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Avant-Propos
Cet avant-propos est largement inspiré de deux artiles de revue : Freeman &Bland-Hawthorn (2002) qui plae la formation de la Voie Latée dans le ontexteosmologique de la formation hiérarhique des galaxies, et Majewski (1993) basé surune expliation plus lassique de la formation des galaxies. Le leteur est renvoyé àes deux artiles pour de plus amples détails.Quelques généralités sur les galaxiesUne galaxie est un ensemble de 106 à 1013 étoiles et de gaz liés par la gravitationet dont la déouverte est assez réente. En e�et, le aratère extragalatique des�nébuleuses�, que les astronomes observaient dans le iel, a été prouvé par Hubbleen 1922 . Il a montré que la distane à la galaxie d'Andromède (M31) la plaeen dehors de la limite de notre Galaxie. Depuis ette première détermination dela nature extragalatique des galaxies, de nombreux atalogues ont été produitspour répertorier les galaxies et les lasser en fontion de leur forme (par exemplede Vauouleurs et al. (1991) et Sandage & Bedke (1994)). De grands programmesinternationaux ont également été mis en plae pour mesurer leurs distanes via lamesure du déalage vers le rouge, ave notamment le Sloan Digital Sky Survey1 quia mesuré le déalage vers le rouge de près de 100 millions de galaxies sur 1/4 du iel.Lorsque l'on regarde la distribution des galaxies en fontion de la distane (oudéalage vers le rouge), on remarque qu'elles sont regroupées en amas et distri-buées le long de �laments (voir �g. 1). Ce point est important, non seulement pourontraindre les modèles d'univers via la formation des grandes strutures (du do-maine de la osmologie), mais également pour omprendre l'évolution des galaxies,omme nous le verrons plus tard dans et avant-propos.Les galaxies possèdent une grande variété de formes : elliptiques, spirales ouirrégulières pour iter les morphologies prinipales. Les galaxies spirales sont dessystèmes applatis et rihes en gaz ave des strutures appelées bras spiraux qui leursdonnent leurs noms. Un exemple de galaxie spirale est donné dans la �g. 2. Si lesgalaxies spirales font partie des objets les plus impressionnant visuellement, ellesne représentent que �30% des galaxies onnues. Les galaxies, dans leur majorité,ont une forme elliptique et ne présentent ni de bras spiral ni de disque dans leurmorphologie.1http ://www.sdss.org



2 Avant-Propos

Fig. 1.: Répartition des galaxies dans le survey 2dF galaxy redshift sur-vey (http ://www.roe.a.uk/japwww/2df/2df_main.html �-gure de gauhe) et dans le FLAIR Shapley/Hydra survey(http ://www.sr.bham.a.uk/�somak/researh/flair_survey.html�gure de droite). On remarque dans es �gures que les galaxies ne sont pasdistribuées uniformément à faible déalage vers le rouge mais suivent desstrutures �lamentaires. A grand déalage vers le rouge (plus loin dans letemps) la distribution s'homogénéise et l'univers est isotrope.La distribution des morphologies est reliée à l'évolution des galaxies d'une ma-nière qui n'est pas enore totalement omprise. Dans une première tentative pourrelier la morphologie à l'évolution des galaxies, Hubble (1936) à proposé le dia-gramme de la �g. 3 où les galaxies sont sensées évoluer de la gauhe vers la droite.Néanmoins, on pense maintenant que les galaxies peuplent e diagramme en fontionde leurs interations. Les disques se forment en premier, puis les galaxies elliptiquespar la fusion/interation de galaxies au sein des amas qui peuplent les �laments desgrandes strutures. En�n, quand une galaxie ne renontre plus d'interation ma-jeure, le gaz arété permet de reformer un disque et la galaxie remonte dans lediagramme vers les galaxies de type S. On ontinue ependant à appeler les galaxiesdans la partie gauhe du diagramme les galaxies de type préoe, et elles dans lapartie droite les galaxies de type tardif. La lassi�ation de Hubble (basée sur lamorphologie) est enore largement utilisée de nos jours ave les dénominations E0-E7 pour les galaxies elliptiques (le hi�re orrespond au degré d'applatissement),Sa-S pour les galaxies spirales et SBa-SB pour les galaxies spirales barrées.La Voie Latée parmi les galaxiesLa Voie Latée (ou la Galaxie ave un Gmajusule) est une galaxie spirale de typeSBb/ dans la lassi�ation de Hubble (�g. 3). Elle fait partie d'un amas de galaxiesnommé le groupe loal (�g. 4) qui omprend environ une trentaine de membres(Grebel 2001). Il se peut toutefois que des membres à faible brillane de surfaen'aient pas enore été dététés. La Voie Latée est la deuxième galaxie la plus massive



Avant-Propos 3

Fig. 2.: En haut à gauhe, un exemple de galaxie spirale : M100 (ob-jet nÆ 100 dans le atalogue de Messier). A droite, M87 qui estune galaxie elliptique géante se trouvant au entre de l'amas dela vierge. En bas, M82 une galaxie irrégulière. Les images desgalaxies présentées dans ette partie sont issues du site internethttp ://sep1.phy.ornl.gov/guidry/violene/galaxies-info.html.
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Fig. 3.: Classi�ation de Hubble des Galaxies. (�gure extraite dehttp ://perso.lub-internet.fr/jrosu/univers/galaxies/lassifiation/lassifiation.htm).



Avant-Propos 5du groupe loal après la galaxie d'Andromède (ou Messier 31), qui est également unegalaxie spirale. Une vue shématique de e à quoi pourrait ressembler notre Galaxieest donnée par la �gure 5 qui montre lairement les di�érentes omposantes de laVoie Latée. On distingue notamment le disque ave ses bras spiraux, le bulbe et labarre entrale ainsi que le halo peuplé d'amas globulaires 2.

Fig. 4.: Le groupe loal (amas de galaxie) auquel appartient la Voie Latée. Legroupe loal est omposé d'environ 30 galaxies dont les deux plus impor-tantes (en terme de masse) sont la galaxie d'Andromède et la Voie Latée.(�gure tirée de http ://www.astro.uu.se/�ns/loal_group.html)Une notion importante lorsque l'on traite des galaxies est la notion des popu-lations stellaires. Celle-i a été introduite dans les années 40 par Både, suite à uneétude montrant que les propriétés du bulbe de M31 (la galaxie d'Andromède) sontsimilaires à elles de la Voie Latée. Les populations stellaires se réfèrent maintenantaux di�érentes omposantes que l'on observe dans les galaxies extérieures omme lebulbe, le(s) disque(s) ou enore le halo. Elles se divisent en deux lasses prinipales :les sphéroïdes omprenant le bulbe et le halo, et les disques (dans le as de notreGalaxie, on parle des disques mines et du disque épais). Une introdution plus dé-taillée des populations stellaires sera donnée au hapitre 1.La formation et l'évolution des galaxiesLa formation hiérarhique des galaxiesDepuis les avanées de la osmologie théorique au début des années 70, notrevue sur la formation des galaxies a fondamentalement hangé. En e�et, on pensaitque les galaxies s'étaient formées peu après le big bang et avaient évolué jusqu'à2Un amas globulaire est un ensemble de 104 à 106 étoiles gravitationellement liées



6 Avant-Propos

Fig. 5.: Vue shématique de la struture de la Voie Latée. On dis-tingue dans ette représentation les bras spiraux dans le disque,le bulbe et la barre dans la partie entrale (�gures extraitesde http ://www.multimania.om/blakden/avenement.html ethttp ://atunivers.free.fr/galaxy.html).



Avant-Propos 7aujourd'hui sans (ou presque sans) heurt. Néanmoins, on pense (sait) aujourd'huique l'évolution des galaxies n'est pas aussi simple.L'idée d'une formation hiérarhique des galaxies est apparue dans la premièremoitié des années 70 ave les travaux de Peebles (1974), Press & Shehter (1974)ou enore White & Rees (1978). Ces travaux se situaient dans le ontexte des modèlesde formation des grandes strutures ave la matière noire froide (CDM pour ColdDark Matter)3. Dans e modèle, les halos de matière noire évoluent et fusionnententre eux au ours du temps. A z = 0 ('est-à dire aujourd'hui), ette évolutiononduit à la formation de strutures �lamentaires semblables à elles observées pourla distribution des galaxies (f. �g. 1). Les galaxies, quant-à elles, se forment dansles halos peu après la formation de es derniers par refroidissement des baryons (lamatière ordinaire). Elles interagissent au fûr et à mesure que les halos fusionnent.La �g. 6 montre un exemple d'arbre de fusion d'un halo de matière noire dansune simulation de type �CDM (matière noire froide plus onstante osmologique).En partant du bas de la �gure et en remontant l'arbre, on peut suivre l'histoirede fusion de e halo et ses di�érentes interations jusqu'au début de la simulation(ii a z = 40). Dans e ontexte, l'histoire d'une galaxie, dans le halo �nal, estplus ompliquée qu'une simple évolution autonome. De plus, la probabilité qu'unegalaxie se soit formée et n'ait subit auune perturbation jusqu'à aujourd'hui estfaible. Les galaxies sont don prinipalement modelées par les interations et la fusionde galaxies plus petites au ours du temps. Pour plus de détails sur la formationhiérarhique des galaxies, le leteur peut se référer aux artiles suivant Bond et al.(1991), Peebles (1971), Laey & Cole (1993) et Laey & Cole (1994). Néanmoins,on notera que le modèle CDM semble prédire plus de satellites autour d'une galaxietelle que la Voie Latée qu'il n'est atuellement observé (Kau�mann et al. (1993),Moore et al. (1999), voir également Stoehr et al. (2002) pour un avis ontraire).Formation de la Voie LatéeModèle de formation du Halo La formation de la Galaxie n'a pû être étudiéequ'à partir des années 1950. En e�et, les premiers modèles d'évolution et de forma-tion de la Galaxie n'ont pu être développés qu'après les grandes avanées théoriquesde l'évolution stellaire. On notera en partiulier la nuléosynthèse, prodution deséléments himiques autres que les éléments primordiaux par la fusion au ÷ur desétoiles (Burbidge et al. 1957), et la détermination des âges des groupes d'étoiles parl'utilisation des diagrammes ouleur-magnitude (Sandage & Shwarzshild 1952).Les premiers modèles de formation de la Galaxie se sont foalisés sur le haloave notamment les travaux de Eggen et al. (1962) (ELS) dont les hypothèses et les3Le onept de la matière noire ou de masse manquante est assimilé à Zwiky (1937), qui enomparant la masse lumineuse de galaxies distantes à la masse déduite de leurs mouvements(dynamique), trouva que la détermination dynamique prédisait une masse 400 fois supérieureà l'estimation de la masse visible. Aujourd'hui, on estime qu'environ 90% de la masse se trouvesous la forme d'une omposante sombre.



8 Avant-Propos

Fig. 6.: Arbre de fusion des halos de matière noire issu d'une simulation osmolo-gique de matière noire froide (Wehsler et al. 2002). Dans la théorie de laformation hierarhique des galaxies, elles-i se forment à l'intérieur de eshalos de matière noire et interagissent après la fusion de es derniers. Lehalo du bas est observé dans la simulation à z = 0 et en remontant l'arbre onremonte son histoire ave ses fusions suessives au ours de la simulation.



Avant-Propos 9résultats ont été préisés par Sandage (1990). A partir d'un éhantillon d'étoiles àgrandes vitesses, pour lesquelles ils ont obtenu la vitesse radiale, l'exès d'émissionen ultra-violet (orrélée à la métalliité), l'énergie vertiale de l'orbite, le momentangulaire Lz ainsi que les exentriités, ils ont estimé que le halo s'est formé au oursd'un e�ondrement rapide et uniforme (hute libre) du nuage proto-galatique sur uneéhelle de temps de l'ordre de 108 années. Ce résultat était fondé sur la orrélationentre le moment angulaire et les di�érentes quantités préitées4. L'e�ondrement n'aependant pas pu être aussi important dans la diretion radiale que dans la dire-tion vertiale à ause de la onservation du moment angulaire. L'interation et lesollisions entre les atomes et moléules des nuages (de gaz) ont permis au gaz de�s'agglomérer� dans un système applati en rotation formant le disque. Néanmoins, emodèle ne permet pas d'expliquer la présene d'étoiles ave de faibles exentriitéset de faibles métalliités. Cei a poussé Isobe (1974), dans une réanalyse plus �nedes données de Eggen et al. (1962), à proposer un e�ondrement plus lent.En 1977, e modèle a été remis en ause par Searle & Zinn (1978) qui ont notéque les amas globulaires ont une dispersion en métalliité importante et indépen-dante du rayon au entre de la Galaxie5. Ce fait est inompatible ave le modèlede formation proposé par Eggen et al. (1962) qui prédit une dispersion en âge dequelques milliards d'années (2-3 Gyr). Searle & Zinn (1978) ont alors proposé que lehalo se soit formé par la fusion de fragments indépendants, d'une masse de l'ordre de108M� et, qui ont évolué indépendamment jusqu'à la fusion. Ce modèle de formationpeut être diretement relié ave la formation hiérarhique des galaxies qui impliqueégalement que les galaxies se soient formées par la fusion et l'arétion de satellites.Un exemple remarquable de e type de fusion a été apporté par Ibata et al.(1994, 1995) ave la déouverte de la galaxie du Sagittaire. Cette galaxie, ahéederrière le bulbe de la Galaxie, est en phase d'arétion par la Voie Latée. Ellelaisse une queue de marée dans le halo qui a depuis été détetée de nombreuses fois(Ibata et al. 2001a, 2002, Dohm-Palmer et al. 2001, Majeski 1999, Newberg et al.2002, Kundu et al. 2002). La �gure 7 montre la détetion de ette trainée ommeune surdensité dans les omptages d'étoiles (�gure de Ibata et al. (2002) à partir desdonnées du survey 2MASS). Ce phénomène n'est pas unique et a pû être observédans une galaxie extérieure : des débris de satellites ont été observés dans le halode la galaxie d'Andromède (Ibata et al. 2001b, Ferguson et al. 2002). Cei montreque l'évolution/formation des galaxies est toujours en ours et supporte le sénario4le moment angulaire et l'exentriité de l'orbite sont des invariants adiabatiques (Binney &Tremaine (1987) � 3.6, Binney & Merri�eld (1998) � 10.7) et ne varient pas si le potentiel hangelentement. La orrélation entre la métalliité (indiateur d'âge) et es grandeurs implique que,soit le potentiel a varié brutalement, soit les étoiles de faible métalliité se sont formées sur desorbites plus exentriques.5La Galaxies ontient environ 150 amas globulaires, qui sont lassés en deux sous-groupes ave[Fe/H℄<0.8 (qui forment les amas globulaires du halo, les amas globulaires de type F) et[Fe/H℄�0.8 (qui onstituent les amas du disque, amas globulaires de type G) (Zinn 1985, Ar-mandro� 1989).



10 Avant-Proposhiérarhique. L'arétion de es satellites hau�e dynamiquement le disque pouvantentraîner la formation d'un disque épais e que nous verrons dans le paragraphesuivant. Or, dans la Galaxie, le disque mine est la population dominante. Cei im-plique que la plupart des phases d'arétion ont eu lieu avant la formation du disqueépais (il y a environ 10-12 milliards d'années). Ainsi, il est peu probable d'obser-ver diretement une galaxie satellite dans sa phase d'arétion par la Voie Latée(omme la galaxie du Sagittaire). Néanmoins, on peut enore observer aujourd'huiles reliques de es satellites dans l'espae des phases, ar elles ne sont pas dynami-quement mélangées (Helmi & White 1999).

Fig. 7.: Détetion de la trainée du Sagittaire dans les données 2MASS par Ibataet al. (2002). La trainée apparait dans ette �gure omme une surdensité lelong de grands erles dans les oordonnées Galatiques (`,b).Comme le font remarquer Freeman & Bland-Hawthorn (2002), d'après e quenous avons vu préédemment sur la formation du halo et sur la formation hiérar-hique, le halo semble être la population la plus adaptée pour étudier les détails dela formation de la Galaxie. Cei peut être fait en assoiant les étoiles du halo auxdi�érents débris (trainées) et les débris à leurs progéniteurs (Helmi & White 1999,Harding et al. 2001). Cependant, ette proédure nous renseigne plus sur l'évolutionhimique des galaxies naines au début de leur vie que sur la formation de la VoieLatée. En e�et, on ne peut remonter qu'au nombre de fusions et aux propriétés desgalaxies arétées, qui forment aujourd'hui le halo de la Galaxie, et l'informationtemporelle est di�ilement aessible. Néanmoins, ette information est utile pourontraindre les modèles osmologiques.Modèle de formation du disque Les disques galatiques se forment par un e�on-drement dissipatif du gaz. Le disque est ensuite �hau�é� au ours de son évolution(la dispersion vertiale de vitesse augmente) par la ombinaison des e�ets des brasspiraux (Carlberg & Sellwood 1985) et de la di�usion par les nuages moléulairesgéants (Spitzer & Shwarzshild 1953). Le hau�age vertial s'arrête toutefois aubout d'environ 3 milliards d'années quand l'amplitude des mouvements aléatoiresrend le disque moins sensible aux e�ets des bras spiraux et des nuages moléulaires



Avant-Propos 11géants : le proessus de hau�age sature (Binney & Laey 1988, Jenkins & Bin-ney 1990). Cette saturation du hau�age (don de la dispersion vertiale de vitesse)après 3 milliards d'années ainsi qu'une orrélation entre la struture vertiale et l'âgeavant 3 milliards d'années ont été observés par Edvardsson et al. (1993). Celles-iont été on�rmées par les données Hipparos (voir par exemple Gómez et al. 1997).Néanmoins, ertaines galaxies (dont la n�tre) omportent un disque épais en plusdu disque usuel (appelé le disque mine). La formation de e seond disque, dans laGalaxie, a longtemps été au ÷ur des débats depuis sa mise en évidene par Gilmore& Reid (1983). On remarquera que toutes les galaxies spirales ne possèdent pas dedisque épais. Cet élément est important ar il préise que la formation d'un disqueépais n'est pas un élément essentiel de la formation d'une galaxie.Plusieurs modèles de la formation du disque épais ont été proposés ave deuxlasses partiulières : les sénarios top-down (assoié à des phases d'e�ondrement)et les bottom-up (hau�age du disque mine par interation ave un satellite, pardi�usion ave les nuages moléulaires, et.). Les sénarios top-down induisent que ledisque épais est antérieur au disque mine tandis que les sénarios de type bottom-up forment le disque épais à partir du disque mine. Une revue des di�érents mo-dèles proposés ainsi que leurs signatures observationnelles (en âge, métalliité etinématique) est donnée par Majewski (1993) dans sa table 1 qui est reproduiteii (f. table 1). A ette liste vient s'ajouter un modèle présenté réemment parKroupa (2002), qui propose une formation du disque épais par l'addition de réma-nents d'amas de 105 à 106M�. Dans e dernier modèle, la formation du disque épaisn'est pas l'e�et diret de l'arétion d'un satellite (omme dans les modèles 6 et 7 dela table 1 qui font intervenir soit un satellite pour un hau�age �diret� du disque,soit l'arétion de débris de satellites). En e�et, dans e modèle, le passage d'unsatellite délenhe une formation stellaire très importante, qui permet la formationd'amas massifs. Ces amas perdent des étoiles au ours de leurs évolutions dans le po-tentiel de la Galaxie et �nissent par être détruits, ne laissant plus que des rémanents.Aujourd'hui, la formation du disque épais est assoiée au hau�age violent dudisque mine par l'arétion d'une galaxie satellite. Les données des omptages pro-fonds et l'étude des di�érents indiateurs présentés dans la table 1 semblent on�rmere modèle (Robin et al. 1996, Sommer-Larsen & Antonuio-Delogu 1993, Gilmoreet al. 2002). Cependant, la formation du disque épais est probablement plus ompli-quée et la déouverte de trainées dans le plan du disque par Newberg et al. (2002)et Ibata et al. (2003) laisse à penser que le disque épais est lui même omposé deplusieurs sous populations (voir également l'artile nÆ 1 de ette thèse). De plus,l'étude de la distribution du moment angulaire semble également ontredire etteversion simpli�ée de la formation du disque épais (Gilmore 1999) et supporte plut�tun modèle où le disque épais est antérieur au disque mine.
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Tab.1.:Lesdi�érentsmodèlesdeformationdudisqueépaisetleursaratéristiques
(Majewski1993).

Model Thin disk Halo Key age Key abundane Key kinematidisjoint ? disjoint ? features feature featurePre-thin disk (�top-dowm�) model1. First phase of partial pressure sup-port as gas begins dissipational ollapse(Sandage 1990) No No No age gap withhalo Gradient Gradient2. Rapid ELS ollapse, gap in star for-mation, then pressure-supported ol-lapse (Larson 1976, Gilmore 1984) No Yes Age gap withhalo Gradient Gradient3. Rapid inrease in dissipation due toline radiation ooling (Wyse & Gilmore1988, Bukert et al. 1992) No Yes Small range ofage [Fe/H℄> �1, lit-tle/no gradient Gradient4. Formation disonneted from halo,�disk �rst� (Jones & Wyse 1983, Norris& Ryan 1991) Yes Can overlapwith haloPost-thin disk (�bottom up�) models5. Seular kinemati di�usion of thindisk stars (Norris 1987) No Yes Wide range ofages. Gradient,overlap thindisk. Gradient,[Fe/H℄�olddisk Gradient6. Violent thin disk heating by satel-lite aretion (Carney et al. 1989, Hern-quist & Quinn 1989, Quinn et al. 1992) Yes Yes Older than ol-dest thin diskstar Expansion ofdisk gradient atevent Modest asym-metri drift,radial �z gra-dient7. Aretion of thik disk material di-retly, e.g. debris of areted satellite Yes ? Lots of possibili-ties Probably no gra-dient ?8. Halo response to disk potential (vander Kruit & Searle 1981a,b, Gilmore &Reid 1983) Yes No As old as halo Halo metalliityproperties Halo (large)asymmetri drift



Avant-Propos 13Le halo de matière noire La Galaxie est omposée d'environ 90% de matièresombre omme l'indique sa ourbe de rotation. Cette masse doit se trouver prini-palement sous la forme d'halo de matière noire. En e�et, les études des données de lamission Hipparos (ESA 1997) par Crézé et al. (1998) et Holmberg & Flynn (2000)ont montré que la matière noire dans le voisinage solaire n'est pas distribuée sous laforme d'un disque (voir également l'artile nÆ2 de ette thèse, voir ependant Pfen-niger et al. (1994), Pfenniger & Combes (1994) pour les arguments en faveur d'undisque de matière noire omposé d'un milieu interstellaire fratal). Dans le ontextede la formation hiérarhique, e halo de matière noire s'est formé par la fusion dehalos plus petits au ours du temps.La forme du halo de matière noire de la Galaxie a été ontrainte par l'étude dela trainée du Sagittaire par Ibata et al. (2001a). Ces auteurs ont montré que pourreproduire la forme de la trainée du Sagittaire, qui suit un grand erle sur le iel, lehalo ne pouvait pas être plus applati qu'un oe�ient qm �0.76. La �gure 8 montrela forme de la trainée obtenue par es auteurs pour deux valeurs du oe�ient d'ap-platissement qm (0.5 et 1.). On voit nettement sur ette �gure que lorsque le haloest trop applati, il est di�ile d'assoier la trainée à un grand erle. Or, les étoilesarbonnées assoiées à la trainée du Sagittaire suivent nettement un grand erle,e qui apporte une ontrainte sur la forme du halo de matière noire.Le pro�l de densité du halo de matière noire est souvent représenté par une loide puissane du type �(r) � r�2 (voir par exemple Kohanek (1996), Navarro et al.(1996) (NFW)) ave une extension de l'ordre de 100 kp (voir Dehnen & Binney(1998a) pour une modélisation plus omplète). Néanmoins les modèles osmologiquesde formation des halos de matière noire (CDM) ne prédisent pas et exposant 2. Dansles simulations, les pro�ls de densités des halos de matière noire semblent tendre versun pro�l universel (NFW, Navarro et al. (1997)) où la densité varie moins vite quele pro�l en r�2 au entre et plus vite près du rayon du viriel7. On notera toutefoisque le modèle universel proposé par NFW est à symétrie entrale ave une loi dedensité de la forme �(r) = 1r�(rs + r)3�� � � 1et que les halos formés pendant les simulations sont triaxiaux. De plus, l'étude de laforme du halo de matière sombre de la Galaxie par Binney & Evans (2001) montreque es pro�ls ne sont pas ompatibles ave les données provenant du mirolensing6Le paramètre qm est dé�ni par la forme de la loi de densité. Ii les auteurs ont utilisé une loi dedensité �(s) où s est donné par s = (R2+(z=qm)2℄1=2 qui dé�nit qm. R et z sont les oordonnéesylindriques entrées sur la Galaxie7Le rayon viriel est dé�ni dans et artile omme étant le rayon ontenant une surdensité moyennede 200 partiules.
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Fig. 8.: Simulation de la forme de la trainée du Sagittaire pour deux oe�ientsd'applatissement du halo de matière noire par Ibata et al. (2001a). La �-gure de gauhe montre un oe�ient d'applatissement de 0.5 et la �gure dedroite un oe�ient d'applatissement de 1 (halo sphérique). Ces simulationsmontrent que la forme de la trainée du Sagittaire est fortement dépendantede l'applatissement du halo de matière noire. En omparant es simulationsaux données de la trainée du Sagittaire, Ibata et al. (2001a) ont pu montrerque le halo de matière noire de la Galaxie ne peut pas être plus applatiqu'un oe�ient 0.8. Les �gures du haut montrent la vitesse radiale tandisque elles du bas montrent un estimateur de la distane basé sur la ma-gnitude apparente dans la bande R onstruit pour les étoiles arbonées ensupposant que la magnitude absolur dans ette bande est de -3.5.



Avant-Propos 15et les estimations de la quantité de matière noire loale8.Evolution himique Si l'évolution dynamique joue un r�le important dans la for-mation et l'évolution des galaxies, l'évolution himique n'est pas un phénomènemineur. En e�et, au ours de son évolution la Galaxie forme des étoiles qui pro-duisent des éléments lourds ('est-à dire autres que l'hydrogène et l'hélium). Ceux-ienrihissent le milieu interstellaire via des vents stellaires ou des phénomènes plusviolents pour les étoiles massives en �n de vie : les supernovae. Ainsi, la métalliitédu milieu interstellaire et des étoiles augmente en fontion de l'âge et est un indi-ateur de l'évolution. Freeman & Bland-Hawthorn (2002) font toutefois remarquerque la métalliité n'est pas une horloge onvenable de l'évolution mais plut�t unemesure du nombre d'évènements de supernovae.L'évolution himique d'une galaxie est omplexe. Quand on herhe à omprendrel'évolution de la Galaxie et à étudier les di�érentes relations ontraignant elle-i, larelation âge-métalliité est la première qu'il onvient d'étudier. Il semble normal quela métalliité augmente ave l'âge, ependant la relation âge-métalliité est ontro-versée (voir par exemple Corder & Twarog (2001), Roha-Pinto et al. (2000a), Hay-wood (2001) pour des artiles en faveur d'une telle relation et Carlberg & Sellwood(1985), Feltzing et al. (2001) pour un avis ontraire). Freeman & Bland-Hawthorn(2002) notent ependant que si l'existene d'une relation âge-métalliité qui soit va-lide pour toutes les étoiles n'est pas observée, l'existene de e type de relation eston�rmée pour les étoiles jeunes (si l'on se réfère à Carlberg & Sellwood (1985), larelation âge-métalliité existe pour des âges inférieurs à 4 milliards d'années).La Galaxie n'est sans doute pas un système los. Du gaz peut être transféré dumilieu intergalatique vers la Galaxie ou enore la Galaxie a pu arèter du gaz pen-dant les interations ave des galaxies naines rihes en gaz au ours de son histoire.Dans le voisinage solaire, e phénomème peut être relié au problème des naines G(voir Binney & Merri�eld (1998) hapitres 5 et 10). En e�et, si l'on ompare la dis-tribution en métalliité des étoiles de type naines G dans le voisinage solaire à unmodèle fermé d'évolution himique (e modèle est ouramment appellé les simplelosed box ou SCB), on s'apperçoit qu'il manque des étoiles de faible métalliité parrapport aux préditions de e modèle. Le même e�et semble exister pour les étoilesde type F (Mould 1982). Pour ombler e dé�it, une proposition fait intervenir l'a-rétion par le disque de matériel faible en métaux (aretion box model : le disquearète du matériel à faible métalliité soit provenant du mileu intergalatique, soitlors de renontres ave des galaxies naines et rihes en gaz). Néanmoins, Binney &Merri�eld (1998) font remarquer que e dé�it peut également être reproduit si ledisque mine a une métalliité initiale plus importante, de l'ordre de elle du disque8En omparant la quantité de matière visible à la quantité de matière requise pour expliquer ladynamique dans le voisinage solaire, la ontribution de la matière noire dans le voisinage solaireest estimée à 30M�p�2 dans un ylindre de hauteur 1.1 kp Binney & Evans (2001).



16 Avant-Proposépais (pré-enrihissement). D'un autre �té, Haywood (2001) a montré que si l'ontient ompte onvenablement des e�ets de séletion, le modèle SCB permet un bonajustement des propriétés loales et don que le problème des G dwarfs n'existepas. Cei montre que même pour le voisinage solaire, l'évolution himique n'est pasenore lairement établie. De plus, elle-i est intimement reliée à l'histoire de laformation stellaire. En e�et, le milieu interstellaire s'enrihit via les vents stellaireset les supernovae dont la fréquene est reliée à la quantité d'étoiles formée, et donau taux de formation stellaire. Cependant, elle-i est mal onnue malgré les réentesavanées obtenues par des surveys spéi�ques omme Roha-Pinto et al. (2000b) ouave les données Hipparos (Vergely 1998, Hernandez et al. 2000) en utilisant desméthodes inverses.
� Comment se sont formées les populations stellaires ?� Quelles sont les propriétés des populations stellaires ?� Quelle est la struture du disque et quelle est son histoire ?� Quelle est l'évolution himique du disque ?Si les réponses à ertaines de es questions sont onnues, omme nous l'avons vuplus haut, il reste enore beauoup de points sombres et de désaords.Le modèle hiérarhique de formation des galaxies est maintenant onsidéré ommela solution la plus probable pour répondre à la question de la formation des ga-laxies dans le ontexte osmologique. Cependant, le modèle osmologique standard(�CDM) semble prédire plus de satellites pour une galaxie omme la Voie Latéequ'il n'est atuellement observé. Cei limite les préditions des es modèles quant-à ladensité de trainée attendue, mais reste une base solide pour expliquer les struturesdu halo ainsi que sa formation.La struture vertiale du disque est toujours sujette à débat et le disque épaisest une population mal onnue. Si la densité loale de masse a été mesurée avepréision ave les données du satellite Hipparos, le ontenu en matière noire duvoisinage solaire n'est pas très bien ontraint ar la quantité de masse visible n'estpas mesurée ave préision.Très réemment, grâe à l'avènement de nouveaux instruments, les spetromètresmulti-objets, qui permettent d'observer un nombre important d'objets en mêmetemps et d'obtenir leurs vitesses radiales, Gilmore et al. (2002) ont mis en évideneune nouvelle population. Les données du Sloan Digital Sky Survey ont montré laprésene d'une struture dans la partie extérieure du disque Galatique e qui a étéon�rmé par Ibata et al. (2003). Combien de populations nous reste-t'il à déouvrirdans la Galaxie et de quoi est omposé le disque de notre Galaxie ? De débris desatellite ou d'amas globulaires, d'étoiles du disque mine hau�é par l'arétion



Avant-Propos 17d'un satellite. . . De toute évidene, notre onnaissane de la struture Galatique etde ses disques est inomplète ! Mieux onnaître les propriétés des disques peut nouspermettre d'apporter des ontraintes sur la formation et l'évolution de notre Galaxie.Dans e ontexte, le disque épais est partiulièrement intéressant ar il représenteune vue �gée du disque mine tel qu'il était au moment de la formation du disqueépais (si l'on aepte le sénario de formation via un merger). Ainsi, omparer lespropriétés du disque mine, qui forme ontinuellement des étoiles (mais à un tauxqui peut varier en fontion du temps), et du disque épais peut nous renseigner surl'évolution du disque. De plus, la détermination de quantités omme l'histoire dela formation stellaire est importante ar elles ontiennent une information sur lesinterations qu'a subie notre Galaxie au ours du temps.
C'est dans e ontexte que ette thèse a été préparée. Elle ontient deux projetsindépendants qui forment les deux parties du orps de la thèse. La première partieprésente une étude de la struture vertiale du disque Galatique ave une détermi-nation de la forme du potentiel vertial et de la densité loale de matière. Une déom-position des di�érentes populations stellaires a été e�etuée à partir d'un éhantillonobservé ave le spetromètre Elodie de l'Observatoire de Hautes-Provene. Pour lesdi�érentes populations identi�ées dans l'éhantillon, nous donnerons les propriétésinématiques moyennes ainsi qu'une estimation des paramètres de la loi de den-sité. J'apporterai également une nouvelle détermination de l'histoire de la formationstellaire dans le disque de la Galaxie obtenue à partir de et éhantillon.La seonde partie de ette thèse présente une méthode permettant, en se ba-sant sur un modèle dynamique, de retrouver la fontion de luminosité des popula-tions stellaires à partir de atalogues ontenant les mouvements propres sans utiliserles modèles d'évolution stellaire. Appliquer ette méthode à des atalogues ommeTyho-2 (Høg et al. 2000), ou des atalogues plus grands tels que l'USNO-B ou leGSC-II ave mouvements propres, permettra d'étudier la fontion de luminosité etle diagramme ouleur-magnitude des populations stellaires de la Galaxie. L'obten-tion de es diagrammes ouleurs magnitudes nous permettra à terme de dater lespopulations (ainsi que les �sous� populations, si elles existent) et ainsi d'apporter denouvelles ontraintes sur l'évolution de la Galaxie.





Première partie .Struture et évolution des disquesde la Galaxie





1Introdution
Dans la seonde partie de l'avant-propos, nous avons passé en revue les di�érentsmodèles de formation des populations stellaires de la Galaxie. Comme je l'ai indiquéauparavant, la notion de population stellaire a été introduite dans les années 40 parBåde, suite à une étude montrant que les propriétés du bulbe de la Voie Latée sontsimilaires a elles de Messier 31. Elles sont divisées en deux groupes prinipaux :les disques et les sphéroïdes. Chaune de es omposantes est dé�nie en terme demétalliité, de propriétés inématiques et de distribution dans l'espae. Ainsi, il estgénéralement admis que le disque de la Voie Latée est omposé d'au moins deuxdisques, distints dans leurs propriétés, tant himique que inématique, ou de dis-tribution spatiale.Dans la suite de ette introdution, je vais indiquer suintement les propriétésdes di�érentes populations stellaires de la Voie Latée. Néanmoins, la thèse étantfoalisée sur les disques de la Galaxie, je ne passerai que rapidement sur les propriétésdes sphéroïdes.1.1. Les sphéroïdes1.1.1. Le bulbeLe bulbe de la Galaxie est sans doute la population stellaire la moins omprise.En e�et, il est di�ile à observer ar il est en majeure partie ahé par le disque. Deplus, l'absorption par le milieu interstellaire est importante, rendant les observationsdans le domaine visible impossibles, sauf dans ertaines régions de faible extintion.Ave l'avènement des observations dans l'infrarouge, où l'extintion est moindre, de



22 Introdutionnombreux progrès ont pu être réalisés pour l'étude du bulbe.Le bulbe est divisé en deux populations : un bulbe �vieux� et axisymétrique (Se-venster 1999) et une population d'âge intermédiaire formant une barre. La struturede la partie interne du bulbe (ou la barre) est triaxiale Wyse et al. (1997), Binneyet al. (1997), Sevenster (1999). En analysant la luminosité intégrée, obtenue par lesmesures de l'instrument DIRBE, Binney et al. (1997) ont proposé une modélisationde la densité de luminosité de la formefb = j0 f0 exp(� a2a2m )(1 + a=a0)1:8 (1.1)ave a = �x2 + y2�2 + z2�2�où j0 = 0:456 unité COBE kp�3 pour la bande L, f0 = 624, am = 1:9 kp eta0 = 100 p. Les paramètres � et � qui spéi�ent la dilution des axes sont donnés par� = 0:5 et � = 0:6. La �gure 1.1 montre un isoontour de la densité de luminositéprédite par l'équation 1.1 pour les paramètres de leur meilleur modèle. L'isoontourest �xé à fb = 0:001 (�gure de gauhe). Le bulbe est orienté de � � 20Æ par rapportà la ligne de visée �entre Galatique-soleil�. La �gure de gauhe montre la densité deluminosité, intégrée suivant la ligne de visée (brillane de surfae), sur un ube entrésur la Galaxie. Ce modèle omprend deux disques exponentiels et un bulbe ave unangle de 20 degrés (trait plein). Les traits pointillés représentent les ontours pour laontribution du bulbe (pour un ajustement de e modèle aux données DIRBE voirla �gure 1 de Binney et al. (1997)).Une détermination de la struture du bulbe ombinant les données dans l'infra-rouge prohe et lointain, également à partir des données DIRBE, par Drimmel &Spergel (2000) donne un rapport d'axe (1 : 0.54 : 0.33) pour une orientation � = 12Æ.De plus, es auteurs notent un gradient du rapport axe majeur/axe mineur dont laause n'est pas identi�ée. En�n, Bissantz & Gerhard (2002) obtiennent pour les don-nées DIRBE un angle � = 20Æ pour un rapport d'axe (1 : 0.3-0.4 : 0.3), e qui estsensiblement plus applati que les modèles préedents.Le bulbe montre un mouvement net de rotation (Wyse et al. 1997, Ibata & Gil-more 1995). Beaulieu et al. (2000), dans une étude utilisant les nébuleuses planétairesdu atalogue de Aker et al. (1992), obtiennent une vitesse moyenne par rapport auLSR de 36� 10 km:s�1 ave une dispersion de vitesse de l'ordre de 50-100 km:s�1.Le bulbe montre également une grande dispersion de métalliité ave un maxi-mum de la distribution à [Fe/H℄�-0.3 et s'étendant au-delà de [Fe/H℄=-1 dans sapartie extérieure (Ibata & Gilmore 1995). La partie entrale (mesurée dans les fe-nètres de Både) montre également une grande dispersion de la métalliité ave unedistribution présentant un maximum à [Fe/H℄�-0.2, et une queue de distribution
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Fig. 1.1.: Loi de densité du bulbe proposée par Binney et al. (1997). A gauhe,ontour 3D, l'axe des x est orienté suivant le grand axe du bulbe. Adroite, ontours de la luminosité intégrés suivant l'axe x pour un ubede taille 8.5 kp, le bulbe faisant un angle � = 20Æ ave l'axe x (traittireté) et pour un modèle omposé de e même bulbe plus deux disquesexponentiels Binney et al. (1997) qui permet de reproduire la distributionde brillane de surfae mesurée par DIRBE.s'étendant au-delà de [Fe/H℄=-1 pour la partie inférieure et [Fe/H℄=+0.5 pour lapartie supérieure (M William & Rih 1994, Sadler et al. 1996). Les deux distribu-tions (interne et externe) sont ompatibles ave un modèle de type SCB (Wyse et al.1997).1.1.2. Le haloLe halo est la population la plus vieille de la Galaxie. Son âge est estimé entre12 et 14 Gyr et sa masse représente environ 1% de la masse totale des étoiles de laGalaxie soit environ 109M� (Morrison 1993, Freeman & Bland-Hawthorn 2002). Lamétalliité du halo ouvre un intervalle allant de [Fe/H℄�-5 à environ -2.5.La loi de densité du Halo peut être représentée par une loi de puissane enoordonnées ylindriques du type (Robin et al. 2000)�(R; z) = �0�R2 + z2�2�n=2 , (1.2)où R et z sont les oordonnées ylindriques entrées sur la Galaxie. �0 est ladensité loale du halo et la forme générale de la loi de densité est �xée par lesparamètres �, qui représente l'applatissement, et n l'indie de la loi de puissane. A



24 Introdutiontitre d'exemple, la �gure 1.2 montre les isoontours de la densité dans le plan (R,z)pour deux modèles orrepondant aux meilleurs modèles de Robin et al. (2000).
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Fig. 1.2.: Isoontours de la densité pour les modèles de halo de l'équation 1.2 dansle plan (R,z). Les deux modèles présentés orrespondent aux meilleursmodèles de Robin et al. (2000) ave pour paramètre (� = 0:76,n = 2:44)(trait plein) et (� = 0:85, n = 2:75) (trait interrompu). Les isoontoursorrespondent à �=�0 = [25; 21; 17; 13; 9; 5; 0:8℄ et les oordonnées du soleilutlisées sont R = 8:5 kp, z = 14 p.Des déterminations réentes donnent pour es paramètres du halo (� = 0:76,n =2:44) et (� = 0:85, n = 2:75) pour Robin et al. (2000). Ces mesures ont été obte-nues à partir de la ombinaison de 15 hamps profonds. Ces auteurs notent toutefoisqu'un modèle plus applati ave les paramètres (� = 0:6, n = 2) ne peut pas êtrerejeté. Siegel et al. (2002), en utilisant un survey ouvrant � 15 deg2 et omprenant70,000 étoiles pour lesquelles des parallaxes photométriques ont pu être déterminéesobtiennent (� = 0:6, n = 2:75). A partir des données du SDSS ouvrant � 279 deg2à haute latitude, Chen et al. (2001) ont également déterminé des paramètres favo-risant un halo applati ave � = 0:55� 0:06 et un indie n = 2:5� 0:3. En utilisantdes hamps profonds du Hubble Spae Telesope (HST) pour lesquels ils ont iden-ti�é 166 étoiles de type naines K, Gould et al. (1998) obtiennent � = 0:8 � 0:1 etn = 3:06� 0:22. En�n, l'analyse de 32 hamps du HST ontenant �1000 étoiles parKerber et al. (2001) permet également de réfuter des modèles dont l'applatissementest inférieur à � � 05. Néanmoins, les deux déterminations provenant du HST uti-lisent peu d'étoiles et doivent être onsidérées ave préaution.Le halo stellaire est soutenu ontre l'e�ondrement par les mouvements aléa-toires (omparé aux disques qui sont supportés par la rotation). Ainsi, sa vitessemoyenne de rotation est estimée à < Vrot >= 37� 10km:s�1 à partir de surveys ba-



1.2 Les disques 25sés sur des traeurs1. L'ellipsoïde des vitesses du halo2 est donné par (�r; ��; �z) =(131; 106; 85)� (6; 6; 4)km:s�1 (Majewski 1993) où (r; �; z) sont les oordonnées y-lindriques entrées sur la Galaxie. Cependant, omme le fait remarquer et auteur,les déterminations des di�érents groupes ont un éart signi�atif et e probablementà ause d'e�ets de séletion ou d'erreurs systématiques. Une détermination basée surles omptages d'étoiles est donnée par Ojha et al. (1994) pour un hamp à latitude in-termédiaire en diretion du entre Galatique. Ces auteurs obtiennent < U +W >=6 � 10km:s�1, une vitesse de rotation moyenne < V >LSR= �144 � 9km:s�1, unedispersion de vitesse de �U+W = 156 � 7km:s�1 et �V = 145 � 7km:s�1. Soubi-ran (1993), à partir d'un survey de mouvements propres vers le p�le nord Gala-tique, obtient < Vrot >= 58 � 12km:s�1 ave un ellipsoïde de vitesse (�U ; �V ) =(137� 13; 79� 6)km:s�1. En�n, Chen (1999) à partir d'un éhantillon de 144 étoilesde type RR Lyrae observées par Hipparos et pour lesquelles il a estimé la métalli-ité, obtient (U; V;W ) = (�17 � 19;�254 � 10; 2 � 10)km:s�1 et un ellipsoïde desvitesses dé�ni par (�U ; �V ; �W ) = (176� 14; 87� 7; 90� 7)km:s�1.La fontion de luminosité du halo à été déterminée par Gould et al. (1998) àpartir de son éhantillon d'étoiles HST. Cette fontion de luminosité est omparée,dans leur �gure 3, aux fontions de luminosité déterminées par Dahn et al. (1995)et Bahall & Casertano (1986). La fontion de luminosité de Dahn et al. (1995)est obtenue à partir d'un éhantillon d'étoiles à grandes vitesses, issu du ataloguede Luyten (1979), et elle de Bahall & Casertano (1986), à partir de 94 étoilesissues des atalogues de mouvements propres de Eggen (1979, 1980). Gould et al.(1998) ont également omparé leur fontion de luminosité à la fontion de luminositémoyenne de trois amas globulaires, assoiés au halo, extraite de Piotto et al. (1997).Cette �gure est reproduite dans la �gure 1.3.1.2. Les disques1.2.1. Le disque mine1.2.1.1. StrutureLe disque mine de la Galaxie évolue par la formation onstante (ou quasi-onstante) d'étoiles au ours du temps. Ainsi, il ne peut pas être représenté parune population unique et néessite la superposition de plusieurs populations (Hay-wood et al. (1997b,), Bienaymé et al. (1987), Robin & Crézé (1986)). Par exemple,le modèle proposé par Robin & Crézé (1986) et Bienaymé et al. (1987) utilise 7populations dont les propriétés sont données dans la table 1.1. La modélisation dela loi de densité utilisée par es auteurs est donnée par1Un traeur est une sous population dont les aratéristiques sont supposées être les mêmes queelles de la population parente.2L'ellipsoïde des vitesses donne les dispertions de vitesses suivant les trois diretions ardinales.
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Fig. 1.3.: Fontion de luminosité du halo déterminée par Gould et al. (1998) (erlespleins) omparée aux fontions de luminosité du halo déterminées parDahn et al. (1995) (arrés pleins) et Bahall & Casertano (1986) (erles).Les étoiles orrespondent à la fontion de luminosité moyenne de troisamas globulaires du halo déterminée par Piotto et al. (1997). Cette �gureest extraite de Gould et al. (1998).� = Cste �exp ��(a=K+)2�� exp ��(a=K�)2�� , (1.3)pour le disque jeune ave a =pr2 + z2=2 (r et z étant les oordonnées ylindriquesentrées sur la Galaxie), K+=5kp, K�=3kp et  = 0:014. Pour le disque vieux,es auteurs utilisent� = Cste �exp ��(0:52 + (a=K+)2)�� exp ��(0:52 + (a=K�)2)�� , (1.4)où K+ = 2:226 kp et K� = 494:4 p. La �gure 1.4 montre la densité du disquemine pour e modèle ave les paramètres de la table 1.1.Si Haywood et al. (1997b), Robin & Crézé (1986) utilisent le modèle préité(sphéroïdes applatis) pour reproduire la densité du disque mine, un autre modèlelargement utilisé est elui du disque exponentiel donné par� = �0 exp(�r=hr) exp(�jzj=hz), (1.5)où hr et hz sont les éhelles aratéristiques respetivement de longueur et de hau-teur (Bahall & Soneira 1980, 1984, Gilmore 1984, 1981). Les déterminations dees éhelles aratéristiques pour le disque vieux donnent pour es auteurs (hr,hz)=(3500, 250) p Bahall & Soneira (1984), (4000, 325) p Gilmore (1984). Néan-moins, omme le fait remarquer Haywood et al. (1997b), l'approximation d'un disqueexponentiel n'est orrete que dans l'intervalle 300< z <900 p. Des déterminations
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Tab. 1.1.: Paramètres du disque mine dans le modèle de Bienaymé et al. (1987).Age (Gyt) ��(M�=p�3) �W (km:s�1)Disque jeune 0-0.15 7:40 10�4 60.15-1 6:78 10�3 101-2 3:93 10�3 14Disque vieux 2-3 4:47 10�3 18.53-5 5:42 10�3 235-7 7:02 10�3 257-10 1:52 10�2 25
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Fig. 1.4.: Densité stellaire du disque mine dans le modèle de Bienaymé et al. (1987).A gauhe, isoontour de la densité pour la somme des sept populationsdans le plan (r; z) qui sont les oordonnées ylindriques entrées sur laGalaxie. A droite, struture vertiale du disque pour le même modèle. Entrait plein, la densité totale, en trait tireté la densité totale des disquesjeunes, en pointillés la densité totale du disque vieux. Le soleil se trouveà (r; z) = (8:5; 0:014) kp.



28 Introdutionplus réentes des paramètres hr et hz sont données dans la table 1.2.Tab. 1.2.: Déterminations réentes des paramètres de la struture du disque mine.Référene hr (kp) hz (kp) NoteNg et al. (1997) - 0.1-0.25-0.5 séparation en troisomposantes dudisque mineOjha (2001) 2.8� 0.3 - à partir des données2MASSFeast (2000) 3.3�0.6 -Dehnen & Binney (1998b) 2.5 - à partir des donnéesHipparosNikolaev & Weinberg (1997) 4.0�0.55 - à partir des donnéesIRASRuphy et al. (1996) 2.3�0.1 - à partir des donnéesDENISBienaymé (1999) 1.8�0:2 - à partir des donnéesHipparosFreudenreih (1998) 2.6 0.34 à partir des donnéesCOBELópez-Corredoira et al. (2002) 0.42 R� 0.036 R� à partir des données2MASSSiegel et al. (2002) - 0.35-0.375Chen et al. (2001) - 0.330�0:003 à partir de donnéesSDSSOjha et al. (1999) 0.240�0.020 à partir de plaquesphotographiques0.301�0.0350.222�0.004On notera également que le disque est �warpé� mais e point ne sera pas abordéii. Le leteur est renvoyé à López-Corredoira et al. (2002) pour une référene réente.1.2.1.2. CinématiqueL'étude de la inématique du disque mine est une tâhe ompliquée ar ilontient un mélange de populations de di�érents âges. De plus, la partie la plusjeune du disque mine n'est pas relaxée et montre des sous-strutures. L'étude desrésultats de la mission Hipparos (ESA 1997) montre une variation nette des disper-sions de vitesse en fontion de la ouleur B�V (Dehnen & Binney 1998b, Bienaymé1999) mais les données sont un mélange du disque mine et du disque vieux. Ainsi,



1.2 Les disques 29je vais présenter dans la suite les analyses issues de la mission Hipparos séparémentavant de présenter les dernières déterminations de la inématique du disque vieux.Sphère Hipparos Les �gures 1.5 et 1.6 montrent les vitesses moyennes ainsi queles dispersions de vitesses et rapport d'axe de l'ellipsoïde des vitesses en fontionde la ouleur B � V obtenus par Bienaymé (1999) (une étude similaire peut êtretrouvée dans Dehnen & Binney (1998b)) à partir des données Hipparos. Ces �guresmontrent de nettes variations des propriétés moyennes en fontion de la ouleur (lesintervalles de ouleurs bleus orrespondant à des étoiles prinipalement jeunes et lesrouges à des étoiles plus vieilles). La déviation du vertex3, qui peut être onsidéréeomme une mesure de l'état de relaxation d'une population pour un potentiel axi-symétrique, montre également une forte variation ave la ouleur : les étoiles bleuesont une déviation plus forte que les étoiles rouges. Cet e�et est attendu étant donnéque les étoiles bleues, qui sont jeunes, ne sont pas relaxées. Ainsi, elles ont une i-nématique qui dérit plut�t la inématique du milieu où elles se sont formées. Onnotera également que la déviation du vertex n'est pas nulle pour l'intervalle de ou-leur le plus rouge. Cet e�et est prinipalement dû au fait que et intervalle ontientla superposition d'une population vieille et d'une population jeune. En e�et, si l'onreprésente la déviation du vertex en fontion de l'âge des étoiles, ette dernière tende�etivement vers 0 pour les populations les plus vieilles, qui sont relaxées (Gómezet al. 1997). En�n, on notera que les dispersions de vitesses augmentent égalementave la ouleur. Cette variation est un e�et de la relaxion (voir par exemple Wielen1977) et se stabilise pour les populations les plus vieilles. Le même e�et est renontrépar Gómez et al. (1997) dans son étude des données Hipparos en fontion de l'âge.Si l'on se onentre sur les vitesses moyennes, on remarque que les vitesses < U >et < W > sont à peu près onstantes en fontion de l'intervalle de ouleur. Cepen-dant, la vitesse de rotation < V > montre une roissane ave la ouleur B � V(dépendane du ourant asymétrique ave l'âge). Bienaymé (1999) interprète et ef-fet omme provenant soit d'une variation de la loi de densité radiale (le paramètrehr) ave l'âge, soit du fait que la population bleue est non relaxée (voir également ladisussion onernant la déviation du vertex par Binney & Merri�eld (1998) hapitre10).Si l'on regarde la densité dans l'espae des phases4, on renontre des strutures(ou des inhomogénéités) qui ne sont pas attendues dans le as d'une populationrelaxée. Chereul et al. (1998, 1999), à partir d'un éhantillon d'étoiles naines A etF issu de la mission Hipparos, ont montré que l'espae des phases possède desstrutures : les �moving groups� proposés par Eggen (1992) (voir également Dehnen(1998) pour une analyse similaire des données Hipparos ainsi que Gómez et al.(1990), Figueras et al. (1997)). Si es strutures sont orretement mélangées dans3La déviation du vertex orrespond loalement à l'angle que fait l'ellipsoïde des vitesses ave ladiretion soleil-entre galatique4L'espae des phases orrespond à la ombinaison de l'espae des positions et de elui des vitesses
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Fig. 1.5.: Vitesses moyennes et déviation du vertex, en km/s, pour l'éhantillonextrait de Hipparos de Bienaymé (1999) en fontion de la ouleur B�V .(�gure tirée de Bienaymé (1999))

Fig. 1.6.: Dispersions de vitesses, en km/s, et rapports d'axe de l'ellipsoïde en fon-tion de la ouleur obtenus à partir de l'éhantillon de Bienaymé (1999).(�gure tirée de Bienaymé (1999))



1.2 Les disques 31l'espae des positions, elles gardent une trae de leur appartenane dans l'espaedes vitesses après plusieurs rotations autour de la Galaxie et ne peuvent pas êtreexpliquées par une formation dans la même région de l'espae des phases (Chereulet al. 1998). Un exemple de e type de struture dans l'espae des phases par Chereulet al. (1998) est donné dans la �gure 1.7.Disque vieux Si le disque vieux est présent dans la partie la plus rouge du atalogueHipparos, son étude a également été réalisée à partir de surveys spéi�ques ou deomptages d'étoiles inluant les mouvements propres. En e�et, dans les sondagesprofonds, la partie la plus brillante des atalogues est dominée par la omposantevieille du disque mine. Ainsi, des déterminations de ses propriétés ont pu êtreréalisées. Les déterminations réentes de la inématique du disque vieux sont donnéesdans la table 1.3.Tab. 1.3.: Déterminations réentes des paramètres inématiques du disque minevieux. Les vitesses sont données en km/s.Référene < U > < V > < W > �U �V �WChen (1999) -18�7 -12�6 -18�5 33�5 28�4 22�3Wielen et al. (1997) - - - 39�6 30�5 25�5Haywood et al. (1997a) - - - 29.4�1.4 24.9�1.1 19.4�0.9Soubiran (1993) 0�6 -19�3 - 44�6 24�4 -Ojha et al. (1994) - -13�1 - 28�1 -
1.2.1.3. Fontion de luminosité et distribution de la métalliitéUne détermination de la fontion de luminosité du disque mine à été obtenue àpartir du atalogue d'étoiles prohes de Gliese (1969) par Wielen et al. (1983) (onnotera que e atalogue avait été remis à jour par Jahreiss & Gliese (1993)). Aveles données du satellite Hipparos, une nouvelle version de e atalogue a pu êtreompilée et a permis une amélioration sensible de la détermination de la fontion deluminosité par Jahreiss & Wielen (1997). En ombinant les données Hipparos à unsurvey propre, Reid et al. (2002) ont pu déterminer la fontion de luminosité pour�1 � MV � 17. La fontion de luminosité obtenue par es derniers est présentéedans la �gure 1.8.Comme nous l'avons déjà évoqué, le disque mine peut être onsidéré omme lasuperposition de plusieurs populations d'âges distints. La distribution de la métal-liité re�ète également e fait. La �gure 1.9 montre la distribution en métalliité de218 étoiles naines du voisinage solaire obtenue par Haywood (2001). On remarque
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Fig. 1.7.: Sous strutures dans l'espae des phases déterminées par Chereul et al.(1998) dans le plan (U; V ). Les sous-strutures présentes sur la plus petiteéhelle (�gure du bas) ont des dispersions de vitesses de l'ordre de 2-4km/s, les étoiles assoiées à es sous strutures montrent généralement desdistributions en âge ohérentes. (�gure extraite de Chereul et al. (1998)).
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Fig. 1.8.: Fontion du luminosité des étoiles prohes obtenue par Reid et al. (2002)en ombinant les données Hipparos pour la sphère de 25 p et l'éhantillonPMSU. Les triangles rouges orrespondent aux données des étoiles sansompagnon et des primaires, les erles verts orrespondent à la fontionde luminosité obtenue en inluant les binaires. L'histogramme en traitplein orrespond à la fontion de luminosité déduite par Wielen et al.(1983).que ette distribution est entrée sur la métalliité solaire et s'étend à des métalliités[Fe/H℄>0.5. Une large fration d'étoiles a une métalliité supérieure à la métalliitésolaire (30-40%). La queue de la distribution à faible métalliité, quant-à elle, s'étendà [Fe/H℄< �1:5. Néanmoins, les étoiles de métalliité [Fe/H℄<-0.5 sont majoritai-rement des étoiles du disque épais. Les études antérieures (Wyse & Gilmore 1995,Roha-Pinto & Maiel 1996, Favata et al. 1997, Roha-Pinto & Maiel 1998, Ko-toneva et al. 2002) donnent ependant des résultats di�érents ave une métalliitémoyenne omprise entre [Fe/H℄=-0.3 à -0.1, et entre 20 et 30% des étoiles ave unemétalliité supérieure à la métalliité solaire. Haywood (2001) assoie et éart àune mauvaise prise en ompte des di�érents biais.1.2.2. Le disque épais1.2.2.1. StrutureLe disque épais a été mis en évidene par Gilmore & Reid (1983) qui ont montréque pour reproduire les omptages d'étoiles une seule population du disque n'est passu�sante. Le disque épais est généralement représenté en utilisant la loi de densitéexponentielle présentée à l'équation 1.5. Les déterminations réentes, en partiulierave les grands surveys DENIS 2MASS et SDSS, sont présentées dans la table 1.4.La détermination de Norris (1999), dans ette table, orrespond à l'intervalle des
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Fig. 1.9.: Distribution des métalliités pour 218 étoiles naines du voisinage solairede Haywood (2001). La partie grisée orrespond à l'histogramme brut.L'histogramme en trait épais orrespond à l'histogramme obtenu aprèsorretion du biais en masse.déterminations antérieures à l'artile.On notera en partiulier dans ette table que l'éhelle de hauteur du disque épaisn'est pas orretement ontrainte. En e�et, les déterminations de ette grandeur va-rient de 0.58 à 1.5 kp (soit plus d'un fateur 2) et la normalisation loale au disquemine de la densité varie entre 2 et 13%.1.2.2.2. CinématiqueLa inématique du disque épais est intermédiaire entre elle du disque mine etelle du halo. Il possède une vitesse de rotation d'environ -50 km/s par rapport auLSR et un ellipsoïde des vitesses, donné dans la revue de Norris (1999), (�U ,�V ,�W )=(65,54,38) km/s. Les déterminations réentes des paramètres inématiques dudisque épais sont données dans la table 1.5. On notera dans ette table la détermi-nation de Chen et al. (2001) à partir des données SDSS sensiblement supérieure auxautres déterminations.1.2.2.3. Fontion de luminosité et métalliitéLa fontion de luminosité du disque épais est di�ile à mesurer diretementpour plusieurs raisons évidentes dont la di�ulté d'obtenir un éhantillon sans biaisd'étoiles du disque épais ave une mesure de distane préise. Ainsi, la fontion de
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Tab. 1.4.: Déterminations réentes des paramètres de la struture du disque épais.La densité est donnée relative au disque mine à z = 0.Référene hr hz Densité Notes(kp) (kp) (%)Ojha (2001) 3:7+0:8�0:5 0:86� 0:20 données 2MASSChen et al. (2001) - 0.58-0.75 13-6.5% données SDSSSiegel et al. (2002) 0.94 8%Buser et al. (1999) 3.0�1.5 0:9� 0:3 5.9�3%Buser et al. (1998) - 1:15� 0:15 5.4�1.5%Kerber et al. (2001) - 0.8-1.2 4-8% données HSTBergeat et al. (2002) - 0.95�0.06 5.2-7.3% Etoiles arbonnées +HipparosNg et al. (1997) - 1.0Norris (1999) - 0.75-1.5 2-5.6% RevueRobin et al. (1996) - 0.76 6%

Tab. 1.5.: Déterminations réentes des paramètres inématiques du disque épais.Référene < U > < V > < W > �U �V �WOjha et al. (1999) - -57�4 - 67�12 60�3 -Chen (1999) -19�13 -106�11 6�12 81�9 68�8 75�9Norris (1999) - -40 - 65 54 38Soubiran (1993) 0�15 -52�16 - 56�11 43�6 -Layden et al. (1996) - -48�9 - 56�8 51�8 31�5Ojha et al. (1994) - -49�3 - - 56�2 -



36 Introdutionluminosité pour ette population est déterminée prinipalement via des méthodesindiretes, basées sur les omptages d'étoiles et la modélisation de la struture Ga-latique. Par exemple, Kerber et al. (2001) montrent, via l'analyse d'environ 1000étoiles observées ave le HST, que la fontion de luminosité du disque épais doit dé-roître aux faibles luminosités. Ce résultat a également été montré dans des étudespréédentes omme elles de Mendez & Guzman (1998), Gould et al. (1997), San-tiago et al. (1996). Un autre exemple de résultat issu de e type de méthode estdonné dans la �gure 1.10 qui montre la détermination de la fontion de luminositédes disques par Reylé & Robin (2001). Comme pour les déterminations préédentes,la fontion de luminosité du disque épais déroît aux faibles magnitudes (MV >11).

Fig. 1.10.: Fontions de luminosité des disques déterminées par Reylé & Robin(2001). Les fontions de luminosité sont données en nombre d'étoilespar p3 et par magnitude (p�3.mag�1). La ourbe supérieure montrela fontion de luminosité du disque mine pour les étoiles de hamps(trait plein) et pour les systèmes binaires (trait pointillé). Les ourbesinférieures montrent les déterminations de la fontion de luminosité dudisque épais pour deux valeurs de l'exposant de la fontion de masseinitiale.La métalliité moyenne du disque épais n'est pas très bien onnue. Les détermi-nations de <[Fe/H℄> vont de -0.36 (Bell 1996) à -0.7 (Robin et al. 1996, Gilmore,& Wyse 1995). La distribution des métalliités, pour ette population, s'étend pourla valeur inférieure à des métalliités de l'ordre de [Fe/H℄<-1.5. En e�et, Morrisonet al. (1990) ont montré qu'une fration de leur éhantillon (géantes G et K) dans etintervalle de métalliité possède une inématique semblable à elle du disque épais.Cette inématique est très di�érente des amas globulaires et RR Lyrae de mêmemétalliité (qui sont assoiés au halo). Ce résultat, déjà suggéré par Norris et al.(1985), a réemment été on�rmé par Chiba & Beers (2000) qui ont estimé qu'envi-ron 30% des étoiles dans l'intervalle de métalliité -1.6<[Fe/H℄<-1.0 font partie dudisque épais.



1.2 Les disques 37Dans la suite de ette partie, qui présente un travail réalisé en ollaborationave Olivier Bienaymé et Caroline Soubiran (Observatoire Aquitain des Sienes del'Univers), je présenterai di�érents résultats obtenus à partir d'un éhantillon observéà l'observatoire de Haute-Provene. Celle-i est struturée de la façon suivante :dans le hapitre 2, je présenterai la onstrution de l'éhantillon que nous avonsobservé ave le spetrographe Elodie. Le hapitre 3 présente la ontrepartie loalede l'éhantillon Elodie, issue du atalogue Hipparos, ainsi que la méthode employéepour orriger et éhantillon du biais de Lutz-Kelker. Les hapitres 4 et 5 ontiennentl'analyse des populations stellaires de l'éhantillon ainsi que la détermination dupotentiel vertial. En�n, le hapitre 6 présente une étude préliminaire des donnéesen métalliité ombinées aux données inématiques de l'éhantillon Elodie. Celle-iest entrée sur la détermination de l'histoire de la formation stellaire au-dessus dudisque et sa omparaison ave les déterminations antérieures dans le disque.





2Constrution de l'éhantillon
A�n d'étudier la struture vertiale du disque Galatique, l'idéal serait d'observerspetrosopiquement toutes les étoiles d'un hamp en diretion du p�le Galatique.Malheureusement, le nombre d'étoiles à observer est trop important. Il est don né-essaire de séletionner une population partiulière. Néanmoins, ette situation estnettement améliorée ave l'apparition des spetromètres multi�bres qui permettentl'aquisition d'un grand nombre de spetres simultanément.Plusieurs ritères doivent être pris en ompte pour dé�nir la population. Toutd'abord, nous voulons sonder la struture vertiale et les populations stellaires desdisques mines vieux et du disque épais. Ensuite, nous voulons utiliser et éhantillonpour déterminer le potentiel vertial et la densité loale de matière au voisinage dusoleil. Ainsi, il est important que la population soit relativement agée a�n qu'ellesoit �relaxée� et que la mesure de la vitesse des étoiles nous donne e�etivement unemesure du potentiel. Une telle population est appelée un traeur.La séletion du traeur ainsi que les propriétés de l'éhantillon observé vont êtreprésentées dans les paragraphes suivants.2.1. Séletion de l'éhantillonPour étudier la struture du disque et le potentiel vertial de la Galaxie, nousavons observé un éhantillon d'étoiles vers le p�le nord de la Galaxie1. Cet éhan-tillon a été séletionné à partir du atalogue Tyho-2 (Høg et al. 2000) ontenant1le p�le nord Galatique se trouve, en oordonées equatoriales J2000, à la position(�GP ,ÆGP )=(192.85948Æ,27.12825Æ)(page 30 Binney & Merri�eld 1998,voir )



40 Constrution de l'éhantillonles magnitudes apparentes BT et VT ainsi que les mouvements propres des étoilesjusqu'à la magnitude visuelle 11.0 (limite de omplétude à 99% du atalogue).Le but étant d'obtenir un éhantillon permettant de sonder le disque jusqu'à une hau-teur au-dessus du plan d'approximativement 1 kp, nous avons séletionné la partiedu diagramme ouleur�magnitude orrespondant aux géantes rouges ave ombus-tion de l'hélium dans le ÷ur (aussi appelé le Red Clump que nous noterons RCdans la suite). Ces étoiles présentent l'avantage d'être brillantes ave une magnitudeabsolue moyenne dans le visible d'environ 0.8, et d'avoir une fontion de luminositéfortement piquée, approximativement gaussienne, e qui permet de réduire le biaisde Malmqvist. De plus, les géantes du lump ont un spetre omportant des raiesfortes e qui failite les mesures de vitesses radiales.En se basant sur les travaux de Girardi et al. (1998), nous avons ainsi séletionnéles étoiles dans l'intervalle de ouleur 0:9 < B � V < 1:1. Cet intervalle permet demaximiser le nombre de géantes du lump par rapport aux géantes de la branheasendante et aux naines de même ouleur. La oupure en ouleur B � V peut éga-lement induire un biais en métalliité dans l'éhantillon. En e�et, l'étalement de labranhe horizontale en B � V est ausé par la métalliité (les étoiles du lump sontla ontrepartie à �haute� métalliité des étoiles de la branhe horizontale). Ainsi,introduire une oupure dans l'indie de ouleur entraîne un biais de séletion en mé-talliité. Néanmoins, l'étude du voisinage du red lump dans le diagramme ouleur-magnitude Hipparos montre que et e�et est très faible. On ne trouve que peud'étoiles au-delà des limites à 0.9 et 1.1 en B � V .Deux hamps irulaires ont été séletionnés vers le p�le nord Galatique. Le pre-mier hamp, de rayon 10Æ, est déalé de 10Æ par rapport au p�le a�n d'éviter l'amasde Coma Berenies. Le seond hamp, de rayon 15Æ, pointe diretement sur le p�le.La zone orrespondant à l'amas de Coma Berenies a été retirée a priori. Commeles hamps 1 et 2 se reouvrent, la partie ommune est dé�nie omme appartenantau hamp le plus profond (dans notre as le hamp 1 de rayon 10Æ).A l'aide de la base Simbad2 (Wenger et al. 2000), nous avons retiré de la séletiontoutes les étoiles étant répertoriées omme appartenant à un système multiple ouomme étant variables ainsi que toutes les étoiles ayant une parallaxe Hipparospermettant de les lasser omme de lasse de luminosité V ou prohe de la séqueneprinipale. Les étoiles du programme ont ensuite été observées ave le spetrographeéhelle Elodie (Baranne et al. 1996) monté sur le télesope de 193 m de l'observa-toire de Hautes-Provene au ours de 24 nuits sur deux ans (dont 12 e�etives). Ladétermination des vitesses radiales ainsi que la mesure de [Fe/H℄ est dérite dans lasetion suivante.Les di�érentes aratéristiques des deux hamps, ainsi que l'état atuel des observa-tions, sont résumées dans la table 2.1.2http://simbad.u-strasbg.fr



2.2 Détermination des paramètres stellaires 41Tab. 2.1.: Caratéristiques des deux hamps séletionnés et état atuel des observa-tions. hamp 1 hamp 2lentre (deg) 35.46 0.bentre (deg) 80. 90.surfae (deg2) 309.4 410.1nombre d'étoiles observées 246 141limite de omplétude V 10.1 9.2magnitude limite 10.48 9.572.2. Détermination des paramètres stellairesLes étoiles du programme ont été observées à l'aide du spetrographe éhelle Elo-die (Baranne et al. 1996) monté au foyer oudé du télesope de 1.93 m de l'Observa-toire de Haute-Provene. Cet instrument a été spéialement étudié pour la mesurepréise de vitesses radiales (100 m:s�1 pour les étoiles F, G et K). Il a notammentpermis de déouvrir la première planète extrasolaire (51 Peg par Mayor & Queloz1995). Le pouvoir de résolution de l'instrument est de 42000 ave une ouverturespetrale allant de 390 nm à 680 nm sur 67 ordres.Cet instrument permet d'obtenir en 1 heure de pose un rapport signal sur bruit(S/N) de 100 pour une étoile de magnitude apparente 8.5 et un S/N de 10 pour uneétoile de magnitude apparente 12.75. La rédution des spetres ainsi que la mesuredes vitesses radiales sont e�étuées de façon automatique par le logiiel de traitementdéveloppé par Queloz (1996).Les paramètres stellaires (log g, Te� , MV et [Fe/H℄) ont été obtenus en utilisant laméthode TGMET (Katz et al. 1998) sur les spetres réduits, alibrés en longueurd'onde et en �ux par le logiiel de rédution d'Elodie. Le prinipe de TGMETest de aluler les di�érents paramètres en omparant l'observation à une librairiede spetres de référene à haut rapport signal sur bruit (typiquement S/N de 100Soubiran et al. 1998, Prugniel & Soubiran 2001). L'avantage de ette méthode estqu'elle permet une détermination rapide et e�ae des di�érents paramètres mêmeave un S/N faible pour l'observation (le S/N des étoiles de l'éhantillon est de 20).L'algorithme permettant de aluler les paramètres stellaires proède en plusieursétapes. Certaines sont réalisées par le logiiel de rédution d'Elodie, d'autres parTGMET. Les étapes prinipales de la rédution, données dans Katz et al. (1998),sont rappelées brièvement ii :1. Extration des pixels morts (Elodie)2. Extration des ordres et alibration en longueur d'onde (Elodie)3. Redressement des di�érents ordres (TGMET)4. Retrait des rayons osmiques (TGMET)



42 Constrution de l'éhantillon5. Soustration du iel (TGMET) � uniquement si l'intensité du iel dépasse 1%de l'intensité de l'étoile6. Convolution du pro�l instrumental (TGMET)7. Soustration des raies du iel (TGMET)Une fois le spetre nettoyé des e�ets instrumentaux, des pixels morts et des rayonsosmiques, il est omparé aux spetres de la base pixel par pixel et ordre par ordrepar une méthode de �2 a�n de déterminer les paramètres stellaires.Cette détermination proède en deux étapes. La première onsiste à ajuster leslongueurs d'ondes entre les spetres de l'étoile observée et l'étoile de référene de labase. En e�et, les deux étoiles n'ayant pas la même vitesse radiale par rapport auspetromètre, les spetres se retrouvent déalés. Ainsi, il est néessaire de orrigeret e�et avant d'entreprendre la détermination des grandeurs qui nous intéressent.La seonde étape onsiste à orriger le spetre de l'e�et de la di�érene d'intensité.Ces deux étapes sont dérites en détails dans Katz et al. (1998) et sont e�etuéessur les spetres de la librairie a�n d'éviter les interpolations sur une fontion tropbruitée. La �gure 2.1 montre le remplissage de la librairie utilisée par TGMET pourla détermination des paramètres stellaires.

Fig. 2.1.: Répartition des étoiles de la librairie de TGMET en fontion de MV et[Fe/H℄ dans le voisinage du red lump.2.3. Séparation naines�géantesL'éhantillon observé, bien que onçu pour maximiser le nombre d'étoiles dulump, ontient également un mélange de naines et de géantes sur la branhe as-endante. Dans l'optique de déterminer la densité loale de masse et le potentielvertial, nous souhaitons ne onserver que les étoiles du lump ar leur fontion de



2.4 Caratéristiques des éhantillons 43luminosité est bien dé�nie e qui permet de réduire les inertitudes (f hapitre 5).Ainsi, il est néessaire de séparer les étoiles du lump des autres types d'étoiles dansl'éhantillon.Plusieurs ritères sont appliables pour mettre en oeuvre ette séparation. Les pa-ramètres stellaires déterminés à l'aide de TGMET nous donnent les mesures delog g, MV, [Fe/H℄ ainsi que de la température e�etive Te� qui permettent de faireune séletion préise. Cependant, l'éhantillon Elodie (que j'appelerai égalementéhantillon PNG pour P�le Nord Galatique) va être ombiné à un éhantillon lo-al d'étoiles du lump issu du atalogue Hipparos (ESA 1997) présenté dans lehapitre 3. Cet éhantillon ne dispose pas des mesures équivalentes des paramètresstellaires. Il faut don trouver un ritère qui soit transposable à et éhantillon.Les mesures de parallaxe fournies par Hipparos pour les étoiles les plus prohespermettent de aluler la magnitude absolue. Cette grandeur, ommune aux dif-férents éhantillons, sera utilisée a�n de �xer le ritère de séletion des géantes.Néanmoins, pour tester la validité de la séletion, nous la omparons ave la séle-tion de la surdensité dans l'espae des paramètres stellaires dé�ni par log g, MV,[Fe/H℄ et Te� . La �gure 2.2 montre la répartition des étoiles du programme dansles di�érents plans dé�nis par les paramètres stellaires. Les lignes horizontales or-respondent au ritère de séletion appliqué aux hamps du programme ainsi qu'auhamp Hipparos (i.e. 0:4 < MV < 1:15). Si l'on se limite aux étoiles ontenues dansla surdensité dé�nie par les paramètres log g MV et Te� , ertaines se situant au bordde la surdensité se trouvent dans la séletion en magnitude absolue. Ces étoiles sontindiquées par les erles dans les di�érents plans.La �gure 2.3 montre la présene du lump dans la fontion de luminosité ommeune struture piquée, approximativement gaussienne, autour de MV � 0:8. Les deuxlignes vertiales indiquent les limites de la séletion en magnitude absolue. Pour ladétermination de potentiel vertial, la fontion de luminosité sera modélisée en deuxparties. La première orrespond au géantes du lump (forme gaussienne) et la se-onde orrespond aux géantes sur la branhe asendante (qui sera représentée par unpolyn�me du seond ordre). Les détails de ette modélisation, ainsi que l'estimationde la pollution par les géantes de la branhe asendante et les naines, sont repoussésau hapitre 32.4. Caratéristiques des éhantillonsLa séparation naines�géantes présentée dans la setion préédente permet deséletionner un sous-éhantillon dont la fontion de luminosité est bien onnue etqui sera utile lors de la détermination des paramètres du potentiel.Néanmoins, les deux hamps étant larges (respetivement de surfae 410 et 309degrés arrés), il faut s'assurer que les aratéristiques des deux éhantillons sontohérentes. La �gure 2.4 montre les omptages umulés dans la bande V par degré
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Fig. 2.2.: Répartition des étoiles observées dans les di�érents plans dé�nis par lesparamètres stellaires. Les lignes horizontales délimitent la séletion desétoiles du lump sur le ritère de magnitude absolue. Les erles indiquentles étoiles retenues dans la séletion en magnitude absolue mais qui n'ap-partiennent pas à la surdensité observée dans l'espae des paramètresstellaires (voir texte).
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Fig. 2.3.: Illustration de la séletion des étoiles du lump pour l'éhantillon versle p�le nord Galatique. Les lignes vertiales indiquent les limites de laséletion à MV =0.4 et 1.15. On notera la présene du lump dans lafontion de luminosité omme une struture gaussienne fortement piquéedans l'intervalle en magnitude absolue [0.4,1.15℄.



46 Constrution de l'éhantillonarré sur le iel pour l'éhantillon omplet (�gure de gauhe) et le sous éhantillonorrespondant à la séletion des géantes du lump (�gure de droite). Les deux traitsvertiaux montrent les limites de omplétudes des éhantillons au-delà desquels lesdeux éhantillons ne sont plus supposés être ohérents. Cette �gure montre qu'enterme de omptage les deux éhantillons sont ompatibles jusqu'à la limite de om-plétude supérieure la plus basse (i.e. V = 9:2 orrespondant au hamp de 15 degrésarrés).
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Fig. 2.4.: Histogrammes umulés de la distribution des magnitudes apparentes pourles étoiles des deux hamps PNG. Trait plein : hamp de rayon 10 degrés.Trait interrompu : hamp de rayon 15 degrés. Les deux droites vertialesreprésentent les limites de omplétude en V pour les deux éhantillons. La�gure de gauhe présente le as de l'ensemble des étoiles, la �gure de droitemontre le sous éhantillon orrespondant aux étoiles du lump. Dans lesdeux as on ne distingue pas de désaord entre les deux hamps.La table 2.2 présente les prinipales aratéristiques des hamps ainsi que lesrésultats de la séletion des géantes du lump (ette table omplète la table 2.1présentée préedement). Le nombre d'étoiles e�etivement assoiées au lump (viala séletion en magnitude absolue de la �gure 2.3) est onsidérable (respetivement56% et 67%). Cei montre que notre séletion en ouleur du atalogue Tyho-2 este�ae. Néanmoins, la �gure 2.5 montre l'évolution de la proportion de géantesdu lump dans l'éhantillon en fontion de la magnitude apparente pour les deuxhamps. Si la proportion est importante pour les étoiles brillantes (autour de 80%en-dessous de V = 9), elle diminue jusqu'à moins de 50% pour la partie la plus faiblede l'éhantillon et la séletion en ouleur devient moins justi�ée.Si l'on ajoute à la diminution de l'e�aité du ritère de séletion l'e�et devolume3 et l'augmentation du temps de pose aux faibles luminosités (1 heure de3On sonde un volume plus grand à faible luminosité apparente qu'à forte pour un intervalle demagnitude absolue �xé. On réupère don un plus grand nombre d'objets



2.4 Caratéristiques des éhantillons 47pose pour une étoile de magnitude 10.5 pour obtenir un SNR de 20), il est évidentqu'obtenir un éhantillon omplet pour sonder le potentiel jusqu'à 1 kp demanderaitbeauoup de temps de télesope. Il est don néessaire pour la suite observationnellede e projet de ra�ner le ritère de séletion.Tab. 2.2.: Caratéristiques prinipales des deux hamps.Champ Rayon Surfae Vinf Vsup Complétude Nombre Nombretotal d'étoiles(deg) (deg2) mag mag mag d'étoiles du lump1 10 309.4 7.2 10.5 10.1 246 1372 15 410.1 7.2 9.6 9.2 141 95
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Fig. 2.5.: Proportion d'étoiles du lump par rapport au nombre total d'étoiles obser-vées dans les hamps en fontion de la magnitude apparente. Trait plein :hamp de rayon 10 degrés. Trait interrompu : hamp de rayon 15 degrés.La table 2.3 présente les di�érents sous éhantillons que l'on peut extraire deshamps PNG suivant que l'on souhaite un éhantillon omplet en distane ou enmagnitude apparente.
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Tab. 2.3.: Caratéristiques des sous éhantillons extraits des hamps PGN.Champ Complétude Nombre d'étoiles1 Distane 852 Distane 481 Magnitude apparente 1282 Magnitude apparente 73



3La sphère loale Hipparos
Les éhantillons présentés dans le hapitre 2 nous permettent d'apporter desontraintes sur le potentiel au-dessus du plan galatique. Cependant, il est nées-saire d'ajouter un point loal à l'étude a�n de mieux ontraindre le problème et dedéterminer la densité loale de masse.A ette �n, nous avons utilisé un éhantillon issu du atalogue Hipparos (ESA(1997)) séletionné ave le même ritère en ouleur que pour les éhantillons vers lep�le nord de notre galaxie (à savoir 0:9 < B � V < 1:1). Cet éhantillon a été séle-tionné sur la base de la parallaxe. Il est don assujetti au biais de Lutz-Kelker (Lutz& Kelker (1973)) qui provient de la non linéarité de la transformation parallaxe -distane. La méthode utilisée pour orriger e biais est présentée dans la setion 3.1.Dans la setion 3.2 nous dérivons la fontion de luminosité utilisée pour la orre-tion du biais de Lutz-Kelker et les aratéristiques du hamp seront présentées dansla setion 3.3.3.1. Corretion du biais de Lutz-KelkerLe biais induit par la non linéarité de la relation distane - parallaxe a été quan-ti�é pour la première fois par Lutz & Kelker (1973). Cependant, leur orretionsuppose que l'on n'ait pas d'a priori sur la fontion de luminosité de la populationétudiée et que la distribution des étoiles soit uniforme.Une amélioration de ette orretion a été proposée par Turon Laarrieu & Crézé(1977) où la orretion tient ompte de notre onnaissane a priori de la fontionde luminosité. Cette orretion peut être améliorée si l'on onnaît la distributionspatiale de la population. Mais, omme nous herhons à déterminer ette dernière



50 La sphère loale Hipparosquantité, nous nous plaerons dans le as où nous ne disposons pas d'un a priori, equi nous ramène à orriger le biais à la manière de Turon-Laarrieu & Crézé.Le biais de Lutz-Kelker est dé�ni par :< MVobs +�MV >= MVvrai , (3.1)où MVvrai est la magnitude absolue vraie de l'étoile, MVobs la magnitude absolueobservée et �MV la orretion que l'on herhe à déterminer. Cette équation seréérit sous la forme < �MV >=< MVvrai �MVobs > , (3.2)ou enore < �MV >= R (MVvrai �MVobs)dP(MVvraijMVobs)R dP(MVvraijMVobs) , (3.3)qui introduit P(MVvraijMVobs), la probabilité onditionnelle de MVvrai autour deMVobs.En remarquant que (MVvrai �MVobs) = 5 log(�vrai�obs ), on réérit ette équation sousla forme < �MV >= R10 G�vrai(�obs)5 log(�vrai�obs )d�vraiR10 G�vrai(�obs)d�vrai . (3.4)La fontion G�vrai(�obs) introduite à l'équation préédente n'est autre que P(�vraij�obs),la probabilité onditionnelle de �vrai autour de �obs.Il faut don aluler P(�vraij�obs). Si l'on suppose l'erreur sur la parallaxe gaussienne(e qui est une bonne approximation pour l'éhantillon Hipparos (Arenou & Luri1999)), on peut érire :P(�obsj�vrai) = 1p2��� exp ��(�obs � �vrai)22�2� � , (3.5)où �� est l'éart type de la parallaxe vraie. En appliquant le théorème de Bayes onrelie P(�vraij�obs) à P(�obsj�vrai) parP(�vraij�obs) = P(�obsj�vrai)P(�vrai)P(�obs) , (3.6)où P(�obsj�vrai)d�obs est la probabilité de mesurer la parallaxe �obs pour une étoiledont la parallaxe est �vrai. Nous voulons déterminer P(�vraij�obs) en fontion de �vrai,�obs étant �xé par l'observation (e qui implique que P(�obs) est onstant pour uneétoile individuelle). Ainsi, il n'est pas néessaire de onnaître P(�obs). Par ontre, leterme P(�vrai) est ruial.On peut estimer P(�vrai) si l'on onnaît la distane et la magnitude apparente :P(�vrai)d�vrai = P(rjmV) ���� �r��vrai ����mV d�vrai (3.7)



3.1 Corretion du biais de Lutz-Kelker 51ave r = 1�vrai etMV = mV+5 log(�vrai)+5. P(rjmV) est la probabilité onditionnellede la distane r onnaissant la magnitude apparente mV. En appliquant à nouveaule théorème de Bayes à ette dernière expression, on obtient :P(rjmV) = P(mVjr)P(r)P(mV) , (3.8)ave P(mV) = A(mV) qui n'est autre que la loi de omptage et est une onstante àmV �xée. P(r) est la loi de densité (i.e. P(r) / �(r)r2 ) et P(mVjr) est la fontionde luminosité �(MV) (i.e. P(mVjr) / �(MV)).Ainsi, on déduit d'après les équations 3.7 et 3.8P(�vrai)d�vrai / �(MV)�(r)r4d�vrai (3.9)et don P(�vraij�obs) / P(�obsj�vrai)�(MV)�(r) 1�4vrai . (3.10)A e niveau, nous pouvons utiliser les a priori dont nous disposons, à savoir la loid'erreur des parallaxes vraies ainsi que la loi de densité et la fontion de luminosité.Dans notre as, nous herhons à déterminer la loi de densité et don nous ne sou-haitons pas faire d'a priori sur elle-i. De plus, les erreurs sur les parallaxes sontfaibles et l'on peut supposer que la densité est onstante dans l'intervalle de distanedélimité par l'inertitude sur la parallaxe. On onsidérera par la suite que �(r) estonstant pour la orretion d'une étoile individuelle.�(MV) est, quant-à elle, déterminée à partir d'un éhantillon loal et sa formulationmathématique est dérite dans la setion 3.2. Sans expliiter �(MV), nous obtenonsdon pour la fontion G�obs(�vrai) l'expression suivante :G�obs(�vrai) � P(�vraij�obs) / ��4vrai�(MV) 1p2���vrai exp ��(�obs � �vrai)22�2�vrai � .(3.11)Cette expression n'est pas utilisable diretement sous ette forme ar le terme ��vrain'est pas onnu. Malheureusement, il est impossible de le onnaître et l'on supposerapar la suite que ��vrai = ��obs e qui est une hypothèse raisonnable.On notera que si l'on pose Z = �vrai�obs on retrouve le résultat de Turon-Laarrieu etCrézé : < �MV >= R10 5 log(Z)G(Z)dZR10 G(Z)dZ (3.12)En appliquant la même démarhe, on peut également obtenir la orretion < �r >de la distane qui s'érit :< �r >= R10 � 1�vrai � 1�obs�G(Z)dZR10 G(Z)dZ . (3.13)On remarquera que la distane obtenue en utilisant la magnitude absolue orrigéedu biais est équivalente à elle obtenue en orrigeant diretement la distane.
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Fig. 3.1.: < �MV > en fontion du rapport �prior=�obs pour di�érentes valeurs de��=� et deux valeurs de �MV . A gauhe �MV = 0:25, à droite �MV = 0:50.Les �gures 3.1 à 3.1 montrent l'amplitude de la orretion < �MV > en fontionde plusieurs paramètres. Tout d'abord la �gure 3.1 montre la variation de < �MV >en fontion du rapport �prior=�obs telle qu'elle est présentée dans Turon Laarrieu &Crézé (1977) pour deux valeurs de �MV (la dispersion de la fontion de luminositégaussienne). Comme on peut s'y attendre, < �MV > augmente ave ��=� maisdiminue ave �MV .Ensuite, la �gure 3.1 montre l'in�uene de la fontion de luminosité sur la or-retion < �MV >. A gauhe est représenté le as d'une fontion de luminositégaussienne et à droite le as de la fontion de luminosité obtenue dans la setionsuivante à partir d'une éhantillon loal d'étoiles Hipparos. Les deux fontions deluminosité sont dominées par le terme gaussien mais dans le as de la fontion deluminosité Hipparos, un seond terme (polyn�me du seond ordre) est introduit etreprésente les géantes de la branhe asendante. Ce seond terme est petit par rap-port au terme gaussien (voir setion 3.2) mais apporte néanmoins une ontributionsigni�ative à la orretion < �MV >.La �gure 3.1 superpose les di�érentes orretions : la orretion de Lutz & Kelker(1973) (voir leur table 1), la orretion de Turon Laarrieu & Crézé (1977) dans leas de la fontion de luminosité déduite du sous éhantillon Hipparos (traits pleins)et en�n ave une fontion de luminosité gaussienne de même moyenne et dispersionque la fontion de luminosité Hipparos (trais tiretés) en fontion de ��=�. Les deuxfamilles de ourbes utilisant la méthode de Turon Laarrieu & Crézé (1977) ontété traées pour trois valeurs du rapport �prior=�obs (0.9, 1.0 et 1.1). A nouveau, onremarque l'apport de la onnaissane a priori de la fontion de luminosité sur le alulde la orretion. On notera également le hangement de signe de la orretion quandle rapport �prior=�obs est positif dans la orretion de Turon Laarrieu & Crézé (1977)ainsi que la statibilisation du terme orretif quand le rapport ��=� augmente. Ainsi,
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Fig. 3.2.: < �MV > en fontion du rapport �prior=�obs pour di�érentes valeurs de��=� et �MV = 0:25. A gauhe, orretion obtenue ave une fontion deluminosité gaussienne. A droite, orretion obtenue ave la fontion deluminosité déduite de l'éhantillon Hipparos dans la setion 3.2.la orretion originale de Lutz & Kelker (1973) sous estime < �MV > aux faiblesrapports ��=� et la surestime quand ��=� est supérieur à � 0:13. La di�érene entrela orretion de Lutz & Kelker (1973) et elle de Turon Laarrieu & Crézé (1977)atteint plusieurs dizièmes de magnitude, e qui montre que pour orriger propremente biais, il est important d'utiliser toute l'information dont nous disposons.3.2. Détermination de la fontion de luminositéde l'éhantillon HipparosNous avons vu dans la setion 3.1 que la orretion du biais de Lutz-Kelker né-essite de onnaître la fontion de luminosité du traeur étudié, où tout du moins,la orretion est plus préise si l'on dispose d'un a priori sur ette fontion de lumi-nosité.A�n d'obtenir et a priori, nous avons utilisé un éhantillon d'étoiles prohes obtenuégalement à l'aide du atalogue Hipparos. Cet éhantillon, omplet jusqu'à 50 p(i.e. � > 20 mas), est très peu a�eté par le biais de Lutz-Kelker grâe à la grandepréision des mesures Hipparos. Ainsi, nous pouvons l'utiliser pour déterminer lafontion de luminosité du Red Clump (RC).Le nombre d'étoiles étant limité dans la sphère des 50 p, nous ne pouvons pas uti-liser la fontion de luminosité observée qui est dé�nie ave trop peu de préision.Nous ajustons don, sur la distribution des magnitudes absolues, la fontion (Girardi



54 La sphère loale Hipparos
1.0

1.1

0.9

1.0

1.1

0.00 0.05 0.10 0.15

−0.4

−0.2

0.0

0.2

σπ/πobs

<
∆ 

M
v>

Fig. 3.3.: Comparaison des orretions de Lutz-Kelker originale (traits pointillés),Turon Laarrieu et Crézé ave une fontion de luminosité gaussienne dedispersion 0.25 et moyenne 0.74 (tirets) et la orretion alulée à partirde la fontion de luminosité du lump (traits pleins) pour trois valeurs durapport �prior=�obs.et al. 1998) :�(MV) = a1 + a2MV + a3MV2 + 1p2��MVRC exp "�(MV �MVRC)22�2MVRC # . (3.14)Celle-i se déompose en deux parties. La première est un polyn�me du seond ordrequi représente les géantes sur la branhe asendante que nous ne pouvons pas dis-tinguer, sur le simple ritère de la magnitude absolue et de la ouleur, des étoilesdu lump. Le seond terme est une gaussienne de moyenne MVRC et d'éart type�MVRC et représente la fontion de luminosité du RC.Un ajustement de ette fontion sur la distribution en magnitude absolue de l'éhan-tillon à 50 p nous donne MVRC = 0:74 et �MVRC = 0:25. Pour les oe�ientspolyn�miaux représentant les géantes de fonds nous obtenons a1 = �9:9810�10a2 = �1:5210�5 et a3 = 0:039. A l'aide de es paramètres, nous pouvons estimerla ontamination du hamp par les géantes de fond en intégrant les deux parties del'équation sur l'intervalle enMV. Cei nous donne approximativement 2% de géantesdans les éhantillons.Les �gures 3.2 et 3.2 montrent la séletion e�etuée sur l'éhantillon Hipparos ainsique l'ajustement obtenu de la fontion de luminosité.



3.2 Détermination de la fontion de luminosité de l'éhantillonHipparos 55

 0  1  2  3
-15

-10

-5

 0

B-V

-M
v

Fig. 3.4.: Séletion des étoiles Hipparos ayant une parallaxe supérieure à 20 masdans la région du lump. Cette séletion est utilisée a�n de déterminer lafontion de luminosité des étoiles du lump.
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Fig. 3.5.: Fontion de luminosité des étoiles du lump pour un éhantillon d'étoilesissu du atalogue Hipparos ayant une parallaxe supérieure à 20 mas.L'histogramme représente la distribution observée en fontion de la ma-gnitude absolue. La ourbe présente le meilleur ajustement de ette dis-tribution en utilisant la fontion de luminosité Eq. 3.14.



56 La sphère loale Hipparos

 0  2  4
 0

 20

 40

 60

 80

σVr (km/s)

 

Fig. 3.6.: Distribution des erreurs sur les vitesses radiales dans le atalogue de vi-tesses radiales Barbier-Brossat & Figon (2000) pour les étoiles de l'éhan-tillon Hipparos.3.3. Caratéristiques du hampL'éhantillon Hipparos, une fois orrigé du biais de Lutz-Kelker, ontient 537étoiles dans les intervalles 0:9 < B � V < 1:1 et 0:4 < MV < 1:15. Cependant leatalogue Hipparos ne ontient pas les vitesses radiales. Celles-i ont été réupéréesà l'aide des outils Simbad (Wenger et al. 2000) et Vizier (Ohsenbein et al. 2000)développés au CDS. La plupart de es vitesses radiales sont issues du atalogue devitesses radiales de Barbier-Brossat & Figon (2000). Les étoiles dont les vitessesradiales ne sont pas présentes dans e atalogue ont été obtenues à l'aide de Simbad(onerne 27 étoiles). Cei nous a permis de réupérer la donnée manquante pour laplupart des étoiles. Néanmoins, un peu moins de 2% n'ont pas de mesure de vitesseradiale onnue.Les vitesses radiales obtenues à partir du atalogue Barbier-Brossat & Figon(2000), bien que de qualité inférieure aux vitesses radiales d'Elodie, sont d'une pré-ision supérieure à 5 km/s pour la plupart des mesures. La �gure 3.3 montre larépartition des erreurs sur vitesses radiales du atalogue pour les étoiles ayant unemesure de �V r et le tableau 3.1 donne la répartition des indies de qualité pour lerestant des objets.Les vitesses radiales obtenues à l'aide de Simbad ne disposent pas, dans la plupartdes as, de mesure de �V r. Cependant, leur faible nombre (27 pour un éhantillonde 526 étoiles soit 5% de l'éhantillon) ne doit pas a�eter de façon dramatique laqualité de l'éhantillon.



3.3 Caratéristiques du hamp 57Tab. 3.1.: Distribution de l'indie de qualité dans Barbier-Brossat & Figon (2000)pour les étoiles de l'éhantillon Hipparos.Indie de qualité �V r (km/s) nombre d'étoilesA �V r � 2.5 74B 2.5 < �V r � 5.0 170C 5.0 < �V r � 10.0 23D 10.0 � �V r 8Au �nal, les mouvements propres et les vitesses radiales ont été transformés envitesses dans le trièdre. Nous obtenons ainsi un éhantillon loal omprenant 526étoiles et omplet à 98% jusqu'à 125 p.





4Populations stellaires etinématique des disques
L'éhantillon PNG est omposé prinipalement d'étoiles des disques mine vieuxet épais (hauteur moyenne au-dessus du plan 400 p) ave une très faible proportiond'étoiles des autres populations (halo et disque(s) jeunes(s)).L'éhantillon PNG sondant des hauteurs au-dessus du plan omprises entre 125 pet �800 p, il nous est possible de tester les propriétés des populations du disqueau-dessus du plan Galatique.Ce hapitre est divisé en deux parties. La première onerne les propriétés moyennesdes populations présentes ainsi que leur ontribution à l'éhantillon. La seonde par-tie dérit, quant�à elle, l'ellipsoïde des vitesses en fontion de la métalliité et de lahauteur au-dessus du plan Galatique. Ces deux parties orrespondent à un résuméde l'artile 1 présenté à la suite de e hapitre.4.1. Cinématique des disquesPour les étoiles de l'éhantillon PNG, nous disposons des vitesses dans le trièdre(U,V,W) ainsi que de la métalliité et de la distane (via la mesure de magnitudeabsolue obtenue grâe à TGMET). L'ensemble de es mesures, pour les près de 400étoiles omposant l'éhantillon, en fait une base d'une grande qualité pour l'étudedes populations stellaires du disque ainsi que pour l'étude des gradients vertiauxde vitesse et de métalliité.



60 Populations stellaires et inématique des disques4.1.1. Propriétés de l'éhantillon : vitesses moyennes etdispersion de vitesseA�n de sonder la inématique du disque en fontion de la hauteur au-dessusdu plan, nous avons déoupé l'éhantillon en bins de 100 p et alulé les vitessesmoyennes et dispersion de vitesse ainsi que la métalliité moyenne et dispersion enmétalliité. Ces résultats sont présentés dans le tableau 4.1.1.Ce tableau montre que les propriétés de l'éhantillon passent des propriétés dudisque mine près du plan Galatique (métalliité solaire, et faibles dispersions devitesse (�U � 35�40km=s, �V � 25�30km=s, �W � 15�20km=s)) à des propriétésaratéristiques du disque épais dans les derniers bins de distane (faible métalli-ité, dispersions de vitesse importantes (�U � 70 � 80km=s, �V � 40 � 60km=s,�W � 40� 60km=s)).4.1.2. Comparaison au modèle de BesançonDans une première approhe pour déterminer les paramètres du dique épais, nousavons omparé l'éhantillon Elodie à deux jeux de pseudo-données issus du modèlede synthèse de population de Besançon (Robin et al. 2002). Ce modèle omportesept disques mines ave des âges variant de 0.15 à 10 Gyr, un disque épais, un haloainsi qu'un bulbe. Pour la omparaison ave l'éhantillon, nous avons hoisi deuxmodèles partiuliers pour le disque épais. Le premier modèle omporte un disqueépais pauvre en métaux et un disque épais ave une inématique haude. Le seondmodèle omporte un disque épais rihe en métaux ave une inématique plus froide.Les di�érents paramètres utilisés pour la modélisation sont donnés dans la table 4.2.Dans les deux modèles, l'éhelle de hauteur du disque épais est �xée à 800 p aveune densité relative au voisinage du soleil de 6.2%. Le disque mine étant mieuxonnu, nous avons onservé les paramètres standards du modèle qui sont égalementrappelés dans la table 4.2.La �gure 4.3 montre les gradients vertiaux de métalliité, de dispersion de vi-tesse et de vitesse de rotation pour les deux modèles de disque épais ainsi que lesmesures de l'éhantillon Elodie.En étudiant la �gure 4.3, on peut voir que le modèle 2 montre un meilleur a-ord ave les données que le modèle 1. Le modèle 1 ne parvient pas à reproduire lesgradients vertiaux de �V et de V ainsi que les autres gradients au-delà de 600 p.Cependant, les barres d'erreurs sont larges et le modèle 2 montre également desdéviations par rapport aux données en-deçà de 500 p. Il est don impossible defavoriser l'un des deux modèles en se basant sur les gradients vertiaux et une étudeplus détaillée des populations stellaires omposant l'éhantillon Elodie est néessaire.
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Tab.4.1.:Propriétésinématiquesdel'éhantillonenfontiondelahauteurau-
dessusduplanGalatique.Intervalle Nombre <[Fe/h℄> �[Fe=H℄ <U> �U �<U> <V> �V �<V> <W> �W �<W>p d'étoiles dex dex km/s km/s km/s km/s km/s km/s km/s km/s km/s0 100 15 -0.03 0.44 -14 17 4 -17 23 6 1 14 4100 200 33 -0.12 0.43 -23 39 7 -24 24 4 -9 20 3200 300 77 -0.19 0.40 -4 40 5 -26 27 3 -11 19 2300 400 89 -0.20 0.42 -21 50 5 -24 37 4 -11 26 3400 500 64 -0.26 0.40 -12 52 7 -33 45 6 -8 29 4500 600 50 -0.31 0.41 1 39 6 -24 37 5 -19 29 4600 700 34 -0.27 0.42 -8 53 9 -31 42 7 -11 31 5700 800 15 -0.37 0.59 -3 77 20 -40 49 13 -29 27 7800 900 9 -0.44 0.34 -33 86 29 -38 50 17 -16 35 12
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Fig. 4.1.: Distribution des vitesses (U,V,W) des étoiles observées en fontion de lamétalliité et de la hauteur au-dessus du plan. Les ourbes en pointillésreprésentent la vitesse du soleil, les ourbes en trait épais sont les vitessesmoyennes.



4.1 Cinématique des disques 63

 200  400  600  800
 0

 50

 100

z (pc)

σ 
(k

m
/s

)

−0.5 0.0
 0

 50

 100

[Fe/H]

σ 
(k

m
/s

)

Fig. 4.2.: Dispersion de vitesse en fontion de la métalliité et de la hauteur au-dessus du plan Galatique. Trait tireté : dispersion de vitesse U, trait tiretéinterrompu : dispersion de vitesse V, trait plein : dispersion de vitesse W.Les di�érentes ourbes de même type orrespondent à di�érents hoix debinage.
Tab. 4.2.: Paramètres des disques mines vieux et du disque épais dans le modèlede Besançon utilisé pour la omparaison ave l'éhantillon PNG (f table3 de l'artile 1). [Fe/H℄ �[Fe=H℄ Vlag �U �V �Wkm/s km/s km/s km/s5 Gyr -0.07 0.18 -17 37 24 15Disque mine 7 Gyr -0.14 0.17 -21 43 28 1810 Gyr -0.37 0.20 -21 43 28 18Disque épais Modèle 1 -0.70 0.30 -86 80 60 55Modèle 2 -0.48 0.30 -56 60 45 40
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Fig. 4.3.: Comparaison des données de l'éhantillon PNG ave deux modèles dedisque épais dans le modèle de Besançon. Gris lair : modèle 1, Gris foné :modèle 2.



4.1 Cinématique des disques 654.1.3. Déomposition en populations gaussiennesA�n d'étudier les populations stellaires du disque, nous avons déomposé l'éhan-tillon en populations gaussiennes en utilisant la méthode SEM (Celeux & Diebolt1986). Cet algorithme a déjà été utilisé préédemment pour des études similaires parSoubiran (1993) et Ojha et al. (1996) pour une déomposition des populations dudisque à partir des distributions de vitesse.Néanmoins, nous avons testé l'algorithme sur des données simulées dont les om-posantes sont onnues (les simulations du modèle de Besançon présentées dans lasetion 4.1.2). Les résultats de la méthode SEM sur les données simulées sont don-nés dans la table 4 de l'artile 1. Nous pouvons déduire de es tests que la méthodeSEM permet de retrouver le bon nombre de populations, les paramètres inéma-tiques ainsi que la métalliité moyenne des populations présentes dans l'éhantillon.Cependant, les densités sont moins bien ontraintes et nous obtenons des barresd'erreur relativement grandes pour es paramètres (de l'ordre de 10%). Les barresd'erreur sont également plus grandes pour les paramètres inématiques du disqueépais e qui montre la di�ulté de déterminer les paramètres physiques dans le asoù les deux populations sont mélangées.A�n d'obtenir les propriétés des populations du disque à partir de l'éhantillonElodie, nous avons séparé l'éhantillon en deux sous-éhantillons en distane (le pre-mier ontenant les étoiles entre 200 et 400 p, le seond les étoiles entre 400 et 800 p).La méthode SEM a ensuite été appliquée aux espaes de paramètres (U,V,W) et(U,V,W,[Fe/H℄) (nous nous référerons aux déompositions dans es deux espaesomme les as 3D et 4D par la suite). Nous avons retiré deux étoiles de l'éhantillon,es étoiles ayant des propriétés du halo (voir setion 3.3 de l'artile 1). Nous avonstesté la déomposition ave deux et trois populations. Chaque déomposition a étérépétée 150 fois et onverge (presque toujours) sur la même solution sauf dans leas où trois populations ont été utilisées, la déomposition étant instable dans eas (voir paragraphe 4.3.2 de l'artile 1). Le fait que la déomposition onverge surdeux populations renfore l'idée que le disque épais est une population distinte dudisque mine. Les résultats des déompositions à deux populations (dans les as 3et 4D) sont présentés dans la table 4.1.3.La table 4.1.3 nous donne quatre solutions pour les paramètres inématiques desdisques mine et épais (deux bins en distane et deux déompositions). La table 4.1.3donne les paramètres moyens obtenus en ombinant es solutions. Si les paramètresinématiques obtenus pour le disque mine orrespondent aux paramètres obtenuspour la omposante vieille du disque mine ave les données Hipparos (Bienaymé1999, Dehnen & Binney 1998b), la densité du disque épais est plus grande que ladensité obtenue dans les études préédentes (à l'exeption de Bell (1996)) ave unevaleur loale relative de 15%.
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Tab.4.3.:RésultatsdeladéompositionendeuxpopulationsgaussiennesparSEM
à3et4dimensions% [Fe/H℄ �[Fe=H℄ Vlag �U �V �Wdex dex km/s km/s km/sdisque mine 200-400 p 3D 77� 7 - - �11� 2 37� 2 17� 1 20� 1disque mine 200-400 p 4D 75� 7 �0:16� 0:01 0:23� 0:03 �11� 2 36� 2 17� 1 19� 1disque mine 400-800 p 3D 60� 5 - - �8� 3 39� 3 19� 1 23� 2disque mine 400-800 p 4D 65� 6 �0:19� 0:01 0:29� 0:02 �20� 3 44� 3 28� 2 19� 1disque épais 200-400 p 3D 23� 4 - - �69� 5 68� 8 33� 4 28� 3disque épais 200-400 p 4D 25� 4 �0:27� 0:03 0:27� 0:02 �65� 5 67� 7 34� 4 28� 3disque épais 400-800 p 3D 41� 5 - - �59� 4 64� 6 34� 3 36� 3disque épais 400-800 p 4D 35� 5 �0:42� 0:01 0:32� 0:02 �44� 6 62� 6 44� 4 42� 4



4.2 Ellipsoïde des vitesses 67La déonvolution nous donne également une métalliité du disque épais plusgrande que prévue (et e dans les deux bins en distane) qui ne peut pas être ex-pliquée par un biais de séletion ou dans la détermination de la métalliité (voirparagraphe 4.3.3 de l'artile 1). La valeur moyenne de la métalliité dans le pre-mier bin en distane ([Fe/H)=-0.27) peut ependant être expliquée par l'existened'étoiles de métalliité solaire et faible rotation (voir �gure 4.1 panel en haut àdroite) (Soubiran 1999, Grenon 1999). Ces étoiles forment une population dont ladistribution est applatie dans le disque loal ave une origine prohe du bulbe et nepartagent pas l'histoire du disque épais. Elles peuvent expliquer la di�érene dansles valeurs de �W et de [Fe/H℄ pour les deux bins en distane pour le disque épais.Une di�usion des orbites de es étoiles par la barre a été proposée pour expliquerla présene de es étoiles dans le voisinage solaire Martinet & Raboud (1999). Lavaleur de la métalliité moyenne du disque épais adoptée dans la table 4.1.3 orres-pond don à la valeur au-dessus du plan, où la pollution par la population d'étoilesassoiées au bulbe est faible voire nulle, plus une orretion évaluée à 0.2 dex pourtenir ompte de l'e�et de séletion en ouleur (qui rejette environ 30% des étoiles àfaible métalliité, voir hapitre 6).Tab. 4.4.: Paramètres inématiques des disques mine et épais obtenus en moyen-nant les 4 solutions de la méthode SEM.Disque % [Fe/H℄ �[Fe=H℄ Vlag �U �V �Wdex dex km/s km/s km/s km/sMine 85� 7 �0:17� 0:03 0:26� 0:03 �12� 2 39� 2 20� 2 20� 1Epais 15� 7 �0:48� 0:05 0:32� 0:03 �51� 5 63� 6 39� 4 39� 4
4.2. Ellipsoïde des vitessesL'orientation de l'ellipsoïde des vitesses nous apporte un renseignement préieuxsur l'état de relaxation des populations ainsi que sur la forme du potentiel. En e�et,dans le as d'un potentiel non axisymétrique, l'orientation dans le plan (U,V) del'ellipsoïde des vitesses est non nulle, sauf si l'on se trouve sur l'un des axes desymétrie de e potentiel. Kuijken & Tremaine (1994) ont montré que, dans le asd'un potentiel non axisymétrique donné par	(R; �) = �0(R) +  (R) os(�� �b),où �b est une onstante et (R,�) sont les oordonnées polaires dans le plan Gala-tique, la déviation du vertex est donnée parlv / sin 2(�� �b). (4.1)



68 Populations stellaires et inématique des disquesCette déviation est nulle quand l'on se trouve sur l'un des axes de symétrie (� = �b).La �gure 4.4 montre l'orientation de l'ellipsoïde des vitesses dans le plan (U,V)pour deux sous-éhantillons en métalliité (le premier ave [Fe/H℄<-0.25, le seondave [Fe/H℄>-0.25) et di�érents intervalles en z. Ces deux sous-éhantillons sontonstruits par la ombinaison de l'éhantillon Elodie (f. hapitre 2) ave la ontre-partie Hipparos (f. hapitre 3). La métalliité des étoiles de l'éhantillon Hipparosa été obtenue à partir de la littérature (ependant les mesures spetrosopiques de[Fe/H℄ ne sont disponibles que pour 173 étoiles sur les 526). La table 4.2 donnela valeur de la déviation du vertex pour les di�érents intervalles de distane et demétalliité.Cette �gure montre lairement deux omportements di�érents pour les souséhantillons (également visible dans la table 4.2). Alors que l'éhantillon à faiblemétalliité ne montre pas ou peu de déviation du vertex (une déviation nulle estompatible ave les barres d'erreur), la ontrepartie à plus haute métalliité montreune déviation positive, variant entre 16.4Æ et 5.6Æ, pour les trois intervalles en z.Cette déviation peut être expliquée par la présene de groupes inématiques jeuneset partiellement mélangés (moving groups (Chereul et al. 1999, 1998)). La déviationdu vertex a été fréquement disutée dans la littérature ave les résultats de la missionHipparos (Dehnen & Binney 1998b, Bienaymé 1999) qui montrent que la déviationdu vertex varie de 25Æ pour les populations les plus jeunes à approximativement 0Æpour les populations les plus vieilles1. La déviation non nulle pour la partie bleuede l'éhantillon peut impliquer une non axisymétrie du potentiel Galatique. Cepen-dant le fait que la déviation n'est pas onstante et que elle-i diminue ave l'âgede la population onsidérée, suggère plut�t une perturbation loale (omme un brasspiral) et/ou un e�et non-stationnaire.Tab. 4.5.: Orientation de l'ellispoïde des vitesses dans le plan (U,V) pour les sous-éhantillons de la �gure 4.4. L'erreur sur la détermination de la déviationvarie entre 3Æ et 5Æ.z (p) [Fe/H℄<-0.25 [Fe/H℄>-0.25z � 400 p -1.7Æ 5.6Æ200 p � z � 400 p 5.6Æ 13.3Æz � 125 p 0.3Æ 16.4ÆSi l'on se onentre sur la population la plus vieille (ayant la métalliité la plusfaible et une forte ontribution du disque épais), la déviation nulle trouvée dans etteanalyse nous permet de favoriser une Galaxie axisymétrique mais nous ne pouvons1les auteurs utilisent les étoiles sur la séquene prinipale et l'âge moyen d'une population sur laséquene prinipale varie ave l'indie de ouleur B-V, une population jeune ayant une ouleurbleue, la ouleur devenant plus rouge à mesure que l'âge augmente.
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Fig. 4.4.: Distributions des étoiles dans le plan (U,V) et déviation du vertex pour dif-férents intervalles en z. L'éhantillon a été séparé en deux sous-éhantillonsen métalliité. A gauhe sous-éhantillon [Fe/H℄<-0.25, à droite sous-éhantillon [Fe/H℄>-0.25. Les trois intervalles en z sont : z <125 p (enbas), 200 < z < 400 p (au entre) et z > 400 p (en haut).



70 Populations stellaires et inématique des disquesrejeter le as d'un disque elliptique si le soleil se trouve sur l'un des axes de symétrie(as � = �b dans l'équation 4.1).4.3. Le disque mine et le disque épais dansl'éhantillonComme nous l'avons mentionné préédement, l'éhantillon PNG ontient un mé-lange d'étoiles du disque mine et du disque épais. Les résultats que nous obtenonspour la population du disque mine est ompatible ave notre onnaissane a-tuelle de la population la plus vieille du disque mine (i.e ellipsoïde des vitesses(�U ; �V ; �W ) = (39�2,20�2,20�2) km/s et métalliité moyenne [Fe/H℄=-0.17�0.03et ourant asymétrique Vlag = �12� 2 km/s).Si les propriétés du disque mine sont relativement bien onnues grâe aux don-nées du satellite Hipparos, le disque épais est moins bien onnu et toujours sujet àontroverses entre un disque épais dense et plat (ave une éhelle de hauteur �800 pet une densité loale relative de 6-7% Reylé & Robin (2001)) et un disque épais moinsdense et plus �épais� (ave une éhelle de hauteur �1300 p et densité loale relativede 2% Chen (1997), Reid & Majewski (1993)).L'étude des populations présentes dans l'éhantillon ave la méthode SEM favo-rise un disque épais dense et plat ave une inématique modérée pour les mouve-ments vertiaux et rotationnels ((�V ,�W )=(39 � 4, 39 � 4) km/s) mais ependantune grande dispersion de vitesse radiale (�U=63�6 km/s). Ces résultats pour ledisque épais orrespondent aux résultats obtenus par Bell (1996) qui, omme itépréédemment, reposent également sur une étude spetrosopique d'étoiles géantesK mais dans la diretion de la rotation Galatique et dans la diretion opposée. Cetauteur a également noté le dé�it d'étoiles de faible métalliité à [Fe/H℄<-0.6 e quinous onforte dans l'idée que e dé�it est réel.Si l'on tente d'adresser la question de la formation du disque épais à partir del'éhantillon Elodie, le fait que la déonvolution par SEM nous donne deux popu-lations bien distintes favorise le modèle selon lequel le disque épais se serait formévia l'arétion d'un satellite (sénario du merger Carney et al. (1989), Hernquist &Quinn (1989), Gilmore et al. (1989), Quinn et al. (1992), Majewski (1993), Robinet al. (1996)). Ce sénario est également onforté par les relations âge-dispersion devitesse vertiale et âge-métalliité (voir par exemple Quillen & Garnett (2000) pourla relation âge-dispersion de vitesse) qui montrent un saut dans la relation à faiblemétalliité ou au-delà d'un âge donné. Ce saut implique un hau�age violent dudisque (par opposition à un hau�age par di�usion des orbites omme dans Wielen(1977)) dont l'une des auses pourrait être le �merger�.Dans le adre de la formation du disque épais par arétion d'un ompagnon, ilest possible de réonilier les deux points de vue sur le disque épais mentionnés plus



4.3 Le disque mine et le disque épais dans l'éhantillon 71haut. En e�et, il est possible aux vues des paramètres modérés que nous avons obte-nus que nous ayons observé dans l'éhantillon Elodie la partie du disque mine qui aété hau�ée par l'arétion du ompagnon alors que Gilmore et al. (2002) et Chiba& Beers (2000) ont observé les reliques du satellite arété (qui apparaît omme unepopulation de faible métalliité et de faible vitesse de rotation).





5Potentiel vertial et densité loalede matière
L'éhantillon dérit dans le hapitre 2 nous apporte une ontrainte pour l'étudedu potentiel vertial de 125 p jusqu'à �800 p au-dessus du plan. La ombinaisonde e dernier ave sa ontrepartie Hipparos nous permet d'apporter des ontrainteset sur la densité loale de masse et sur l'éhelle de hauteur du potentiel qui n'a puêtre mesurée jusqu'à présent. Ce hapitre résume les résultats ainsi que la méthodeutilisée dans l'artile 2.Une brève desription du problème est donnée dans la setion 5.1. A�n d'obtenir lesontraintes sur la forme du potentiel, nous avons utilisé une méthode de maximumde vraisemblane, prohe de elle utilisée par Kuijken & Gilmore (1989b,a) pourdi�érents sous-éhantillons vers le p�le nord Galatique. La méthode, ainsi que ladé�nition de la vraisemblane qui y est assoiée est dérite dans la setion 5.2. Lesrésultats obtenus sur l'éhelle de hauteur ainsi que sur la détermination de la densitéloale de matière sont, quant�à eux, présentés dans la setion 5.3.5.1. Kz et densité loale de matièreLe problème du Kz est un problème lassique en dynamique Galatique, lespremières études étant elles de Kapteyn (1922) et Oort (1932). Ce problème estdiretement lié au problème de la matière noire. En e�et, la détermination de la forede rappel du disque de la Galaxie permet de aluler la densité loale de matière(aussi appelée limite de Oort) et, par omparaison ave la matière identi�ée, dealuler la proportion de matière non observée (i.e. matière noire) dans le voisinage



74 Potentiel vertial et densité loale de matièresolaire.La fore est reliée à la densité via l'équation de Poisson :r2� = r �K = �4�G� (5.1)où K est le veteur fore, � le potentiel et � la densité. Dans le as d'un disqueaxisymétrique, la densité est donnée par� = � 14�G��Kz�z + 1R ��R (RKR)� (5.2)où KR est la omposante radiale de la fore et Kz la omposante vertiale.Le gradient radial de la fore se réérit en fontion des onstantes de Oort quidérivent loalement la rotation de la Galaxie (Binney & Merri�eld 1998, Kuijken& Gilmore 1989b) et l'équation 5.2 devient�(z) = � 14�G��Kz�z + 2(A2 � B2)�. (5.3)A et B sont les onstantes de Oort, A mesurant le isaillement du disque (A ��12(R d
dR)R0 et vaut 0 dans le as d'une rotation solide) et B mesurant la vortiitédu matériel omposant le disque (B � �(
+ 12Rd
RdR )R0 ). Ces onstantes sont déter-minées pour le voisinage solaire et une valeur réente, obtenue par Feast & Whitelok(1997) à partir d'un éhantillon de épheïdes, donne A = 14:82 km � s�1 � kp�1 etB = �10:5 km � s�1 � kp�1 et le terme orretif ontribue de �0:0025M� p�3 àla détermination de la densité. Holmberg & Flynn (2000), dans leur déterminationde la densité loale à partir des données Hipparos, utilisent les valeurs de Kova-levsky (1998) alulées par F. Mignard. Ces valeurs (A = 11:7 km � s�1 � kp�1 etB = �10:5 km � s�1 � kp�1) donnent une orretion plus faible de �0:001M� p�3.Néanmoins, ette orretion est très faible (1�3% de la valeur moyenne de la den-sité) et très inférieure aux erreurs de mesure. Nous négligerons don le terme orretifdans la suite des aluls et l'équation 5.3, qui relie la densité à la fore, se réérit�(z) = � 14�G��Kz�z �. (5.4)Pour déterminer la fore de rappel, il faut onnaître le potentiel. Celui-i estalulé par ajustement des données de vitesse vertiale et de position des étoiles, àl'aide d'une méthode de maximum de vraisemblane dérite dans la setion suivante.Si le potentiel est séparable (approximation valide jusqu'à z � 1 kp, Statler (1989))le Kz dépend de la omposante vertiale du potentiel uniquement (Kz = �d�dz ).Pour représenter ette omposante vertiale, nous utilisons la forme paramétriqueproposée par Kuijken & Gilmore (1989b) :�(z) = 2�G(�0(pz2 +D2 �D) + �effz2). (5.5)Cette représentation du potentiel vertial ontient trois paramètres (�0, D, �eff)et permet une desription préise de la omposante vertiale du potentiel (forme et
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Fig. 5.1.: Densité de matière et fore de rappel assoiées à la desription du potentielvertial proposée par Kuijken & Gilmore (1989b)ontributions) en terme de disque et de halo. �0 représente la densité de surfaedu disque, D l'éhelle de hauteur du potentiel et �eff la densité loale du halo. La�gure 5.1 montre les prinipales aratéristiques de e potentiel pour la densité dematière et pour la fore de rappel. On distingue deux régimes limites où, prohe duplan la fore de rappel est dominée par la densité loale et, au-dessus du plan, oùla densité de matière est dominée par le halo (la fore de rappel est proportionnelleà �eff ). On notera que la fore de rappel est proportionnelle à la densité de surfaevia �(z) = Z +z�z �(z)dz = jKzj2�G � (A2 � B2)jzj�G � jKzj2�G . (5.6)Ainsi, la détermination de la fore de rappel ou la densité de surfae sont équiva-lentes. On notera également que la densité loale de masse �0 (ou la limite de Oort)si l'on onsidère le potentiel 5.5 est donné par�0 = 14�G�d2�dz2 �z=0 = �02D + �eff . (5.7)La seonde hypothèse dans la détermination du potentiel est que les populationsstellaires sont dans un état stationnaire (i.e. �f�t = 0) et que leurs fontions dedistributions sont orretement mélangées par rapport aux oordonnées z (hauteurau-dessus du plan) et w (vitesse vertiale). Cette ondition n'est véri�ée que pourles populations agées, ainsi utiliser un traeur jeune omme les assoiations OB nepermet pas une détermination du potentiel ar leur vitesse est une relique de l'étatdu gaz interstellaire au moment de leur formation. L'éhantillon d'étoiles du lumpque nous utilisons est, quant-à lui plus vieux. Ainsi, les étoiles de et éhantillonont eu le temps de passer plusieurs fois dans le plan Galatique et la population estorretement mélangée.En�n, nous dérivons le disque omme une somme de populations isothermes



76 Potentiel vertial et densité loale de matière
f(z; w) = NXi=1 1p2��wi �i(0) exp�� �(z) + w22�2wi �, (5.8)où N est nombre de disque isotherme ayant pour dispersion vertiale de vitesse �wiet une densité loale �i(0). La densité vertiale de la superposition des disques estobtenue en intégrant sur la vitesse w�(z) = NXi=1 �i(0) exp�� �(z)�2wi �. (5.9)La déomposition en disque isotherme 5.8 nous assure de toujours répondre à l'équa-tion de Boltzmann sans ollision qui gouverne la dynamique des systèmes stellaires�f�t + �r�t � �f�r + �v�t � �f�v = 0, (5.10)où f est la fontion de distribution du disque et (r;v) sont les oordonnées dans l'es-pae des phases. En d'autres termes, fd3rd3v est le nombre d'étoiles ompris dans levolume entré sur r et v et dé�ni par d3r et d3v. Ave l'hypothèse de stationnarité,l'équation se simpli�e, le premier terme étant nul.5.2. Méthode du maximum de vraisemblanePour mesurer le potentiel vertial, il nous faut ombiner l'information présentedans les deux éhantillons vers le p�le nord Galatique et l'éhantillon loal Hippar-os. Le nombre d'étoiles n'étant pas grand (inférieur à 1000 étoiles), la méthode laplus adaptée est un maximum de vraisemblane ar elle ne dégrade pas l'information(omme par exemple un �2, qui néessite le binage des données et don un lissagede l'information).La vraisemblane L de l'éhantillon est dé�nie parL = nYi=1 P(ri; `i; bi; wi;mVi;MVi)= nhipYi=1 Phip(ri; `i; bi; wi;mVi;MVi) � nPNGYi=1 PPNG(ri; `i; bi; wi;mVi;MVi)(5.11)où P est la probabilité des observables et n le nombre d'étoiles de l'éhantillon onsi-déré. Cette probabilité peut être érite de di�érentes façons suivant le type d'obser-vables onsidéré. Néanmoins, pour reprendre la formulation donnée dans l'artile 2,nous érirons P = M1 +M2 +M3N1 +N2 +N3 (5.12)



5.2 Méthode du maximum de vraisemblane 77où les Mi et Ni sont fontions de distributions et les normalisations assoiées auxdi�érents hamps exprimées dans les observables utilisées. Ainsi les Ni sont donnéspar : Ni = ZVi f(Vi)dVi, (5.13)où les Vi sont les volumes de l'espae des phases onsidérés pour le hamp i. Dans leas d'un hamp onique et pour une fontion de distribution qui ne dépend que dela hauteur z et de la omposante vertiale de la vitesse w, ette expression se rééritNi = Zr Zw Z` Zb f(r sin b; w)r2 os b dr d` db dw.L'expression dans l'intégrale ne dépendant pas de `, elle se simpli�e pour donnerNi = Zb�`(b) Zr Zw f(r sin b; w)r2 os b dr db dw, (5.14)qui sera utilisée par la suite dans le alul de la vraisemblane pour les éhantillonsPNG.Les di�érentes fontions de probabilité assoiées aux hoix des observables et auxéhantillons sont dérites dans l'artile 2 mais sont reprises expliitement dans lessous�setions suivantes.5.2.1. Ehantillon HipparosL'éhantillon Hipparos est un hamp sphérique omplet en distane. Ainsi, lesobservables utilisées pour le alul de la probabilité P sont la hauteur au-dessus duplan z et la vitesse vertiale w. Nous érivonsdN1(z; w) = (Rx;y f(z; w)dxdy dz dw = f(z; w)S(z)dz dwou = 0 si jzj > Rs (5.15)où S(z) est la surfae du hamp à la hauteur z donnée par S(z) = �(R2s � z2), Rsétant le rayon de la sphère Hipparos onsidérée.La relation entre dN1 et M1 est simplement M1 = dN1=dzdw et le terme denormalisation de e hamp (i.e. N1) est donné par :N1 = ZV1 dN1 =Xi Zz �i(z)S(z)dz (5.16)Quel que soit le jeux d'observables utilisé par la suite pour les éhantillons PNG, ehamp sera toujours traité de la même façon ar le ritère utilisé pour sa onstrutionest un ritère en parallaxe (distane).



78 Potentiel vertial et densité loale de matière5.2.2. Ehantillons PNGNous avons vu dans la setion préédente, la dé�nition de la vraisemblane dansle as de l'éhantillon Hipparos. Pour les éhantillons vers le p�le nord Galatique,nous avons plusieurs hoix possibles d'observables et plusieurs sous-éhantillons dis-ponibles : pour les sous-éhantillons omplets en distane (f Tab. 2.3), nous pouvonsutiliser soit la hauteur au-dessus du plan z, soit la distane d ombinée à la vitessevertiale pour dé�nir la vraisemblane. De même pour les sous�éhantillons om-plets en magnitude apparente, nous pouvons utiliser l'information sur la magnitudeabsolue ou non.Dans les deux as, la taille des hamps est trop grande pour que l'on puissesupposer la fontion de distribution onstante sur la surfae des hamps omme lemontre la �gure 5.2 dans le as du hamp 1 (rayon 10Æ à 10Æ du p�le). Cette �guremontre que pour e hamp, à une distane de 800 p, l'éart en densité entre le entreet le bord inférieur du hamp atteint 20 % pour une population ayant une dispersionvertiale de vitesse de l'ordre de 20 km/s (8% dans le as hamp 2 ayant un rayonde 15Æ). Cette di�érene diminue ave la dispersion de vitesse (4% dans le as duhamp 1 pour une dispersion de vitesse de 40 km/s) mais ne peut être négligée.Par onséquent, il faut intégrer la fontion de distribution sur toute la surfae. Lahauteur z ne dépendant que de la distane et de la latitude (z = r sin b) et la fon-tion de distribution ne dépendant que de la hauteur, la longitude peut être intégréeséparément omme le montre l'équation 5.14. Les paragraphes suivant dérivent su-

 200  400  600  800

−1.0

−0.5

r (pc)

lo
g(

de
ns

ite
) 

(n
or

m
al

is
at

io
n 

ar
bi

tr
ai

re
)

 200  400  600  800

1.0

1.1

1.2

r (pc)

D
en

si
te

 b
or

d/
D

en
si

te
 c

en
tr

e

Fig. 5.2.: Di�érene en densité entre le entre et les bords du hamp 1 pour unepopulation isotherme de dispersion vertiale de vitesse égale à 20 km/s.Figure de gauhe : logarithme de la densité en fontion de la distane lelong de la ligne de visée (unité arbitraire), noir : densité au entre duhamp, vert : densité au bord inférieur, rouge : densité au bord supérieur.Figure de droite : rapport entre la densité au entre et la densité au bord.essivement la dé�nition de la vraisemblane dans le as des éhantillons omplets



5.2 Méthode du maximum de vraisemblane 79en distane puis en magnitude apparente ainsi que le alul de la surfae des hamps.Ehantillon omplet en hauteur et en distane En partant de l'équation 5.13,on érit pour un éhantillon omplet en hauteur z au-dessus du plandNk(z; w) = (S(z)f(z; w)dzdw0 si (z; w) =2 Vk ,où S(z) est la surfae du hamp à la hauteur z. L'indie k réfère aux hamps PNG(i.e. k = 1; 2). Dans le as du hamp 1, e terme est donné par l'intersetion d'un�ne (dé�nissant le hamp) et d'un plan qui s'éritS(z) = z2 Z � 12(sin b)2�bsupbinf d`! .Ainsi nous obtenons l'équation pour le as d'un éhantillon omplet en hauteurz (que j'appelerai également sous-éhantillon 1 ou méthode 1 par la suite)dNk(z; w) = 8<:�R h 12(sin b)2 ibsupbinf d`� f(z; w) z2dzdw0 si (z; w) =2 Vkave, omme dans le as du hamp Hipparos, Mk = dNk=(dzdw), et aussiNk=ZVkdN= Z � 12(sin b)2�bsupbinf d`! npopXi=1 Z �i(z) z2dz!Le as d'un hamp omplet en distane (sous-éhantillon 2 / méthode 2) estdiretement déterminé à partir de l'équation 5.14.dNk(b; r; w) = (Rl dN = �`(b) f(z; w) r2 os(b)drdbdw0 =2 Vk , (5.17)�`(b) étant dé�ni par les équations 5.23 dans le as du hamp 1 et 5.24 dans leas du hamp 2. De la même manière que préédemment nous obtenons Mk =dNk=(drdbdw), etNk = ZV i dNk = npopXi=1 Zb�`(b) Zr �i(z) r2 os(b)drdb



80 Potentiel vertial et densité loale de matièreEhantillon omplet en magnitude apparente Dans le as d'un éhantillon om-plet en magnitude apparente, les équations préédentes se réériventMk = dNk(b;mv; w)=(dbdmvdw)= (�`(b) R1r=0 f(r sin(b); w)�(Mv) r2 os(b) dr0 si mv =2 Vk , (5.18)�`(b) étant dé�ni par les équations 5.23 dans le as du hamp 1 et 5.24 dansle as du hamp 2. �(Mv) est la fontion de luminosité de l'éhantillon. Nk estdonné dans le as d'un sous-éhantillon omplet en magnitude (sous-éhantillon 3ou méthode 3) par l'équation suivanteNk=npopXi=1 Zb�l(b) Z Z �i(r sin(b))�(Mv) r2 os(b) drdbdmv :En�n, si l'on utilise également l'information de la magnitude absolue, nous pou-vons érire Mk = dNk(z; b; w;Mv)=(drdbdwdMv)= (�`(b)f(z; w)�(Mv)r2 os(b)0 si mv =2 Vk , (5.19)et nous avons pour la méthode 4 (sous-éhantillon omplet en magnitude apparenteave utilisation de la magnitude absolue)Nk=npopXi=1Zb�`(b)Zr ZMv�i(r sin(b))�(Mv) r2os(b) drdMvdbCalul de l'élément �`(b) des hamps PNG Les bords des hamps sont dé�nispar le produit salaire r � r = os�où � est le rayon angulaire du hamp, r est le veteur unitaire se déplaçant sur lebord du hamp et r le veteur unitaire pointant le entre du hamp. En oordonnéesgalatiques (`; b), ette relation se rééritos ` os b os ` os b + sin ` os b sin ` os b + sin b sin b = os�, (5.20)où ` et b sont les oordonnées des points sur le ontour du hamp dé�ni par � et `et b sont les oordonnées du entre du hamp. On herhe à déterminer l'intervalle�` à b �xé, ainsi en notant8><>:A = os b os ` os bB = os b sin ` os bC = os�� sin b sin b ,



5.3 Densité loale et potentiel vertial 81on retrouve l'équation trigonométrique lassique qui nous permettra de aluler�`(b), à savoir A os `+B sin ` = C. (5.21)En utilisant la notation phase�amplitude, ette équation se rééritr os(`� �) = Cave r = pA2 +B2 et � = artan �BA� si A > 0 ou � = artan �BA�+ � si A < 0. Lasolution est alors donnée par` = �� aros�Cr �+ 2n� (n 2 Z)où les deux solutions orrespondent aux deux bords du hamp à b �xé. �`(b) estainsi donné par la di�érene entre les deux bornes�`(b) = 2 aros�Cr � (5.22)qui en expliitant  et r puis en simpli�ant donne�`(b) = 2 aros�os�� sin b sin bos b os b � pour b � � < b < b + � . (5.23)Cette expression est valide pour le hamp de rayon 10Æ, mais pour le hamp de rayon15Æ pointant sur le p�le et a�eté par les présenes du seond hamp et de l'amasde Coma�Bérénie l'expression utilisée est�`(b) = 2� ��1`(b)��2`(b), (5.24)où les �i`(b) sont les ontributions des hamps 1 et de l'amas de Coma�Béréniedonnées par l'équation 5.23. La �gure 5.3 montre la valeur de �`(b) pour les deuxhamps.5.3. Densité loale et potentiel vertialLe modèle présenté préédemment nous permet de retrouver les paramètres dupotentiel en ajustant les distributions observées de vitesse et de magnitude appa-rente (ou distane suivant la méthode hoisie) pour la séletion d'étoiles du lumpde l'éhantillon Elodie et Hipparos. Les di�érents paramètres à ajuster du modèlesont �0, D et �eff pour le potentiel mais également les paramètres des distibutionsstellaires (�(z = 0) et �w pour haque population). Néanmoins �eff , qui paramétrisela ontribution au potentiel du halo, ne peut pas être déterminé ave les données lo-ales, sa ontribution étant trop faible. Ainsi, e paramètre a été �xé à 0.01 M�p�3dans la modélisation.
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Fig. 5.3.: Vert : �`(b) donné par l'équation 5.23 pour le hamp 1. Rouge : �`(b)donné par l'équation 5.24 pour le hamp 2. Pointillés : ontribution del'amas de Coma�Bérénie au alul de �`(b) pour le hamp 2.Les quatres méthodes ont été utilisées pour déterminer les paramètres du poten-tiel vertial et prédisent des valeurs similaires pour le meilleur modèle aux inerti-tudes près. Les méthodes donnant les résultats les plus préis sont elles utilisant leplus grand nombre d'étoiles (méthodes 3 et 4). Le meilleur modèle pour les méthodes3 et 4 est obtenu en onsidérant trois disques isothermes dont les densités relativessont (22%, 59% et 19%) ave des dispersions vertiales de vitesse (8.5, 11.4, 31.4)km/s. Cependant une modélisation ave deux omposantes donne une vraisemblanesimilaire pour des densités relatives (78%,22%) et des dispersions vertiales de vi-tesse (12.0,30.4) km/s. Si l'on ompare es résultats ave la déomposition obtenueau hapitre 4 (deux populations -disque mine et disque épais - ave des densités re-latives (85�7%,15�7%) et des dispersions vertiales de vitesse (20�1,39�4) km/s)l'analyse dynamique prédit un rapport de densité équivalent (don un disque épaisplus dense que dans les études antérieures) mais des valeurs plus faibles pour lesdispersions de vitesse (l'éart est signi�atif pour le disque mine).Dans la suite de e hapitre, nous allons nous foaliser sur les résultats obtenus enutilisant les sous-éhantillons omplets en magnitude apparente, dans le as utilisantla magnitude absolue et la distane et deux disques isothermes (équations 5.19 etsuivante). La �gure 5.4 montre les isoontours de la vraisemblane à 1, 2 et 3 �obtenus à partir de e sous-éhantillon.Cette �gure montre que les éhantillons ne permettent pas de ontraindre lesparamètres du potentiel, la ourbe à 1-� n'étant pas fermée. De plus, elle montreune forte orrélation entre D et �0. Les méthodes 3 et 4 donnent pour les valeursde D et �0 respetivement (�0,D)=(392 p, 72 M� p�2) et (�0,D)=(1500 p, 193M� p�2). Néanmoins, elles permettent de �xer une limite inférieure à la valeur del'éhelle de hauteur D ave 227 p pour la méthode 3 et 400 p pour la méthode
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Fig. 5.4.: Isoontours à 1, 2 et 3 � de la vraisemblane dans le plan�o,D obtenus parla méthode utilisant la magnitude apparente, la distane et la magnitudeabsolue. Les ourbes de densité loale de matière onstante entre 0.06 et0.2 m� p�3 sont également représentés en traits pointillés �ns .4. A�n d'apporter une meilleure ontrainte sur e paramètre, un éhantillon à plusgrande distane est néessaire.La table 5.1 présente plusieurs solutions possibles pour le potentiel dans l'inter-valle à 1-� de la �gure 5.4 et la �gure 5.5 montre la fore de rappel et la densitéstellaire assoiées à es solutions. Pour es trois solutions, la forme du potentiel esttrès di�érente (ainsi que la densité loale de matière donnée par la pente du |Kz| àz = 0). Néanmoins, omme le montre la �gure, la densité stellaire assoiée ne dif-fère pas de façon signi�ative en-dessous de �800 p. La faible ontrainte que nousobtenons sur la densité loale de matière est expliquée par le fait que les étoiles del'éhantillon ont une grande dispersion de vitesse et don leur densité dans la sphèredes 125 p est approximativement uniforme. Comme la ontrainte sur �0 est appor-tée par l'éhantillon Hipparos, si la population a une distribution uniforme danset éhantillon, elle ne permet pas de mesurer e�aement la ourbure du potentielet don la densité loale de matière.5.3.1. Ajout de la ontrainte sur la limite de OortNous avons vu préédemment que notre éhantillon ne permet pas de ontraindrede façon e�ae la forme du potentiel vertial au voisinage solaire. Il est ependantpossible d'apporter une ontrainte plus forte sur les grandeurs �0 et D en utilisantles déterminations antérieures de la limite de Oort.
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Tab. 5.1.: Quelques solutions dans la région dé�nie par le ontour à 1� de la �-gure 5.4 �0 D �0M�.p�2 p M�.p�364 400 0.09090 637 0.081193 1500 0.074
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Fig. 5.5.: Kz et logarithme de la densité pour les solutions à 1 � présentées dans latable 5.5.



5.3 Densité loale et potentiel vertial 85En e�et, omme l'ont fait remarquer Holmberg & Flynn (2000), le nombre dedéterminations indépendantes de la limite de Oort devenant su�sant, nous pou-vons utiliser le théorème entral limite pour donner une valeur à �0 et utiliser etteontrainte omme une ontrainte indépendante dans le plan (�0,D). La ontrainteétant indépendante, elle peut s'appliquer diretement sur la valeur de la vraisem-blane de la manière suivante :on dé�nit une nouvelle valeur de la vraisemblaneL = L1 � L2,où L1 est la valeur de la vraisemblane obtenue par la méthode présentée préé-demment et L2 est la vraisemblane assoiée à la valeur de la densité loale. Cettedernière est alulée en supposant une loi normale pour la distribution des densitésloales de moyenne et d'éart type donnés par le théorème entral limite. Ainsi, L2est donnée par L2 = 1p2��� exp(�(�0 � �0CL)22�2� ), (5.25)où �� est l'éart type et �0CL la densité loale, qui sont donnés par le théorème entrallimite. Le tableau 5.2 donne les di�érentes déterminations de la limite de Oort avela valeur que nous utiliserons par la suite �0 = 0:108M� p�3. Pour omparaison,la table 5.3 donne la ontribution à la densité loale des di�érentes omposantes duvoisinage solaire, on notera toutefois que les ontributions des phases gazeuses sontinertaines ave une erreur de l'ordre de 50%.Tab. 5.2.: Déterminations antérieures de la limite de Oort d'après Holmberg &Flynn (2000).�0 Erreur Référene0.185 0.020 Bahall (1984a)0.210 0.090 Bahall (1984b)0.105 0.015 Bienaymé et al. (1987)0.260 0.150 Bahall et al. (1992)0.110 0.010 Pham (1997)0.076 0.015 Crézé et al. (1998)0.102 0.010 Holmberg & Flynn (2000)0.150 0.026 Moyenne0.108 0.011 Moyenne pondéréeEn utilisant ette ontrainte supplémentaire, nous obtenons un nouvel isoontourdans le plan (�0,D) présenté dans la �gure 5.6. La onnaissane a priori de la limitede Oort apporte des ontraintes fortes sur la forme du potentiel. En e�et, l'isoon-tour à 1-� apporte une limite supérieure à 1-� sur la valeur de D que l'éhantillonseul ne permet pas d'obtenir, et le meilleur modèle pour le potentiel nous donne



86 Potentiel vertial et densité loale de matière(�0,D)=(67+47�18M� p�2 , 392+328�121 p). On notera toutefois que la valeur de �0 est de0.102 M�p�3 pour e modèle.
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Fig. 5.6.: Isoontours de la vraisemblane dans le plan �0, D. Trait plein : isoon-tours à 1, 2 et 3 � de la vraisemblane pour la méthode utilisant la magni-tude apparente et la magnitude absolue. Trait pointillé : isoontour à 1 �obtenu en utilisant dans le alul de la vraisemblane les déterminationsantérieures de la limite de OortPotentiel vertial et populations stellaires. Le potentiel vertial �(z) que nousavons obtenu, est ompatible aux grandes distanes ave les travaux antérieurs deFlynn & Fuhs (1994) et de Kuijken & Gilmore (1991). Toutefois, nous apportonspour la première fois une mesure de l'éhelle de hauteur du potentiel. Cette éhellede hauteur (D = 392+328�121 p) de la distribution de masse orrespond à une éhellede hauteur de 350 p d'un disque exponentiel dans l'intervalle 200< z < 500 p(voir �gure 5.7). Elle est ompatible ave les résultats obtenus ave le SDSS (hz =330 p Chen et al. (2001)). Néanmoins, nos barres d'erreurs sont grandes et nousne pouvons pas rejeter les estimations plus faibles obtenues à partir de omptagesd'étoiles (hz = 250�260 p Ojha et al. (1996), Vallenari et al. (2000), Sohn (2002)).Limite de Oort. Comme nous l'avons déjà préisé, l'éhantillon Elodie ne permetpas une détermination préise de la densité loale de masse, même ombiné avela ontrepartie loale issue du atalogue Hipparos. Néanmoins, si l'on ombine lesestimations préédentes de la limite de Oort et les résultats de l'analyse présentéeplus haut, nous apportons de nouvelles ontraintes sur la forme du potentiel vertialet sur la distribution de matière jusqu'à 800 p. Nous obtenons pour la densité desurfae jusqu'à 800 p �(z < 800p) = 76M� p�2, valeur qui inlut la matière vi-sible et la matière noire. La densité de surfae dans le plan est �0 = 76+47�18M� p�2.
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Tab. 5.3.: Contribution des di�érentes populations stellaires et du milieu interstel-laire à la densité loale (d'après Holmberg & Flynn (2000) à l'exeptionde la olonne ontenant l'estimation de la ontribution des naines brunesdont la valeur à depuis été réestimée par Chabrier (2000)).i Desription �i(0) �i �i NoteM�.p�3 km.s�1 M�.p�21 H2 0.021 4.0 3.0 C2 HI(1) 0.016 7.0 4.0 C3 HI(2) 0.012 9.0 4.0 C4 gaz haud 0.001 40.0 2.0 C5 géantes 0.0006 17.0 0.4 H6 MV < 2:5 0.0031 7.5 0.9 H7 2:5 < MV < 3:0 0.0015 10.5 0.6 H8 3:0 < MV < 4:0 0.0020 14.0 1.1 H9 4:0 < MV < 5:0 0.0024 19.5 2.0 H10 5:0 < MV < 8:0 0.0074 20.0 6.5 H11 MV > 8:0 0.014 20.0 12.3 X12 Naines blanhes 0.005 20.0 4.4 L13 Naines brunes � 0.005 - - Ch14 Halo stellaire 0.0001 100.0 0.6 LTotal 0.0749

Fig. 5.7.: Densité de masse en fontion de z orrespondant à notre détermination(trait plein) omparé à un disque exponentiel dont l'éhelle de hauteurest de 350 p (trait pointillé) et à la superposition d'un disque mine(hz = 350 p) et d'un disque épais (hz = 750 p) (trait tireté). Dansl'intervalle 200 < z < 500 p, la densité de masse suit approximativementun disque exponentiel d'éhelle de hauteur 350 p.



88 Potentiel vertial et densité loale de matièreCette valeur est plus grande que la valeur de la matière observée qui est, d'aprèsle tableau 5.3, �obs = 48M� p�2. La ontribution du milieu interstellaire à ettevaleur est de �MIS = 13M� p�2 ave une densité loale de 0.050 M� p�3. Ce-pendant, omme le fait remarquer Holmberg & Flynn (2000), les inertitudes sur ladétermination de la ontribution du milieu interstellaire sont importantes et peuventexpliquer la di�érene entre la valeur de �0 mesurée dans ette étude et la valeurobservée.Distribution de la matière noire et disque maximal. Nous avons vu au pa-ragraphe préédent que la densité de matière observée est ompatible, aux erreursprès, ave la valeur déterminée dans ette étude. Ce résultat on�rme eux de Crézéet al. (1998), Holmberg & Flynn (2000) indiquant qu'il n'y a pas de omposante dematière noire distribuée sous la forme d'un disque mine.La valeur maximale des paramètres du potentiel autorisée par la �gure 5.6donne (�0,D) =(114 M�p�2,720 p). Cette valeur est prohe de la valeur maxi-male � 100M�p�2 qui permet d'expliquer les ourbes de rotation en mettant toutela masse dans le disque (Sakett 1997). Cei implique également que la matièrenoire doit être distribuée dans un disque d'épaisseur 1.1 kp. Néanmoins, l'étude desouplages dans la distribution 3D des vitesses par Bienaymé (1999) indique que laomposante matière noire est distribuée dans un halo approximativement sphérique.De plus, l'étude de la trainée du Sagittaire par Ibata et al. (2001a) apporte uneontrainte supplémentaire en montrant que le halo de matière noire ne peut pas êtreplus applati qu'un rapport /a=0.8. Ces deux ontraintes permettent de rejeter lesvaleurs les plus hautes pour �0 et D. De plus, Romano et al. (2000) à partir d'unmodèle d'évolution himique ont montré que pour reproduire les propriétés observa-tionnelles, �0 doit être dans l'intervalle 50-75 M�p�2Si l'on applique la dé�nition extragalatique d'un disque maximal1 (e qui revientà regarder la rotation à 2.2 hr et non plus à R�), la valeur de la densité de surfaenéessaire pour quali�er le disque Galatique peut être inférieure à la valeur ritiquede 100 M�p�2 et peut desendre jusqu'à 40 M�p�2 (Sakett 1997). Cei impliqueque la halo ne joue pas de r�le majeur dans la dynamique du entre de la Galaxie.Ce résultat, indiquant que le disque de la Galaxie est maximal, est soutenu par lessimulations numériques qui montrent que pour reproduire les vitesses terminales dugaz HI dans les régions entrales de la Galaxie, la barre et le disque doivent générerla plus grande partie du hamp de fore dans les quelques kp entraux (Weiner &Sellwood 1999, Englmaier & Gehrard 1999). De plus, dans une étude des ourbes derotation de galaxies spirales lumineuses, Salui & Persi (1999) ont montré que les1on appelle un disque maximal un disque dont la masse domine la région entrale d'une galaxie etdon le halo de matière noire ne domine pas la dynamique dans ette région. Dans le as de laGalaxie, on dit que le disque est maximal si sa masse permet d'expliquer la vitesse de rotationdans le voisinage solaire (V=220 km/s). Voir Sakett (1997)



5.3 Densité loale et potentiel vertial 89halos de es galaxies ne sont pas dominants, e qui onforte le fait que le disque dela Voie Latée est en fait maximal.





6Evolution himique
L'éhantillon Elodie présenté au hapitre 2 possède des mesures de vitesse ra-diale, de mouvements propres (via le atalogue Tyho-2) ainsi qu'une mesure dela métalliité. Dans e hapitre, nous ombinons les informations inématiques ainsique de métalliité a�n de remonter à l'histoire de la formation stellaire dans le disqueGalatique.Pour déterminer ette histoire de la formation stellaire, deux méthodes sont pos-sibles : premièrement nous pouvons donner un âge aux étoiles à l'aide des modèlesd'évolution stellaire. Cette méthode, adaptée pour les étoiles sur ou prohe de laséquene prinipale est malheureusement inutilisable dans le as d'un éhantillonomme le n�tre. En e�et, si dater les étoiles prohes de la séquene prinipale four-nit une mesure de l'âge d'une préision su�sante, dans le as des géantes du lumples mesures d'âge sont très inertaines1. La seonde méthode, qui est employée ii,fait une utilisation minimale des modèles d'évolution stellaire. En e�et, seul l'inter-valle de masse initiale des étoiles du lump en fontion de l'âge est donné par lesmodèles d'évolution stellaire. L'histoire de la formation stellaire est ensuite déduiteen ajustant les histogrammes de métalliité et de vitesse vertiale à partir d'unemodélisation de l'évolution de l'éhantillon. La métalliité tout omme la dispersionde vitesse sont supposées varier au ours du temps.1dans un diagramme HR, la région du lump est étroite et il est di�ile de déterminer si l'étoileest dans la phase où la température e�etive augmente (au début de la phase de ombustionde l'hélium dans le ÷ur) ou diminue



92 Evolution himique6.1. Propriétés himiques des éhantillonsDans les hapitres préédents, nous avons vu que l'éhantillon Elodie (ou PNG)est omposé prinipalement d'étoiles appartenant au disque mine vieux et au disqueépais. Ces deux populations ont des aratéristiques di�érentes tant au niveau deleur dynamique (ourants asymétriques, dispersions de vitesses) qu'au niveau de leurmétalliité moyenne. La �gure 6.1 montre la répartition en métalliité des géantesdu programme (dé�nies par le ritère en magnitude absolue). La distribution montreun maximum autour de la métalliité solaire (�0:1 < [Fe=H℄ < 0:) orrespondantaux étoiles du disque mine ainsi qu'une large queue entrée sur [Fe/H℄� -0.3 dex.Cette queue de distribution montre la présene des étoiles du disque épais.
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Fig. 6.1.: Distribution en métalliité des géantes de l'éhantillon Elodie. La tailledes bins est de 0.2 dex, supérieure à l'inertitude sur la détermination de[Fe/H℄Si l'on divise l'éhantillon en fontion de la hauteur z, on voit lairement ap-paraître un hangement dans la distribution des métalliités. La �gure 6.2 montreles distributions de métalliité pour deux séletions en z (z < 400 p en rougeet z > 400 p en vert) ainsi que la distribution des métalliités pour les étoilesde l'éhantillon Hipparos (jzj < 125 p) possédant une mesure spetrosopiquede [Fe/H℄. Cette �gure montre la transition disque mine - disque épais, où pourl'éhantillon 0 < z < 400 p, la distribution des métalliités montre les mêmesaratéristiques que l'éhantillon Hipparos (omposé essentiellement d'étoiles dudisque mine) où la distribution est piquée au niveau de la métalliité solaire. Laontrepartie à z > 400 p montre, quant-à elle, une distribution piquée autour de[Fe/H℄� -0.4 dex, orrespondant à la métalliité moyenne du disque épais ommenous l'avons évaluée dans le hapitre 4.
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[Fe/H]Fig. 6.2.: Distribution de la métalliité dans l'éhantillon PNG ainsi que pour lesétoiles Hipparos ayant une mesure spetrosopique de la métalliité.L'histogramme en trait plein représente les étoiles Hipparos (jzj < 125p), l'histogramme en trait tireté les géantes de l'éhantillon Elodie ayantz < 400 p et l'histogramme en pointillés les géantes de l'éhantillonElodie ayant z > 400 p. La taille des bins est de 0.2 dex.E�et de séletion de l'éhantillon Elodie L'éhantillon Elodie présente un dé�itd'étoiles de faible métalliité (ave [Fe/H℄<-0.65). Ce dé�it pourrait provenir soitd'une inomplétude dans la base de spetres de TGMET soit de notre séletion enouleur (nous avons séletionné les étoiles dans l'intervalle de ouleur 0.9<B-V<1.1f hapitre 2).Il est peu probable que la base de spetre de TGMET soit à l'origine de ettedé�iene. Si l'on se réfère à la �gure 2.1 qui montre la répartition des spetres deréférene de la librairie dans l'espae des paramètres, on voit nettement que la par-tie à faible métalliité est ouverte. Si l'on regarde plus préisément les étoiles dela librairie, séletionnées lors du alul de la métalliité par TGMET, les étoiles defaible métalliité sont retenues sur un ritère de ressemblane. Cependant, les plusprohes voisins sont les spetres d'étoiles plus rihes en métaux. La librairie TGMETne peut don pas expliquer le dé�it d'étoiles à [Fe/H℄<-0.65.L'e�et de la séletion en ouleur a été testé à l'aide du modèle de Besançon :appliquer le même ritère de séletion en ouleur, pour un éhantillon Elodie simulé,induit la perte d'environ 30% des étoiles de faible métalliité. Ces étoiles étantprinipalement âgées, la détermination du taux de formation stellaire sera biaiséevers une valeur plus faible pour les grands âges. Cependant, ette perte de 30%



94 Evolution himiquedes étoiles peu métalliques n'explique pas le fait que notre éhantillon ne omportequ'une seule étoile ave [Fe/H℄<-0.65.Inomplétude de l'éhantillon Hipparos L'éhantillon Hipparos n'est pas om-plet, nous ne disposons que de 173 mesures spetrosopiques de la métalliité surles 526 étoiles que omporte l'éhantillon. Cet éhantillon peut don présenter desbiais qui sont di�ilement évaluables (biais de séletion dans les di�érentes souresapportant les mesures de métalliité). De plus, l'inomplétude de et éhantillon estdi�ilement modélisable, ainsi et éhantillon est éarté pour la détermination del'histoire de la formation d'étoiles.6.2. Détermination du taux de formation d'étoilesNous avons développé un modèle simpli�é pour déterminer l'évolution du tauxde formation d'étoiles dans le voisinage solaire à partir de l'éhantillon Elodie. Cemodèle se base sur les relations âge-métalliité (AMR) et âge-dispersion de vitesse(AVR) de la littérature. Ces deux relations sont très importantes ar elles ontiennentune grande partie de l'information sur l'évolution du disque de la Galaxie (voir parexemple Wielen (1977), Roha-Pinto et al. (2000a), Corder & Twarog (2001), Gómezet al. (1997)). La relation entre la distribution des étoiles dans le plan ([Fe/H℄,w) etles relations liées à l'évolution de la Galaxie s'éritN([Fe=H℄; w)d[Fe=H℄dw = Z tgal0 	(t) Z Z Z �(V � 5 log r + 5)� 1p2��w(t) exp���z(r sin(b))� 12w2�w(t)2 �� �`(b)r2 os(b) db dr dV� N�(t; [Fe=H℄) dt d[Fe=H℄ dw, (6.1)où 	(t) est le taux de formation stellaire (SFR) au temps t, �(V � 5 log r + 5)la fontion de luminosité de l'éhantillon, �z(r sin(b)) est le potentiel vertial (voirhapitre 5) et �w(t) est la relation âge-dispersion de vitesse.N�(t; [Fe=H℄) représente le nombre d'étoiles par unité de temps et de métalliité.Ii nous utiliseronsN�(t; [Fe=H℄)dt d[Fe=H℄ = G([Fe=H℄; [Fe=H℄; �[Fe=H℄) Z msup(t;[Fe=H℄)minf (t;[Fe=H℄) m��dm dt d[Fe=H℄,(6.2)où m est la masse de l'étoile sur la ZAMS et � la pente de la fontion de masseinitiale (IMF). L'intervalle de masse (minf ,msup), sur lequel est e�etuée l'intégra-tion, orrespond à l'intervalle de masse des étoiles du lump pour l'âge donné2. Ces2on rappelle que dans l'équation 6.1 la relation entre l'âge et le temps t est donné par âge= tgal�t.



6.2 Détermination du taux de formation d'étoiles 95deux bornes sont fournies par les modèles d'évolution stellaire et dépendent de l'âgeet de la métalliité. G([Fe=H℄; [Fe=H℄; �[Fe=H℄) est la proportion d'étoiles de métalli-ité [Fe=H℄ au temps t. Dans ette étude, nous utilisons une distribution Gaussiennede la métalliité à un temps t. G est alors donné parG([Fe=H℄; [Fe=H℄; �[Fe=H℄) = 1:p2��[Fe=H℄ exp �([Fe=H℄� [Fe=H℄)22�2[Fe=H℄ ! .Erire le modèle sous la forme 6.1 permet de s'a�ranhir d'une relation univoqueentre le temps t et la métalliité. En e�et, le milieu interstellaire n'est pas homogèneet les étoiles formées à un temps t donné doivent re�éter dans leur métalliité etteinhomogénéité. Ainsi, le modèle présenté plus haut ne onsidère pas une relationsimple entre l'âge et la métalliité ('est à dire à un âge orrespond une seule mé-talliité), mais une distribution des probabilités de la métalliité à t �xé. On noteraque pour l'appliation de l'équation 6.1 aux éhantillons Elodie, une somme sur lesdi�érents hamps vient s'ajouter aux intégrales. Cei rend la partie numérique rela-tivement lourde.6.2.1. Relation âge-métalliitéLa relation âge-métalliité est une quantité qui est enore mal onnue malgré legrand bond en avant permis par les données du satellite Hipparos. Par exemple,Edvardsson et al. (1993) ont trouvé une dispersion de l'ordre de 0.2 dex dans larelation âge-métalliité pour les naines F et G dans le voisinage solaire (ette étudeportait sur 189 naines du disque). Cette valeur est supérieure à la valeur attendueonsidérant les inertitudes sur les déterminations de l'âge et de la métalliité etest de l'ordre de la dispersion de la distribution totale de métalliité (MDF). Cerésultat est très important ar il indique que l'augmentation de la métalliité avele temps ne joue qu'un r�le mineur pour la MDF (la métalliité et l'âge ne sont quefaiblement orrélés).Ce résultat a été souvent disuté dans la littérature (voir par exemple Koto-neva et al. 2002, Ibukiyama & Arimoto 2002, Roha-Pinto et al. 2000a). Dans uneseonde étude de l'éhantillon de Edvardsson et al. (1993) ombiné aux donnéesHipparos, Ng & Bertelli (1998) ont on�rmé la grande dispersion dans la relationâge-métalliité. Cependant, Garnett & Kobulniky (2000) ont montré que la disper-sion dans l'AMR dépendait de la distane des étoiles dans l'éhantillon. Ils en ontonlu que la dispersion en métalliité à un âge donné est inférieure à 0.15 dex pourles étoiles du voisinage solaire. Feltzing et al. (2001), dans leur étude de 5828 étoilesHipparos, pour lesquelles ils ont alulé l'âge et la métalliité, ont également obtenuune dispersion importante dans l'AMR. Ils remettent en ause, dans leur onlusion,l'idée même d'une relation âge-métalliité. Cependant, Roha-Pinto et al. (2000a)dans une étude de 552 naines de types tardifs (séletionnées à partir du roisement



96 Evolution himiquede atalogues photométriques et du survey d'ativité hromosphérique du Mont Wil-son, Soderblom (1985), Henry et al. (1996)) ont obtenu une dispersion faible dansleur relation âge-métalliité (� 0.1 dex).La �gure 6.3 montre la omparaison de di�érentes AMR de la littérature avenotamment les déterminations de Roha-Pinto et al. (2000b).
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Fig. 6.3.: Comparaison de di�érentes relations âge-métalliité de la littérature. Envert relation âge-métalliité de Edvardsson et al. (1993), en bleu relationde Roha-Pinto et al. (2000a), en rouge relation de Meusinger et al. (1991).Les points orrespondent aux étoiles ave mesure spetrosopique de lamétalliité de l'éhantillon de Ibukiyama & Arimoto (2002) et la ourbenoire présente la relation âge métalliité sous jaente.Pour déterminer le taux de formation stellaire, nous utiliserons par la suite l'AMRobtenue par Roha-Pinto et al. (2000a) étant donné que nous omparerons les prédi-tions de notre modèle aux résultats de et auteur. La �gure 6.4 montre la relationâge-métalliité de Roha-Pinto et al. (trait plein bleu) ave la dispersion assoiée(traits pointillés). Le dégradé de ouleurs montre la fontion 2D déduite de l'AMRutilisée par le modèle. La table 6.1 donne les valeurs numériques de la relation âge�métalliité de Roha-Pinto et al. (2000a,Tab. 3)6.2.2. Relation âge-dispersion de vitesseLa littérature nous fournit plusieurs relations âge-dispersion de vitesse, ertainesobservationnelles (par exemple Quillen & Garnett 2000, Gómez et al. 1997) d'autresbasées sur la di�usion des orbites Wielen (1977), Corder & Twarog (2001). La �-gure 6.5 montre les relations empiriques de Quillen & Garnett (2000) ave les rela-tions théoriques de Wielen (1977), Corder & Twarog (2001). On voit nettement sur
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Fig. 6.4.: Relation âge-métalliité de Roha-Pinto et al. (2000b) utilisée pour lamodélisation de l'éhantillon Elodie. La trait plein représente la relationmoyenne obtenue par l'auteur, les traits pointillés représentent la disper-sion de métalliité. Le dégradé de ouleurs montre la distribution à 2Dutilisée dans la modélisation en supposant une distribution gaussienne dela métalliité pour un âge donné.
Tab. 6.1.: Relation âge�métalliité tirée de Roha-Pinto et al. (2000a) (table 3).Age (Gyr) N [Fe=H℄ �[Fe=H℄0-1 107 +0:12 0.131-2 61 +0:01 0.142-3 79 �0:08 0.123-4 66 �0:10 0.124-5 58 �0:15 0.085-6 44 �0:26 0.116-7 32 �0:28 0.137-8 26 �0:33 0.148-9 17 �0:36 0.109-10 21 �0:39 0.1210-11 10 �0:40 0.1411-12 13 (�0:45) 0.1712-15 18 (�0:48) 0.20



98 Evolution himiqueette �gure que, si les relations théoriques montrent un omportement permettantde reproduire les observations en-deçà de 9-10 Gyr (relation de Corder & Twarog(2001) et modèle en trait tireté de Wielen (1977)), ils ne parviennent pas à repro-duire le saut dans la valeur de la dispersion vertiale de vitesse au-delà de 10 Gyr.Les relations théoriques présentées dans ette �gure montrent au ontraire une satu-ration dans le hau�age du disque autour de 25-30 km/s pour les deux modèles lesplus réalistes (la dispersion vertiale augmente omme t0:5 dans le modèle de Wielen(1977), une étude plus réente par Binney et al. (2000) propose une valeur de 0.33pour l'exposant).
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Fig. 6.5.: Comparaison de di�érentes relations âge-dispersion de vitesse vertialede la littérature : en bleu relation observationnelle de Quillen & Gar-nett (2000), en rouge Quillen & Garnett (2000) pondérée, en vert relationthéorique obtenue par Corder & Twarog (2001), en noir les di�érentesrelations obtenues par Wielen (1977) dans sa théorie de di�usion des or-bites (trait plein oe�ient de di�usion onstant, traits pointillés et tiretésdeux exemples de oe�ients de di�usion dépendants de la vitesse) et en-�n en trait interrompu ave pointillés, la relation obtenue par Gómez et al.(1997) à partir des données Hipparos.Le fait que e saut dans la relation âge-dispersion de vitesse ne soit pas re-produit par les modèles onduit Quillen & Garnett (2000) à proposer qu'il soit lasignature de l'e�et d'un merger mineur3 il y a 9� 1 Gyr. Ainsi, les étoiles assoiéesà la partie à grande dispersion de vitesses sont dans e as les étoiles du disque épais.Les modèles théoriques ne permettent pas de reproduire la relation âge-dispersionobservée qui montre un saut au-delà de 10 Gyr qui est également observé dans3un merger mineur est une ollision entre galaxies dont le rapport des masses est inférieur à 1/3



6.2 Détermination du taux de formation d'étoiles 99la �gure 4.2. Gómez et al. (1997) séletionne les étoiles du disque mine ainsi sarelation ne montre pas e saut. Nous utiliserons don dans le modèle la relationobservationnelle proposée par Quillen & Garnett (2000) qui montre e saut.6.2.3. Prise en ompte de l'évolution stellaireL'éhantillon Elodie est omposé d'un mélange d'étoiles géantes, de naines et desous géantes. Si l'on se onentre sur le sous-éhantillon utilisé pour la déterminationdu potentiel vertial (f hapitre 5), elui-i est omposé prinipalement d'étoiles dulump. Ces étoiles orrespondent à la phase où les étoiles brûlent l'hélium dans leur÷ur à une luminosité à peu près onstante de l'ordre de log� LL�� � 1:5 Girardiet al. (1998) (nous dénoterons ette phase CHeB par la suite).La partie des modèles d'évolution stellaires que nous utiliserons par la suite estdon dé�nie par le début et la �n de la phase CHeB. Ainsi, pour un temps donné lesmodèles nous fournissent un intervalle de masse initiale pour les étoiles du lump.Nous pouvons ensuite utiliser elui-i pour prédire le nombre d'étoiles d'un âge donnédans le lump.La �gure 6.6 montre l'intervalle de masse dans la phase CHeB pour les isohronesde Girardi et al. (2000) pour di�érentes métalliités en fontion de l'âge. La �gurede gauhe montre lairement l'e�et de la métalliité sur l'intervalle de masse de laphase CHeB où l'intervalle de masse se déplae vers les masses plus importantesquand la métalliité roît. La �gure de droite montre l'évolution de l'intervalle demasse de la phase CHeB lorsque l'AMR de Roha-Pinto et al. (2000a) est inluse.Le fait que l'intervalle de masse dépende de la métalliité est un point ritiquelorsque l'on détermine le nombre d'étoiles dans le lump. En e�et, le nombre d'étoilesformées à un âge donné et étant dans le lump à tgal, où tgal est l'âge de la Galaxie,est donné dans le as d'une IMF en loi de puissane parN = Z mupmlow m��dm, (6.3)et dépend don fortement de l'intervalle de masse. La �gure 6.7 montre la di�éreneentre le nombre d'étoiles par unité de masse et de volume en fontion de l'âge pourle as de l'AMR de Roha-Pinto et al. (2000a) et d'une métalliité �xe au oursdu temps (ii nous avons onsidéré l'isohrone de métalliité solaire) dans le as del'IMF de Salpeter (� = 2:35). L'erreur sur le nombre d'étoiles peut être onsidérable,surtout pour les étoiles vieilles qui sont moins massives et don plus nombreuses,et dépasser les 10%. Néanmoins, et e�et est partiellement ompensé par une fortediminution de l'intervalle de masse initiale pour les étoiles plus agées. Ainsi, une er-reur dans la détermination de l'AMR n'a qu'un e�et restreint sur le nombre d'étoilesdans le lump.
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Fig. 6.6.: Intervalle de masse dans la phase Core Helium Burning en fontion de tpour les isohrones de Girardi et al. (2000). Figure de gauhe : intervallesde masse pour les isohrones de Girardi jusqu'à la métalliité solaire (lamétalliité déroît de la ourbe la plus haute vers la plus basse et lesvaleurs de la métalliité sont Z = 0:0004; 0:001; 0:004; 0:008; 0:019). Figurede droite : intervalle de masse en fontion de t en supposant la relationâge-métalliité de Roha-Pinto et al. (2000a) (en noir) enadré par lesintervalles de masse prédits par les isohrones Z = 0:0004 (orange) etZ = Z� (rouge sombre). On suppose dans es �gures que la Galaxie s'estformée à t = 0 et que l'on se trouve aujourd'hui à t = 14Gyr.
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Fig. 6.7.: Nombre d'étoiles par unité de temps et de volume en fontion du tempspour un taux de formation stellaire onstant dans le as de l'AMR deRoha-Pinto et al. (2000a)(trait plein) et pour une métalliité onstanteégale à la métalliité solaire (trait tireté). Nous avons utilisé la fontionde masse initiale de Salpeter. La �gure du bas montre le rapport des deuxpréditions qui présente un éart supérieur à 10% pour les populations lesplus vieilles.6.3. RésultatsLa �gure 6.8 montre le meilleur modèle obtenu en ajustant l'éhantillon d'étoilesdu Red Clump Elodie en utilisant l'AMR de Roha-Pinto et al. (2000a) et la rela-tion âge-dispersion de vitesse de Quillen & Garnett (2000). Sur la même �gure, ontrouvera également la détermination de Roha-Pinto et al. (2000b) ainsi qu'un tauxde formation stellaire onstant. Si la valeur relative des pis de formation stellairedi�ère entre la détermination de Roha-Pinto et al. (2000b) et elle présentée ii, laposition de es pis est en bon aord. Il faut noter ii, que la détermination pré-sentée dans ette étude omporte peu d'étoiles. 162 étoiles de l'éhantillon ont étéutilisées alors que l'étude de Roha-Pinto et al. (2000b) est basée sur 522 étoiles.Ainsi, notre détermination est sujette à une forte inertitude résultant du bruit dePoisson.Qualitativement, on peut reonnaitre trois pis dans la formation stellaire. Pourreprendre la notation employée par Roha-Pinto et al. (2000b) (elle-i fût en faitproposée par Majewski (1993)), le pi A est le sursaut à t �14 Gyr, le pi B eluise trouvant entre t = 8 et t = 12 Gyr et en�n le pi C qui se trouve entre t = 4 ett = 7Gyr. On notera que le pi A orrespond à une augmentation de la formationstellaire au ours des derniers Gyr qui est identi�ée dans beauoup de détermina-tions réentes de la SFH (Gómez et al. 1990, Roha-Pinto & Maiel 1997, Chereul
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Fig. 6.8.: Taux de formation stellaire utilisés pour la omparaison ave les données.En trait plein : meilleur modèle de ette étude, en trait interrompu : SFHhromosphérique de Roha-Pinto et al. (2000b), en pointillés : taux deformation stellaire onstant. Nous avons supposé que la Galaxie est agéede 14 Gyr et la Galaxie s'est formée à t=0 dans ette �gure.et al. 1998, Vergely 1998).Si la position des pis est orretement retrouvée, les dépressions dans le tauxde formation stellaire evoquées par Roha-Pinto et al. (2000b) ne sont pas aussi évi-dentes dans notre détermination. En e�et, Roha-Pinto et al. (2000b) obtiennent unedépression signi�ative du taux de formation stellaire entre 12 et 13 Gyr. Or, nousobtenons un taux de formation stellaire supérieur à la moyenne dans ette période.D'un autre oté, la dépression qu'il obtient entre 7 et 8 Gyr se trouve renforée dansnotre étude.La �gure 6.9 montre la omparaison des trois SFH présentées dans la �gure 6.8aux histogrammes en métalliité et en vitesse vertiale de l'éhantillon Elodie. Sil'histogramme des vitesses vertiales ne nous permet pas de privilégier un modèle enpartiulier (les trois sont ompatibles ave les observations), l'histogramme en mé-talliité n'est, quant à lui, reproduit orretement que par notre détermination de laSFH. En e�et, la détermination de Roha-Pinto et al. (2000b) prédit trop d'étoilesdans le lump à faible métalliité ([Fe/H℄< �0:5) e qui est dû à un taux de formationstellaire plus important en-dessous de 7 Gyr. Pour la partie à plus forte métalliité([Fe/H℄>-0.8), sa détermination prédit trop peu d'étoiles dans notre éhantillon.Cei s'explique par son taux de formation stellaire plus faible dans les derniers Gyr.En onlusion, la omparaison de notre détermination de l'histoire de la forma-tion stellaire ave la détermination proposée par Roha-Pinto et al. (2000b) à partir
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Fig. 6.9.: Histogrammes de la métalliité et de la vitesse vertiale obtenues pour lesmodèles de SFR présentés dans la �gure 6.8. Les points sont les omptagespour les deux éhantillons PNG, les barres d'erreurs orrespondent auxerreurs Poissonniennes.d'étoiles naines montre qualitativement un bon aord. Cependant, si la position despis semble orrespondre, les valeurs relatives des pis et des dépressions dans lesdeux SFH sont sensiblement di�érentes. Cei est peut être assoié au faible nombred'étoiles dans notre éhantillon.





7Conlusions de la première partie
La première partie de ette thèse a présenté les résultats que nous avons obtenus àpartir d'un éhantillon d'étoiles du lump observé ave le spetromètre éhelle Elodiede l'Observatoire de Hautes Provene. Cet éhantillon nous a permis de ontraindreles paramètres des populations stellaires du disque, la forme du potentiel vertialainsi que d'apporter une nouvelle détermination de l'histoire de la formation stel-laire au-dessus du plan Galatique.Nous avons pu identi�er deux populations stellaires dans le disque, la premièreorrespondant au disque mine vieux, la seonde au disque épais. Nous avons déter-miné les paramètres moyens de es deux populations, à l'aide de la méthode SEM.Nous avons obtenu, pour le disque mine, une métalliité moyenne [Fe/H℄=-0.17 etune dispersion de métalliité de 0.26 dex. Le ourant asymétrique mesuré pour ettepopulation est Vlag = �12 km/s et l'ellipsoïde des vitesses de ette population estdonné par (�U , �V , �W )=(39,20,20) km/s. Ces résultats sont ompatibles ave lesestimations préédentes des paramètres du disque mine.Conernant le disque épais, nous avons obtenu pour ette population une den-sité relative de 15% et une distribution des métalliité donnée par [Fe/H℄=-0.48 et�[Fe=H℄ = 0:32. Les valeurs des dispersions de vitesse orrespondantes sont (�U , �V ,�W )=(63,39,39) km/s ave un ourant asymétrique Vlag = �51 km/s. Ce résultatfavorise un disque épais dense et plat, rihe en métaux et ave une inématique mo-dérée sauf pour les mouvements radiaux où la dispersion de vitesse est importante.Ces résultats on�rment le travail de Bell (1996) qui a obtenu des paramètres simi-laires pour le disque épais à partir d'un éhantillon de géantes K dans les diretions` = 90Æ et ` = 270Æ. Le fait que la méthode SEM donne, pour le disque épais,une population distinte du disque mine onforte le modèle du merger. Ce modèle



106 Conlusions de la première partiepropose que le disque épais se serait formé à partir du disque mine pendant un pro-essus d'arétion d'une galaxie satellite (Gilmore et al. 1989, Majewski 1993, Robinet al. 1996, Quillen & Garnett 2000). De plus, les deux familles de solutions pour lastruture du disque épais (voir page 70) peuvent être réoniliées dans e modèle. Ene�et, dans l'hypothèse ou le disque épais a été formé par l'aretion d'un satellite,elui-çi doit être omposé de deux sous-populations, la première orrespondant à lapartie hau�ée du disque mine, la seonde à la relique du satellite arété.Une étude dynamique de et éhantillon nous a permis d'apporter la premièreontrainte sur l'éhelle de hauteur de la distribution de matière au rayon solaireD = 392+328�121 p qui orrespond à une densité de surfae du disque de 67+47�18M� p�2.Cette éhelle de hauteur est ompatible ave un disque exponentiel d'éhelle de hau-teur hz = 350 p. Cette estimation est ompatible ave la mesure de l'éhelle dehauteur du disque mine vieux. L'éhantillon ne permet d'apporter une ontrainteforte sur la limite de Oort, ar la densité des étoiles du lump dans l'éhantillonHipparos est quasi uniforme. Ainsi, il ne permet pas de mesurer la ourbure dupotentiel. Toutefois, la valeur estimée de la densité de surfae nous permet d'ap-porter une ontrainte sur l'hypothèse d'un disque Galatique maximal. Les étudespréédentes (voir par exemple Kuijken & Gilmore 1989a, 1991, Bahall 1984a) ontsouvent onlu à un disque Galatique submaximal, en se basant sur les mesuresde la rotation au voisinage solaire. Cependant, Sakett (1997) a montré que si l'onutilise la dé�nition extragalatique d'un disque maximal, le disque de la Voie Latéepeut être maximal. Notre valeur de la densité de surfae est ompatible ave lespréditions de Sakett (1997), montrant que le disque de la Galaxie est sans doutemaximal. Ce fait est également onforté par les études théroriques de la dynamiquedu gaz dans la région entrale des galaxies et par les observations de galaxies spiraleslumineuses, qui montrent que le halo ne peut pas être dominant dans la dynamiqueentrale de es objets.La ombinaison des mesures de métalliité et des vitesses vertiales nous a éga-lement permis de déterminer l'histoire de la formation stellaire sous-jaente. Lesrésultats ont été omparés ave les résultats obtenus ave les données du satelliteHipparos ainsi qu'à la SFH, obtenue à partir de mesures hromosphériques parRoha-Pinto et al. (2000b). Nous obtenons des résultats qualitativement en aordave les résultats de Roha-Pinto et al. (2000b). Si la valeur relative des pis deformations stellaires est di�érente dans es deux déterminations, la position de esderniers est ompatible. Trois époques prinipales de formation stellaire peuventêtre identi�ées dans les deux études. Il faut toutefois garder à l'esprit que le nombred'étoiles dans notre éhantillon est faible e qui rend notre détermination impréise.
A ourt terme, e projet va être étendu a�n d'obtenir un éhantillon ompletjusqu'à 1 kp. Nous avons obtenu du temps sur le télesope de 193 m ave l'instru-



107ment Elodie a�n de ompléter et éhantillon. Nous espérons pouvoir apporter desontraintes plus fortes sur les paramètres du potentiel et plus préisément a�nernotre mesure de l'éhelle de hauteur de la distribution de matière. Augmenter lenombre d'étoiles dans l'éhantillon, nous permettra également d'a�ner les résultatsobtenus sur l'histoire de la formation stellaire.





Artile 1
Ce papier, publié dans A&A, ontient la desription de l'éhantillon observé ainsiqu'une étude des populations stellaires présentes dans et éhantillon. Les prinipauxrésultats de e papier onernent la struture et les propriétés inématiques du disquemine vieux et du disque épais.
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Vertial distribution of Galati disk stars ?I - Kinematis and metalliitySoubiran C.1, Bienaym�e O.2, Siebert A.21 Observatoire Aquitain des Sienes de l'Univers, UMR 5804, 2 rue de l'Observatoire, 33270 Floira, Frane2 Observatoire astronomique de Strasbourg, UMR 7550, Universit�e Louis Pasteur, Strasbourg, FraneReeived January 12, 2003/ AeptedAbstrat. Nearly 400 Tyho-2 stars have been observed in a 720 square degree �eld in the diretion of the NorthGalati Pole with the high resolution ehelle spetrograph ELODIE. Absolute magnitudes, e�etive temperatures,gravities and metalliities have been estimated, as well as distanes and 3D veloities. Most of these stars arelump giants and span typial distanes from 200 p to 800 p to the galati mid-plane. This new sample, freeof any kinematial and metalliity bias, is used to investigate the vertial distribution of disk stars. The old thindisk and thik disk populations are deonvolved from the veloity-metalliity distribution of the sample and theirparameters are determined. The thik disk is found to have a moderate rotational lag of �51 � 5 kms�1 withrespet to the Sun with veloity ellipsoid (�U ; �V ; �W ) = (63�6; 39�4; 39�4) kms�1, mean metalliity of [Fe/H℄=�0:48� 0.05 and a high loal normalization of 15� 7%. Combining this NGP sample with a loal sample ofgiant stars from the Hipparos atalogue, the orientation of the veloity ellipsoid is investigated as a funtion ofdistane to the plane and metalliity. We �nd no vertex deviation for old stars, onsistent with an axisymmetriGalaxy. Paper II is devoted to the dynamial analysis of the sample, puting new onstraints on the vertial foreperpendiular to the galati plane and on the total mass density in the galati plane.Key words. Stars: kinematis { Stars: abundanes { Galaxy: disk { Galaxy: kinematis and dynamis { Galaxy:struture { solar neighbourhood1. IntrodutionThe primary purpose of the observations desribed in thispaper is to determine the potential from 300 p to 1kp from the galati plane using an homogeneous andomplete sample of red lump giants. The measure ofthe potential lose to the galati plane has been re-ently improved thanks to the Hipparos observationsleading to an unbiased estimate of the loal mass density0:076 � 0:015M� p�3 (based on A and F stars, Cr�ez�eet al. (1998a,b) , see also Pham (1998) and Holmberg& Flynn (2000)) onstraining the potential shape up to125p from the galati plane. This result is onsistentwith previous and independent determinations based ondistant F dwarfs and K giants at 0.5{1kp (Kuijken &Gilmore 1989). A diret impliation of these results is thatour galati dark matter omponent annot be stronglyattened and has a more or less spheroidal shape. In or-Send o�print requests to: Caroline.Soubiran�observ.u-bordeaux.fr? Based on observations made at the Observatoire de HauteProvene (Frane). Data only available in eletroni form atthe CDS (Strasbourg, Frane

der to draw with an improved auray the potential atvarious heights from the galati plane and on�rm or notthis property, new kinematial data appeared to be ne-essary.For this task we have hosen to observe red lump gi-ants whih are well suited for galati studies. The �rstand evident interest in studying giants is their intrinsibrightness, (mV ' 9.3 at 500 p) that allows to obtainhigh-resolution spetrosopy on distant stars. Moreoverlump giants have a high density in the solar neighbour-hood as ompared to other intrinsially bright stars, theydominate in the magnitude interval 9 � mv � 10:5 andolour interval 0:9 � B�V � 1:1. Thanks to their strong-lined spetra, K stars are well adapted to the measureof aurate radial veloities and atmospheri parameters:e�etive temperature Te� , logarithm of gravity log g andmetalliity measured by the iron abundane [Fe/H℄. Inpratie, atmospheri parameters were dedued from lowS/N (� 20) ELODIE spetra using the automated methodof parametrisation TGMET, based on a riterion of mini-mum distane to an empirial library of referene spetra(Katz et al. 1998; Soubiran et al. 1998). The same prin-iple is used to estimate the absolute magnitude of the
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2 Soubiran C., Bienaym�e O., Siebert A.: Kinematis and metalliitytarget stars, leading to distanes with an auray betterthan 20%, unpreedented for K giants out of the 250pHipparos sphere.This new sample has been used to determine the ver-tial fore Kz and the disk surfae mass density as de-sribed in Paper II. These data have also provided an op-portunity to probe the transition between the thin andthik disks and to investigate their properties. If the ex-istene of a thik disk in our Galaxy is well established,its formation and onnexion to the thin disk are still mat-ter of debate. Several models of formation, "top down"or "bottom-up" are proposed whih predit peuliar fea-tures for the spatial, hemial, kinematial and age distri-butions of the thik disk, inluding mean behaviour anddispersions, gradients, ontinuity-disontinuity with otherpopulations. Suh preditions are desribed for instane inMajewski (1993). Therefore, a detailed knowledge of prop-erties of the thik disk is neessary to favour one of the pro-posed models of formation. Previous studies of the thikdisk properties are numerous but most of them su�er fromserious limitations: loal samples of seleted stars are bi-ased in favour of metal-poor or high veloity stars, samplesof traers (lusters, RR Lyrae...) are small and not ne-essary representative of the whole thik disk population,while in situ surveys su�er from lower preision due to thelak of astrometri and spetrosopi observations for faintstars. As a onsequene, the parameters of the thik diskare not preisely established. Its urrent status is givenin Norris (1999). There is still a ontroversy between thepartisans of a at and dense thik disk, with typial saleheight of 800p and loal relative density of 6-7% (Reyl�e& Robin 2001), and the partisans of a thik disk with ahigher sale height, typially 1300p and a lower loal rel-ative density, of the order of 2% (Reid & Majewski 1993;Chen 1997). Veloity ellipsoid, asymmetri drift and meanmetalliity are the other parameters whih haraterizethe thik disk. Veloity dispersions are generally found tospan typial values between 30 and 50 km s�1, sometimesup to 80 km s�1 in the radial diretion (Ratnatunga &Freeman 1989). The asymmetri drift ranges between -20and -80 km s�1 and the mean metalliity from {0.50 to{0.80 dex. The view of the thik disk has been ompli-ated by the study of Morrison et al. (1990) who broughtto the fore low-metalliity stars (�1:6 <[Fe/H℄< �1:0)with disk-like kinematis. Chiba & Beers (2000) estimatethat 30% of the stars with �1:6 <[Fe/H℄< �1:0 belong tothe thik disk population. It remains unlear whether thispopulation is separate from the thik disk or its metal-weak tail. Very reently, Gilmore et al. (2002) laimed tohave observed the relis of a shredded satellite forminga thik disk rotating at 100 km s�1 at several kp fromthe plane. A better understanding of the thik disk popu-lation(s) an be ahieved from aurate distanes, 3D ve-loities and metalliities for large samples of stars, with nokinematial or hemial seletion, far from the plane wherethe relative density of the thik disk is high. Thanks toour new omplete and large sample of K giants at a meanheight of 400p above the plane, the old thin disk and

thik disk populations were investigated with an unpree-dented auray on distanes, veloities and metalliities.Combining metalliities and veloities, we were able todeonvolve the thin disk and thik disk distributions pro-viding new estimates of their parameters.The hange of the veloity ellipsoid with respet toheight above the plane and metalliity has also been inves-tigated. If the stationarity and axisymmetry of the Galaxyis generally onsidered as a good approximation, largesale deviations produed by warps, bars, or triaxialityof the halo, are also often mentioned. The orientation ofthe veloity ellipsoid is an indiator of suh deviations.In the ase of axisymmetry and stationarity, the veloityellipsoid of the oldest stars is supposed to point towardsthe Galati Center. This is the ase in our NGP sample.The analysis of the sample has been arried out withdi�erent tools. For the validation of our methods and forthe interpretation of the stellar ontent of our dataset, wehave used simulations of the Besan�on model of stellarpopulation synthesis of the Galaxy (Robin & Cr�ez�e 1986;Robin et al. 2002). The deonvolution of the thin diskand thik disk distributions has been performed in the4D veloity-metalliity spae using a maximum likelihoodalgorithm assuming gaussian omponents.In Set. 2 we desribe the seletion of the sample tooptimize the number of lump giants. Set. 3 is devotedto the determination of stellar parameters: radial veloi-ties, atmospheri parameters (Te� , log g, [Fe=H℄), absolutemagnitudes Mv, distanes, 3D veloities with respet tothe Sun. In Set. 4, observed vertial gradients are om-pared to simulations of the Besan�on model, and the de-onvolution of two omponents is desribed. Set. 5 dealswith the vertex deviation. Our onlusions are summa-rized in Set. 6.2. Seletion of the sampleThe bulk of our sample onsists of stars seleted out of theTyho-2 atalogue (H�g et al. 2000). This atalogue pro-vides VT magnitudes, BT � VT olours, aurate propermotions and related errors. Tyho-2 photometry an betransformed into Johnson photometry applying the trans-formation given in ESA (1997 hap. 1)V = VT � 0:090 (BT � VT )B � V = 0:850 (BT � VT ) , (1)A seletion in B�V olour has been applied to inreasethe number of red lump stars with respet to dwarfs,subgiants, RGB and AGB stars. We have looked at sev-eral studies, based on Hipparos data, whih use and dis-uss the properties of the position of the red lump in theHR diagram, used for instane as distane indiator forthe galati enter (Pazynski 1998) or nearby galaxies(Girardi & Salaris 2001). Aording to these studies, wehave hosen the olour interval 0.9< B � V < 1.1 thatoptimizes the detetion of red lump stars. The lowerB � V limit at 0.9 rejets the brightest main sequene
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Soubiran C., Bienaym�e O., Siebert A.: Kinematis and metalliity 3stars (Mv < 5), some subgiants and also most giants ofthe blue horizontal branh (the "lump stars" with thelowest metalliities). The upper B�V limit at 1.1 rejetsmost of RGB and AGB stars. We have set the limitingmagnitude at V=10.5 to limit the exposure time of thespetrosopi observations, also beause dwarfs begin tobe dominant at fainter magnitude. Observing onditionshave �nally lowered the limiting magnitude of the sample.In order to have a regular distribution of stars versusdistane to the galati plane, the survey has been ar-ried out on two irular �elds towards the NGP. The twoobserved �elds have di�erent size and limiting apparentmagnitude (Table 1). The �rst one is shifted by 10 degreesfrom the NGP to avoid the region of the Coma{Bereniesopen luster (` = 221Æ; b = +84Æ). A irular region of4:5Æ radius around the enter of the luster has been re-moved from the seond �eld entred on the NGP. As thetwo �elds overlap, the ommon region is de�ned as belong-ing to the deepest �eld. Some stars were exluded a priorifrom the observations: i) stars identi�ed as dwarfs thanksto their aurate Hipparos parallaxe, ii) stars identi�edas variable or multiple system.A total of 387 stars have been observed with the Elodieehelle spetrograph at OHP, 8 of them have been ob-served twie. Aording to individual errors quoted inthe Tyho-2 atalogue, the sample has a mean error of1:3mas yr�1 on proper motions, orresponding to an er-ror of 3:25 km s�1 on tangential veloities at 500p. Theharateristis of the two �elds are summarized in Table 1.3. Stellar parameters3.1. Spetrosopi observations, radial veloitiesThe observations were arried out with the ehelle spetro-graph Elodie on the 1.93m-telesope at the Observatoirede Haute Provene. The performanes of this instrumentare desribed in Baranne et al. (1996). A total of 22 nightswas attributed to this program in Marh-April 2000 andApril-May 2001. The exposure time on individual targetsranges from 90 seonds to 35 minutes, with a mean valueof 9 minutes and a total of 61 hours. The resulting spetraover the full range 390 { 680 nm at a resolving power of42 000. Spetrum extration, wavelength alibration andmeasurement of radial veloities have been performed atthe telesope with the on-line data redution software. Theradial veloity auray is better than 1 km s�1 for theonsidered stars (K stars). Our sample spans radial velo-ities from {92 to 85 km s�1 with a mean value of �13:5km s�1. The mean S/N of the spetra at 550 nm is 23.3.2. Atmospheri parameters (Te� , log g, [Fe=H℄) andabsolute magnitudes Mv3.2.1. TGMET and its library of referene spetraAtmospheri parameters and absolute magnitudes wereobtained with the TGMET software (Katz et al. 1998).

TGMET is a minimum distane method (redued �2 min-imisation) whih measures similarities between spetrain a quantitative way and �nds for a given target spe-trum the most losely mathing template spetra in a li-brary. The TGMET library was built from the ELODIEdatabase desribed in Prugniel & Soubiran (2001), selet-ing high S/N spetra of referene stars having well knownatmospheri parameters from published detailed analyseslisted in the Catalogue of [Fe/H℄ determinations (Cayrelde Strobel et al. 2001). The seletion of referene starswas extended to stars with published Te� from the listsof Blakwell & Lynas-Gray (1998); di Benedetto (1998);Alonso et al. (1996a, 1999a) and to stars with availableV �K olour index in the atalogue of Morel & Magnenat(1978), alibrated into Te� using the formulae of Alonsoet al. (1996b, 1999b). Multiple determinations of atmo-spheri parameters for the same referene star were aver-aged, giving more weight to the most reent analyses.Thanks to TGMET, absolute magnitudes Mv were es-timated simultaneously with the atmospheri parameters,based on the fat that stars having similar spetra havesimilar absolute magnitudes. Therefore, the TGMET ref-erene library was ompleted with Hipparos stars hav-ing parallaxes with a relative error lower than 30%. Theirabsolute magnitudes Mv were derived from the Tyho-2 VT apparent magnitude, transformed into V Johnsonband, and these stars were used as referene stars forMv. Finally the TGMET library whih was used in thisstudy inluded 1112 spetra of FGK stars, 598 with avail-able Te� from the literature, 558 with available log g, 577with available [Fe/H℄, 1079 with available Mv determinedfrom Hipparos (884 from a parallax with a relative er-ror lower than 10%). The parameters (Te� , log g, [Fe/H℄,Mv) of a target star proessed by TGMET are given bythe weighted mean of the parameters of the best mathingreferene spetra.3.2.2. TGMET external aurayThe external auray of TGMET depends on the qual-ity of the referene system de�ned by the library of spe-tra. Ideally the referene library should be a perfet grid,paving regularly the parameter spae. In pratie, an ob-served library does not desribe all parts of the parameterspae with the same sampling. For instane, very metal-poor stars or ool dwarfs are less represented in the libraryand results of lower quality are expeted for this lass ofstars. Moreover, the referene spetra being parametrizedfrom the literature (and Hipparos), some errors a�ettheir parameters (typial errors quoted in detailed spe-tral analyses of the literature range from 50 K to 150 Kfor Te� , 0.1 to 0.3 for log g, and 0.05 to 0.1 for [Fe/H℄).The quality of the library was assessed, and simulta-neously the global auray of the TGMET atmospheriparameters and absolute magnitudes was estimated. Wehave tested the ability of TGMET to reover the param-eters of stars onsidered as highly reliable referene stars.
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4 Soubiran C., Bienaym�e O., Siebert A.: Kinematis and metalliityTable 1. Main harateritis of the two observed �elds, l and b are the galati oordinate of the enter of the �eldsl b limiting magnitude interval of ompleteness number of Surfae(deg) (deg) in VJ mag in VJ mag stars observed square degField 1 35.46 80. 10.48 7.2 - 10.1 246 309.4Field 2 0. 90. 9.57 7.2 - 9.2 141 410.1�� this surfae is orreted for the overlap region and for the presene of the Coma Berenies open lusterFor this task we have seleted in the library only starswith the smallest error bars on their external parameters,having several determinations of atmospheri parametersin agreement in the literature and a relative parallax errorlower than 10% in Hipparos. For eah star of this subset,the orresponding spetrum was removed from the library,its TGMET parameters were estimated with respet tothe rest of the library, and ompared to the literature andHipparos ones, as shown in Fig. 1 for [Fe/H℄ and Mv.Di�erenes between TGMET and literature parametershave a standard deviation of 0.16 in [Fe/H℄, and 0.36 inMv. The standard deviation inMv is lower for dwarfs thanfor giants : 0.25 for dwarfs (Mv > 4), 0.37 for subgiants(3 < Mv � 4), 0.32 for lump giants (0:5 < Mv < 1), 0.47for the other giants. Good results for lump giants are ex-plained by the number of referene spetra in the libraryfor this type of stars, with aurate Hipparos parallaxes.In pratie only a fration of the library was useful forTGMET to determine the parameters of the NGP tar-gets : a subset of 117 referene spetra was seleted onthe basis of their similarity with the targets. These starshave parallax errors ranging from 0.45 to 1.7 mas, with amedian of 0.8 mas. The median relative error on parallaxof 3.45% for this subset ensures the high quality of ourreferene system forMv. Several (16) stars with a relativeerror greater than 10% orrespond to metal poor giantswhih have to be kept in the library to represent the lowmetalliity population. The iron abundane of the targetstars was determined in pratie from 73 referene stars.Their literature and TGMET metalliities are omparedin Fig. 2. On average the TGMET metalliities are over-estimated by 0.06 dex with an rms of 0.15.

Fig. 1. Comparison of literature metalliities and Hipparosabsolute magnitudes to their TGMET ounterparts for a sub-set of high quality referene stars.

Fig. 2. Comparison of literature and TGMET metalliities forthe 73 referene stars whih were e�etively used to determinethe metalliity of the target stars.Unfortunatly the absolute magnitudes from Hipparosparallaxes are a�eted by the Lutz-Kelker bias, espeiallyamong giants. This auses an additional external errorwhih must be taken into aount. In paper II, the Lutz-Kelker bias is estimated for a loal sample of lump giants.It is shown that on average their absolute magnitudes haveto be orreted by -0.09 mag with an rms of 0.13 mag. Wehave not attempted to orret individual absolute magni-tudes of the referene stars beause the Lutz-Kelker biasis estimated from the luminosity funtion of the parentpopulation whih is unknown for most giants of the li-brary, exept for the lump ones. Combining the di�erentsoures of external errors, we estimate the TGMET abso-lute magnitudes of lump giants to be a�eted by a meanerror of 0.35 mag, orresponding to an error in distaneof 17%, with a systemati overestimation of distanes by4%.3.2.3. TGMET internal preisionWe have investigated the internal preision of TGMETby omparing the parameters obtained on target stars inthe ase of double observations. The TGMET parametersof the 8 target stars observed twie are given in Table 2.Both solutions show a very good agreement. The resultsare however of lower quality for T2012-00935, beauseone of the exposures has the lowest S/N of our observa-tions (S/N=5), at the limit of the possibilities of TGMET,and for T2010-01190 beause its spetrum shows an en-larged pro�le (FWHM = 15:6 km s�1) probably indiat-ing a spetrosopi binary (enlarged pro�les with FWHM> 14 km s�1 were only observed for 6 target stars, 2 dou-
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Soubiran C., Bienaym�e O., Siebert A.: Kinematis and metalliity 5ble lined spetrosopi binaries were deteted). Exludingthese 2 non-representative ases, we ompute rms di�er-enes of 0.02 dex in metalliity and 0.075 in absolute mag-nitude, giving an estimate of the preision of the TGMETmethod.3.2.4. The ([Fe/H℄, Mv) distribution of the NGPsampleThe parameters obtained with TGMET for the NGP tar-gets range from 4322 K to 5698 K in Te� , from 1.02 to4.70 in log g, from -1.49 to +0.38 in [Fe/H℄, from -0.621to 7.490 in Mv. The most important parameters for thisstudy are the metalliities and absolute magnitudes whihlead to individual distanes. Figure 3 represents the NGPsample in the plane ([Fe/H℄, Mv). Some omments haveto be done about this plot:{ the sample spans the full range of luminosities, fromdwarfs to bright giants{ the lump is learly identi�ed as an overdensity aroundMv=0.81.{ the seletion of giants was eÆient : dwarfs or sub-giants (Mv > 3) represent only 6% of the sample{ there is no dependeny of the absolute magnitude oflump giants on [Fe/H℄{ there is a ut in the metalliity distribution at[Fe/H℄={0.65 with only one metal-poor star at[Fe/H℄={1.49.

Fig. 3. Metalliity and absolute magnitude distribution of theNGP sample (387 stars).We have heked if the lak of stars with [Fe/H℄< �0:65 ould be due to the distribution of the TGMETreferene stars in the parameter spae. Aording to Fig. 2,several referene stars in the range �1:00 < [Fe/H℄ <�0:65 exhibit similarities with the targets, but the near-est neighbours are more metal-rih. Several lump giantswith lower metalliity exist in the library (HD166161,

HD175305, HD044007 for instane) but they have notbeen seleted by TGMET to present similarities with thetargets. We onlude that TGMET and its library an-not explain by their own the omplete absene of targetstars in this metalliity range, even if an overestimationof [Fe/H℄ by 0.06 was established (Set. 3.2.2).Basi data from Tyho2 and TGMET parameters ofthe 387 NGP targets are given in a table only avail-able in eletroni form at the CDS (http://dsweb.u-strasbg.fr/Cats.html).3.3. Distanes and spatial veloitiesDistanes have been omputed for all the target starsfrom the TGMET Mv and Tyho-2 VT magnitude trans-formed into Johnson V by relation 1. No orretion ofinterstellar absorption was applied sine it is supposed tobe very low in the NGP diretion. Proper motions, dis-tanes and radial veloities have been ombined throughthe equations of Johnson & Soderblom (1987) to om-pute the 3 veloity omponents (U,V,W) with respetto the Sun (the U axis points towards the GalatiCenter). Figure 4 shows the metalliity and veloity dis-tributions of the whole sample in di�erent ombinations.For a sake of larity, we have exluded from these plots2 stars with extreme parameters whih may belong tothe halo: T2004-00702 ([Fe/H℄={1.49, z=755p, U={133.4km s�1, V={145.1km s�1, W={54.6km s�1) andT2524-01735 ([Fe/H℄= {0.38, z= 475p, U=40.8km s�1,V={280.0km s�1, W=-37.8km s�1). From these plots,it an be seen that stars with high radial motion (U <�100 km s�1) or slow rotation (V < �80 km s�1) exist atall metalliities. The veloity dispersions are higher at lowmetalliities, espeially for W . Here we reall that our Wveloities are of an unpreedented auray for a surveyat this mean distane as the ontribution of the ELODIEaurate radial veloity to W is higher than 94% in theonsidered diretion.4. Distanes, abundanes and kinematis: stellaromponents4.1. Expeted relative densitiesThe median distane of the sample to the galati plane is400p. We expet to �nd at this distane a mixture of diskomponents, mainly the old thin disk and the thik disk.For instane, adopting exponential laws to modelise theirvertial density, with a sale height of 300p for the olderthin disk, 800 p for the thik disk with a loal density of6.2% (Reyl�e & Robin 2001), proportions of 9, 13, 18 and25% of thik disk stars are expeted at mean distanes of200, 400, 600 and 800p respetively. For a sale heightof 1400p and a loal density of 2% (Reid & Majewski1993) the proportions of thik disk stars fall to 3, 5, 8and 13%. With a loal relative density well below 1%, thehalo population is expeted to be marginally representedin the NGP sample. The aim of this setion is to identify
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6 Soubiran C., Bienaym�e O., Siebert A.: Kinematis and metalliityTable 2. Comparison of the parameters obtained in the ase of double observations. The helioentri radial veloity Vrwas obtained with the on-line ross-orrelation software, together with the FWHM whih measures the true resolution of thespetrum. The atmospheri parameters (Te� , log g, [Fe=H℄) and absolute magnitudes Mv have been obtained with the TGMETsoftware. Tyho Id S/N V r FWHM Te� log g [Fe/H℄ Mvat 550 nm kms�1 kms�1 KT1461-00774 15.8 16.55 11.2 4924 2.74 -0.23 0.756T1461-00774 15.8 16.50 11.2 4929 2.75 -0.20 0.598T1462-00831 11.9 1.26 10.7 4807 3.26 0.05 2.077T1462-00831 21.8 0.89 11.0 4807 3.26 0.05 2.078T1987-00205 17.5 -27.53 11.3 4776 2.59 -0.20 0.805T1987-00205 20.4 -27.56 11.2 4765 2.50 -0.19 0.781T2007-01215 10.5 0.24 12.6 4974 2.82 -0.43 0.647T2007-01215 23.3 0.09 12.5 4888 2.57 -0.48 0.689T2010-01190 11.5 -0.02 15.6 4722 2.62 -0.04 0.678T2010-01190 38.0 -0.08 15.6 4895 3.14 0.15 1.807T2012-00935 5.0 5.45 11.4 5273 3.56 0.03 3.087T2012-00935 40.3 5.22 11.1 4918 3.03 -0.07 2.136T2527-01831 30.4 -28.72 11.3 4801 2.52 -0.02 0.969T2527-01831 17.5 -28.82 11.3 4804 2.51 -0.03 0.953T2532-00687 21.3 -66.09 10.9 4711 2.53 -0.53 1.329T2532-00687 7.9 -66.99 11.0 4709 2.46 -0.54 1.202disk omponents in the NGP sample, investigate their be-haviour up to 800p from the plane and determine theirmean parameters.4.2. Comparison with the Besan�on modelThe NGP sample was ompared with several samples ofpseudo-stars simulated with the most reent version ofthe Besan�on model of population synthesis (Robin et al.2002). This model is based on a semi-empirial approah,involving physial onstraints and urrent knowledge ofthe formation and evolution of the Galaxy. For observingonditions given as inputs (diretion and size of the �elds,uts in apparent magnitude and olour, observational er-rors on apparent magnitudes, proper motions and radialveloities), the model returns a list of pseudo-stars withtheir fundamental properties (distane, absolute magni-tude, age, 3D veloity, metalliity) and the orrespondingobservables a�eted by errors. The fundamental proper-ties oming from theoretial distributions, we had to de-grade metalliities and absolute magnitudes with the typ-ial errors of the NGP sample to mimi the real data.Metalliities were degraded with a gaussian error of 0.16dex and absolute magnitudes with an error varying from0.25 for dwarfs to 0.35 for lump giants and 0.47 for othergiants (see Set. 3.2.1). Then distanes and spae veloi-ties were re-omputed from degraded absolute magnitudesombined to simulated apparent magnitudes, proper mo-tions and radial veloities.The Besan�on model involves 7 thin disk omponentswith mean ages from 0.15 to 10Gyr, a thik disk om-ponent, a halo and a bulge. We have hosen to test ourdata against 2 di�erent models: one involving a metal-poor, kinematially hot thik disk (hereafter model 1) and

another one less metal de�ient and kinematially older(hereafter model 2). The orresponding parameters usedas inputs for the thin disk and the thik disk in both mod-els are given in Table 3. In both ases, the sale height ofthe thik disk is 800p and its relative density in the solarneighbourhood is 6.2%. The asymetri drift of the di�er-ent omponents with respet to the Sun (Vlag) is based onVLSR = 220 km s�1 and V� = 6km s�1. For eah model,3 simulations with our observational onditions have beenperformed. We have obtained 422, 454, 433 pseudo-starswith model 1 and 395, 434, 422 pseudo-stars with model2. These numbers have to be ompared with the 387 starsof the NGP sample. Aording to the fat that the NGPsample is not omplete down the limiting magnitude, andthat several dwarfs and double stars were eliminated apriori, the model ounts agree very well with the observa-tions.We ompare in Fig. 5 the vertial gradients of [Fe/H℄,V; �U ; �V ; �W whih have been obtained by a simplestatisti in several bins of distanes in the NGP sample,and in the simulated ones whih were merged to improvethe statistis. In general, the data show a better agree-ment with model 2 than with model 1. But the error barson the observed and simulated data are suh that it isnot possible to favour one of the 2 models from only thesevertial gardients. In partiular, the V dispersion in theNGP sample is muh lower than in both models.4.3. Deonvolution into gaussian omponents4.3.1. Stohasti Estimation MaximisationIn an attempt to identify more preisely the ontributionof the thin disk and thik disk in the NGP sample, we
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Soubiran C., Bienaym�e O., Siebert A.: Kinematis and metalliity 7Table 3. Inputs for the old thin disk and thik disk in the Besan�on model.[Fe=H℄ �[Fe=H℄ Vlag �U �V �Wkms�1 kms�1 kms�1 kms�1thin disk 5 Gyr -0.07 0.18 -17 37 24 15thin disk 7 Gyr -0.14 0.17 -21 43 28 18thin disk 10 Gyr -0.37 0.20 -21 43 28 18thik disk model 1 -0.70 0.30 -86 80 60 55thik disk model 2 -0.48 0.30 -56 60 45 40

Fig. 4. Distributions of the NGP sample (387 stars) in metal-liity and 3D veloities with respet to the Sun.have performed the deonvolution of these 2 omponents.We have used the SEM algorithm (Celeux & Diebolt1986), a noninformative method whih solves iterativelythe maximum likelihood equations, with a stohasti step,in the ase of multivariate mixture of gaussian distribu-tions. This method has been previously used to deonvolvethe thin and thik disk populations from veloity distri-butions (Soubiran 1993; Ojha et al. 1996). The algorithmis started with an initial position thrown at random, as-suming that the sample is a mixture of 2 or 3 disreteomponents. Eah deonvolution is repeated 150 times.

Fig. 5. Vertial gradients of [Fe/H℄,V; �U ; �V ; �W with stan-dard error bars. Dots: the NGP sample, hathed area: model1, double hathed: model 2.
Most of the time the algorithm onverges the 150 times tothe same solution. In ase of multiple solutions, the mostfrequent one is adopted. The ombinations of variables([Fe/H℄,U,V,W) and (U,V,W) were used. Two bins of dis-tane were onsidered (200 { 400p and 400 { 800p) totake into aount the hange of relative densities of theomponents at various distanes to the plane.
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8 Soubiran C., Bienaym�e O., Siebert A.: Kinematis and metalliity4.3.2. Testing SEM on simulated dataProvided that the simulated data represents a mixture ofidenti�ed omponents, we have tested the ability of SEMto reover their undelying metalliity and veloity distri-butions. The SEM outputs are the relative density, meanand standard deviation of (U, V,W) and eventually [Fe/H℄of eah omponent to be ompared to the model inputs.It is also possible to examine the ratios and orientationof prinipal axis of the veloity ellipsoid of eah ompo-nent but large error bars were obtained on these param-eters whih are not onsidered in this setion. We haveobtained 48 solutions with the simulated data (2 bins ofdistane, 2 models, 3 simulations per model, 3D and 4Ddeonvolution, 2 or 3 omponents assumed as initial ondi-tion). The deonvolution into 3 omponents was suessfulin very few ases, with a solution not physially realis-ti, one omponent having a very low standard deviation.Therefore we have only onsidered the deonvolutions into2 omponents, all suessful and stable. The orrespond-ing averaged parameters are presented in Table 4, withtheir standard deviation. As expeted, kinematial param-eters and mean metalliities obtained for the thin disk inthe 2 bins of distane are in the range of the Besan�onmodel inputs (Table 3). However the relative density ofthe thin disk is found to be lower than expeted in the�rst bin of distane. Aording to the density laws of thethin and thik disks adopted as inputs for the model, 87%of pseudostars should belong to the thin disk at 400pfrom the plane. On the other hand, we obtain a large er-ror bar on this parameter, and the value of 78�10% agreeswithin 1� with the input of the model.The error bars obtained for the thik disk are quitelarge and illustrate the diÆulty to deonvolve overlappingpopulations. The parameters of the deonvolved thik diskgenerally agree within 1� with the model parameters inTable 3. For several parameters the agreement is within2�. We onlude that SEM is able to reover the meanparameters of the thin disk and the thik disk, even ifthey strongly overlap as in model 2, using 3D or 4D smallsamples (N < 200) a�eted by observational errors.4.3.3. The thin and thik disks in the NGP sampleAfter these tests on simulated data, SEM was applied tothe NGP sample. Eah bin of distane inludes 166 stars.We had to remove from the seond bin, 2 outlier starspreviously mentionned in Set. 3.3. Results are presentedin Table 5 in the 4D and 3D ases.The suess of the deonvolution of the sample into 2disrete omponents supports the notion of a thik disk asa separate population, by opposition to being the tail ofa ontinuous disk. Together with the existene of vertialgradients, this is of importane to onstrain models.In the nearest bin of distane, all the kinematial pa-rameters obtained with the 3D and 4D deonvolutionagree within 1�, showing that [Fe/H℄ is less disriminantthan veloities to separate the disk populations. In the

400 { 800 p bin, a signi�ant di�erene is observed inV when [Fe/H℄ is used in the deonvolution. However,the agreement being still within 2�, we adopt as the �-nal parameters for the thin disk the average of the 4 so-lutions (Table 6). The veloity ellipsoid (�U ; �V ; �W ) =(39 � 2; 20 � 2; 20 � 1) km s�1 is typial of the old thindisk population. In their study of loal kinematis fromHipparos data, Dehnen & Binney (1998) and Bianaym�e(1999) have determined dispersions for the oldest thin diskstars in the range 34 { 38 km s�1 in U, 23 { 25 km s�1 inV, 17 { 21 km s�1 in W. From stars at larger distanes, weobtain similar values, showing that no signi�ant vertialgradient is present in veloity dispersions of the thin disk.The proportion of thik disk stars is higher than ex-peted in the 2 bins of distane. If an exponential law withsale height of 800 p is able to modelise the vertial den-sity of the thik disk, then a loal relative density of 15%has to be adopted to reprodue our results. On anotherhand, due to the small size of the sample, the proportionsof eah omponent annot be reovered with a high au-ray, as was also seen with the simulated data. Aordingto the dispersion of the SEM solutions on real and simu-lated data, we estimate our error bar on loal density tobe 7%.Chiba & Beers (2000) found in their metal-poor starsample a vertial gradient in the rotational veloity of thethik disk of �30 km s�1 kp�1 whih is not observed inthe NGP sample. We note however a higher �W and lower[Fe/H℄ at 400 { 800p possibly indiating a vertial gradi-ent. As the metalliity found for the thik disk (-0.27 and-0.42) is more metal-rih than expeted, we have examinedthe eventuality of a bias in metalliity in our data. Thishigh metalliity is mainly due to the lak of stars with[Fe/H℄< {0.65. As disussed in Set. 3.2.4, our methodto estimate metalliities annot explain by its own theomplete absene of metal-poor stars. The seletion of thetarget stars in the olour range 0:90 < B � V < 1:10may have also led to a lak of metal-poor stars. We haveinvestigated the e�et of this olour ut on metalliityon data simulated with the Besan�on model and on gi-ants of the TGMET library. If it is lear that de�ientgiants ([Fe/H℄< {1.0) are bluer, the e�et is not so dra-mati in the range {0.65< [Fe/H℄< {1.0. Seleting starswith 0:90 < B � V seems to eliminate about 30% of gi-ants in this metalliity interval. Again, the lak of metal-poor stars annot be ompletely explained by our olourut. Besides, when testing the SEM algorithm on simu-lated data (Set. 4.3.2), orret mean metalliities werereovered, despite a similar olour ut. If this lak of lowmetalliities is real, an explanation would be that the miss-ing metal-poor stars belong to another population with ahigher sale height and lower loal density. However thishypothesis does not explain the high metalliity, [Fe/H℄=-0.27, found for the thik disk in the nearest bin of distane.We interpret this value by the existene of stars with slowrotation but solar metalliity (Fig. 4). A population ofmetal-rih stars with thik disk kinematis is known toexist in the solar neighbourhood (Grenon 1999; Soubiran
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Soubiran C., Bienaym�e O., Siebert A.: Kinematis and metalliity 9Table 4. SEM deonvolution on the simulated data. The mean parameters are given with their standard deviation.% [Fe=H℄ �[Fe=H℄ Vlag �U �V �Wkms�1 kms�1 kms�1 kms�1thin disk 200-400 p 78�10 -0.16�0.08 0.23�0.03 -16�2 37�4 24�3 17�4thin disk 400-800 p 75�6 -0.17�0.05 0.29�0.02 -15�6 40�4 26�3 16�2thik disk model 1 200-400 p 21�8 -0.58�0.02 0.27�0.02 -70�10 78�14 59�5 41�7thik disk model 1 400-800 p 24�5 -0.71�0.03 0.32�0.02 -97�3 73�6 73�11 50�4thik disk model 2 200-400 p 19�7 -0.50�0.10 0.30�0.05 -67�9 56�11 44�7 29�3thik disk model 2 400-800 p 31�3 -0.42�0.07 0.33�0.01 -65�11 70�7 43�7 35�7Table 5. 4D and 3D SEM deonvolution into 2 gaussian omponents for the observed NGP sample, in 2 bins of distane. Theparameters are given with their standard errors.% [Fe=H℄ �[Fe=H℄ Vlag �U �V �Wkms�1 kms�1 kms�1 kms�1thin disk 200-400 p 3D 77�7 { { -11�2 37�2 17�1 20�1thin disk 200-400 p 4D 75�7 -0.16�0.01 0.23�0.03 -11�2 36�2 17�1 19�1thin disk 400-800 p 3D 60�6 { { -8�3 39�3 19�1 23�2thin disk 400-800 p 4D 65�6 -0.19�0.01 0.29�0.02 -20�3 44�3 28�2 19�1thik disk 200-400 p 3D 23�4 { { -69�5 68�8 33�4 28�3thik disk 200-400 p 4D 25�4 -0.27�0.03 0.27�0.02 -65�5 67�7 34�4 28�3thik disk 400-800 p 3D 41�5 { { -59�4 64�6 34�3 36�3thik disk 400-800 p 4D 35�5 -0.42�0.01 0.32�0.02 -44�6 62�6 44�4 42�4Table 6. Adopted parameters for the thin and thik disks from the deonvolution of the NGP sample. The relative densitiesare given for z=0. The error bars were estimated from the dispersion of the SEM solutions on real and simulated data.% [Fe=H℄ �[Fe=H℄ Vlag �U �V �Wkms�1 kms�1 kms�1 kms�1thin disk 85�7 -0.17�0.03 0.26�0.03 -12�2 39�2 20�2 20�1thik disk 15�7 -0.48�0.05 0.32�0.03 -51�5 63�6 39�4 39�41999). This population is found to have a at distributionin the loal disk and its origin near the bulge, with an or-bital di�usion by a bar, is proposed (Martinet & Raboud1999). These stars, whih do not share the thik disk his-tory, an also explain the lower �W =28�3 km s�1 foundfor the thik disk in the nearest bin of distane, instead of�W=39�4 km s�1 farther from the plane. These onsider-ations led us to adopt as the best parameters for the thikdisk the average of the 4D and 3D SEM solutions obtainedin the bin 400 { 800 p. The mean metalliity of {0.42 isprobably still overestimated but yet favours the idea of ametal-rih thik disk. Our estimate of the mean metalliityof this population is [Fe/H℄ = �0:48� 0:05. The adoptedparameters of the thik disk are given in Table 6. As men-tionned previously, numerous determinations of the kine-matial parameters of the thik disk exist in the literatureand span a wide range of values. Our determination isalso in this range, but on the ooler side with moderatedispersions in V and W, and moderate asymmetri drift.On the ontrary, �U = 63�6km s�1 is signi�antly higherthan most of previous determinations whih are often be-low 50 km s�1 (e.g. Morrison et al. 1990; Soubiran 1993;Chen 1997; Chiba & Beers 2000).

We onlude that our results favour a dense, at,metal-rih thik disk with moderate rotational and ver-tial kinematis, but signi�ant dispersion in radial mo-tions. Our thik disk parameters �t niely those found byBell (1996) whih also rely on a spetrosopi survey of 570K giants, but in the rotation and antirotation diretions.Similarly to us, he �nds a lak of stars with [Fe/H℄< -0.60.His sample is better desribed by a two-omponent diskmodel than by a ontinuous disk. He determines for thethik disk a mean abundane of �0:35 � 0:06, an asym-metri drift of �43� 9 km s�1, and a loal normalizationof 13�3%. In terms of formation of the thik disk, the dis-reteness and absene of a vertial gradient suggest a quikheating of a preursor thin disk. This has to be replaed ina ontext where a merger is at present the prefered modelfor the origin of a thik disk in our galaxy and in othergalaxies. The moderate parameters that we have deter-mined favour the interpretation that we have observed inthe NGP sample the pu�ed up early thin disk, whereasGilmore et al. (2002) and Chiba & Beers (2000) have ob-served the relis of the disrupted satellite in the form ofslower rotating metal-poor population. The existene oftwo omponents for the thik disk may reonile the ur-
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10 Soubiran C., Bienaym�e O., Siebert A.: Kinematis and metalliityTable 7. For eah subsample, orientation in degree of theveloity ellipsoid from a linear regression on the (U; V ) distri-bution. Errors range from 3Æ to 5Æ.Seletion [Fe/H℄< �0:25 [Fe/H℄> �0:25z � 400 p -1.7Æ 5.6Æ200 p < z � 400 p 5.6Æ 13.3Æz � 125 p 0.3Æ 16.4Ærent inonsistent determinations of its sale height andnormalisation.5. Vertex deviationThe orientation of the veloity ellipsoid is of importaneto test the axisymmetry and stationarity of the Galaxy.The vertex deviation, i.e. the inlination of the prinipalaxis with respet to the diretion of the Galati Centeris able to reveal distortions in the disk as desribed inKuijken & Tremaine (1991). In order to follow the shape ofthe veloity ellipsoid with distane to the plane, the NGPsample was ombined to a loal sample onstruted outof the Hipparos atalogue. Its onstrution is desribedin Paper II. Briey, this sample onsists of mainly redlump giants, omplete up to 125p, and orreted fromthe Lutz-Kelker bias. Radial veloities and metalliitieswere retrieved from the literature: 526 stars have radialveloities, 192 stars have metalliities from the literatureand 111 have metalliities derived from Str�omgren pho-tometry. The NGP and loal samples have been used tostudy the variations of the veloity ellipsoid with respetto [Fe/H℄ and distane to the plane, and were dividedinto 6 subsamples: [Fe/H℄< �0.25, [Fe/H℄> �0.25 andz� 125p, 200< z<400p, z> 400p. The vertex devia-tion is determined by a linear �t in (U; V ) for eah sub-sample. Results are presented in Table 7 and Fig. 6.A positive vertex deviation (Fig. 6) is seen in the highmetalliity sample in the 3 bins of distane, with howevera smaller deviation in the highest bin. Kinematial groupsare visible in the nearest bin of metal rih stars, suggestinga younger, partially mixed population. If we onsider theinlination of the inner part of the ellipsoids, the vertexdeviation is found to range between � 13Æ and � 25Æ. Onthe ontrary, the low metalliity sample, dominated bythik disk stars, has a vertex deviation near zero. We mayalso remark that metal rih stars have veloity dispersionsand vertex deviation intermediate between old disk andand thik disk in the highest bin.It is well established and reently on�rmed fromHipparos data (Dehnen & Binney 1998; Bienaym�e 1999)that the vertex deviation delines from 25Æ for young stel-lar populations to near zero for older and kinematiallyhotter disk populations. This deviation of the vertex orien-tation has been frequently disussed (Kuijken & Tremaine1994; Dehnen & Binney 1998; Binney & Merri�eld 1998)and may imply either a non-axisymmetri Galaxy or lo-al spiral perturbations or more simply partially mixed

populations. Sine the vertex deviation is not onstant,the deline suggests that the deviation is aused by asmall sale peturbation like a nearby spiral arm or bynon-stationarity, the deviation reeting the reent on-dition of formation of young stars. From Hipparos data,Bienaym�e (1999) �nds that the vertex deviation is om-patible with zero (5�5Æ) for the reddest Hipparos stars(B-V � 0.5{0.7), while Dehnen & Binney (1998) obtain a10�5Æ deviation for the same stars. From their respetiveresult, they draw opposite onlusions onerning the ax-isymmetry or non-axisymmetry of the galati disk, butwe may remark that their measurements agree within 1�error.Here we �nd that the metalliity allows a more dras-ti separation of populations, and that the oldest andwell-mixed population has a null vertex deviation. B � Volours do not allow to separate very eÆiently Hipparospopulations by age and the red Hipparos stars are a mix-ture of old and a small proportion of young stars produ-ing a non stritly null vertex deviation. This is learly es-tablished, here, with the Hipparos sample of giants withknown metalliities.In onlusion the vertex orientation of the oldest starspoints towards the galati enter, favouring the hypoth-esis of an axisymmetri galati disk (however if thegalati disk is ellipti and the Sun is loated on one ofthe symetry axis, the vertex will also point towards theGalati Center).6. ConlusionWe have presented a new sample of nearly 400 stars se-leted out of the Tyho{2 atalog and observed at highspetral resolution. This sample mainly onsists of redlump giants. Their atmospheri parameters (Te� , log g,[Fe/H℄) and absolute magnitudesMv were estimated withthe TGMET software by omparison to a referene libraryof spetra. The sample was used to investigate the kine-matis and metalliity of the stellar disk up to 800 p fromthe galati plane with a typial error of 18% on distanes,3 km s�1 in U and V veloities, and lower than 1 km s�1in W, at the mean distane of the sample (400p).Our olour-magnitude uts were eÆient to selet Kgiants sine less than 6% of the sample onsists in dwarfsor subgiants. We have observed in the sample a lak ofmetal-poor stars ([Fe/H℄< -0.65) whih is only partiallyexplained by the method used to estimate the metallii-ties and by the olour ut. Veloity and metalliity dis-tributions were ompared to simulations of the Besan�onmodel using 2 models of thik disk: a metal-poor kine-matially hot one and another one with parameters loserto the thin disk. The NGP sample is in a better agree-ment with the moderate thik disk model. Using a non-informative method in the ase of a mixture of gaussianpopulations, we �nd our sample to be onsistent with a su-perposition of two disks. The �rst one, assoiated the thindisk, has Vlag = �12� 2 km s�1 with respet to the Sun,(�U ; �V ; �W ) = (39� 2; 20� 2; 20� 1) km s�1, [Fe/H℄={
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Fig. 6. (U; V ) veloity distributions and vertex deviation. Left:seletion with [Fe/H℄< �0:25. Right: seletion with [Fe/H℄>�0:25. From bottom to top: z < 125 p, 200 p < z <400 p,z > 400 p0.17� 0.01, in agreement with previous studies from loalsamples. No vertial gradient is observed in the parame-ters of the thin disk.The parameters of the thik disk were estimated tobe Vlag = �51 � 5 km s�1, (�U ; �V ; �W ) = (63 � 6; 39 �4; 39� 4) km s�1, [Fe/H℄= {0.48� 0.05. Compared to pre-vious studies, these values are on the hot side for U, buton the old, metal-rih side for V, W and [Fe/H℄. The pro-portion of thik disk stars is found to be higher than ex-peted with a loal normalisation of 15�7%. Inonsistentdeterminations of the thik disk parameters in the reentliterature may be reonilied if 2 omponents are involved.In the ontext of the formation of the thik dis by a sig-ni�ant merger, we may have observed in the NGP sam-ple the early heated thin disk, whereas other authors mayhave observed the relis of a shredded satellite.The vertex deviation of the veloity ellipsoid has beenstudied with respet to distane above the plane andmetalliity. For this task, the NGP sample was ompletedby a loal Hipparos sample for whih metalliity and ra-dial veloities were retrieved from the literature. A null
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Vertial distribution of Galati disk stars:?II. The surfae mass density in the Galati planeA. Siebert1, O. Bienaym�e1, C. Soubiran21 Observatoire Astronomique de Strasbourg, UMR 7550, Universit�e Louis Pasteur, Strasbourg, Frane2 Observatoire Aquitain des Sienes de l'Univers, UMR 5804, 2 rue de l'Observatoire, 33270 Floira, FraneReeived November 14, 2002/ AeptedAbstrat. High resolution spetra data of red lump stars towards the NGP have been obtained with the highresolution spetrograph Elodie at OHP for Tyho-2 seleted stars. Combined with Hipparos loal analogues, wedetermine both the gravitational fore law perpendiular to the Galati plane, and the total surfae mass densityand thikness of the Galati disk. The surfae mass density of the Galati disk within 800 p derived from thisanalysis is � (jzj <800 p) = 76 M�p�2 and, removing the dark halo ontribution, the total disk mass densityis �0=67 M�p�2 at solar radius. The thikness of the total disk mass distribution is dynamially measuredfor the �rst time and is found to be 390+330�120 p in relative agreement with the old stellar disk saleheight. Alldynamial evidenes onerning the struture of the disk (its loal volume density {i.e. the Oort limit{, its surfaedensity and its thikness) are ompatible with our urrent knowledge of the orresponding stellar disk properties.Key words. Stars: kinematis { Galaxy: disk { Galaxy: fundamental parameters { Galaxy: kinematis and dynamis{ Galaxy: struture { solar neighbourhood1. IntrodutionWe present a new dynamial determination of the Galatipotential and Kz fore perpendiular to the Galatiplane. We measure the surfae mass density of theGalati disk (i.e. the total amount of disk mass in aolumn perpendiular to the Galati plane) and alsothe thikness of the vertial mass distribution of thedisk at the Sun. They are fundamental parameters ofthe Galaxy, determining the disk ontribution to theGalati potential and to the rotation urve. They alsogive valuable onstraints to the disk properties. The \Kzproblem" is traditional in Galati dynamis and subse-quent derivation of the total mass density �0 (the Oortlimit) has a long history begining with Kapteyn (1922)and Oort (1932). Comprehensive review may be foundin Kerr & Lynden-Bell (1986) and in Kuijken (1995).Most reent works may be found in Cr�ez�e et al. (1998a)and in Holmberg & Flynn (2000) and referenes within.They favor a low Oort limit �(z=0)=0.076{0.10M�p�3.Previous surfae mass density determinations (inludingonly disk ontribution and removing the loal halo on-tribution) are �0=52�13M�p�2 (Flynn & Fuhs 1994),�0=48�9M�p�2, (Kuijken and Gilmore 1991).Send o�print requests to: siebert�astro.u-strasbg.fr? Based on observations taken at the Observatoire de HauteProvene (OHP) (Frane), operated by the Frenh CNRS.

Here, to investigate the vertial struture and poten-tial of the Galati disk, we have observed a sample of redlump giants towards the North Galati Pole with a highresolution spetrograph (Elodie at OHP). Observationsand properties of the sample are given in the paper I of thisseries (Soubiran et al 2002) where we detail the measure-ments of abundanes, absolute magnitudes and radial ve-loities, and desribe the sample properties. Atmospheriparameters and absolute magnitudes of stars have beenobtained with the TGMET method (Katz et al. 1998) byomparing the observed spetra to the TGMET libraryof similar spetra of Hipparos stars with known hara-teristis. The method is applied in Paper I (Soubiran etal 2002). The library is built from the ELODIE databasedesribed in Prugniel & Soubiran (2001). The main ad-vantage of seleting red lump stars is that their luminos-ity funtion is sharply de�ned in a small magnitude in-terval minimizing ompleteness bias (Malmquist or Lutz-Kelker), making more aurate their orretions. This re-mote sample has been analysed ombined to a loal sampleof similar Hipparos stars in a sphere of 125p around theSun.In Set. 2, we desribe the red lump sample de�nitionextrated from the general sample of bright red stars ob-served at OHP (see Paper I) and the orretion for theLutz-Kelker bias for the assoiated Hipparos subsample.The method to determine the potential �(z) and vertial
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2 Siebert et al.: The surfae mass density in the Galati planefore Kz is lassial but alls for some algebra beause theNGP samples over wide solid angles on the sky (Set. 3).Results are presented in Set. 4: we on�rm with this in-dependent stellar sample previous �ndings onerning thedisk surfae mass density and we present the �rst obser-vational onstrain on the total thikness of the mass dis-tribution of the Galati disk.2. The giant lump samplesOur sample onsists of stars seleted out of the Tyho-2 atalogue (ESA 1997) and is desribed in Paper I(Soubiran et al 2002). A seletion in B�V olour has beenapplied to inrease the number of red lump stars with re-spet to dwarfs, subgiants, RGB and AGB stars. We havehosen the olour interval 0.9< B�V < 1.1 that optimizesthe detetion of red lump stars. The lower B � V limitat 0.9 rejets the brightest main sequene stars (Mv < 5),some subgiants and also most giants of the blue horizontalbranh (the "lump stars" with the lowest metalliities).The upper B � V limit at 1.1 rejets most of RGB andAGB stars.The seletion riteria maximise the number of lump starswith respet to dwarfs and red giants along the asend-ing branh but remain a mixture of those three types ofobjets. Our stellar parameters determination (absolutemagnitude) allows to separate red lump stars from dwarfsand from other giant stars. We ombine our remote samplewith a loal Hipparos sample built with the same riteriabased on olours and absolute magnitudes. This proedureis skethed in subsetion 2.1. The distane limited sampleis built, using the Hipparos atalog. This sample is af-feted by the Lutz-Kelker bias, its omposition as well asthe bias orretion are given in subsetion 2.2.2.1. The NGP one samplesIn this study we are interested in the bright stellar pop-ulation de�ned by the red lump stars allowing to probestellar populations far from the mid-plane.Red lump stars were seleted on an absolute magni-tude and a olour riteria. Those riteria are de�ned tomaximize the number of stars but within a small absolutemagnitude interval. The reason is to minimize a priorithe Malmquist and/or Lutz-Kelker bias. Moreover, isolat-ing lump stars allows to de�ne a well de�ned sample interm of stellar evolution. On Fig. 1, red lump stars ap-pear as an overdensity mainly in the [MV, log g℄ and [log g,Te� ℄ planes enabling us to perform a reliable seletion.An absolute magnitude interval is set, using the seletionof the overdensity, to retrieve a maximum of red lumpstars and a minimum of bakground stars. The horizontallines on the two right panels orrespond to MV=0.4 andMV=1.15 whih is the best ompromise between the totalnumber of red lump stars and the number of bakgroundobjets in the resulting sample. Cirles on the four panelsshow stars that do not belong to the overdensity (i.e. thered lump), but belong to the olor and absolute magni-

tude seletion. The number of stars in the sample risesfrom 221 (overdensity seletion) to 232 (absolute magni-tude riteria) showing that a small fration (< 5%) ofbakground stars are inluded.The histogram on Fig. 2 draws the presene of the redlump as a narrow peak atMv=0.8. The two vertial linesat Mv = 0:4 and 1:15 are our seletion interval. Only afew other type of giants ontribute to the bakground.This sample (two �elds towards the NGP) is separatedin four subsamples, two distane-omplete samples andtwo magnitude omplete samples, one for eah �eld. Theresulting number of stars in eah subsample is given inTab. 1, to be ompared to the 537 similar stars extratedfrom the Hipparos atalogue (next setion).
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Fig. 2. Absolute magnitude histogram of the observed NGPsamples. The vertial lines de�ne the seletion of the red lumpstars around the entral peak.2.2. The Hipparos sphere sampleA loal sample of lump giants has been drawn from theHipparos atalogue (ESA 1997) whih provides B andV magnitudes, parallaxes and proper motions. This sam-ple is orreted from the Lutz-Kelker bias using Turon{Laarrieu & Cr�ez�e (1977) method whih is outlined in se-tion 2.2.1. The seletion riteria used for extrating redlump giants is transposed to the Hipparos sample in or-der to ensure the homogeneity of the di�erent samples.The sample was ompleted with radial veloities from theliterature, the full desription of its onstrution is out-lined in setion 2.2.3.2.2.1. Lutz-Kelker bias and orretionsConversion of parallaxes into distanes introdues a bias,stars appearing statistially further away than they reallyare. Sine the proposed orretion of this bias by Lutz &Kelker (1973), other methods have been proposed (Turon{Laarrieu & Cr�ez�e 1977; Arenou & Luri 1999). To adjust
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Fig. 1. Properties of the observed stars. Horizontal dashed lines indiate our seletion proedure for the red giant lump sample.Cirles denote stars belonging to our MV seletion that are probably not lump stars (see text).Table 1. Desription of the north Galati pole samplesField dlow dup number of stars surfae (square deg)Field 1 226 616 85 309.4Field 2 226 405 49 410.1Field Vlow Vup number of stars surfae (square deg)Field 1 7.2 10.1 128 309.4Filed 2 7.2 9.2 73 410.1the overall distribution and also the individual values, weuse the proess of Turon{Laarrieu & Cr�ez�e (1977) thatallows us to orret the magnitude bias aording to thepreise shape of the LF. The same method has been ap-plied by Girardi et al. (1998) to analyse Hipparos giants.Here we derive the formal orretion for distanes. Thelater orretions enable us to de�ned a volume limitedsample, free from Lutz-Kelker bias.Relating the observed absolute magnitudeMobs to thetrue absolute magnitudeMtrue, we an write the unbiasedestimator of Mtrue as:<Mobs +�M>= Mtrue,
where �M is the orretive term. It follows that<�M> = <Mtrue �Mobs>= R (Mtrue �Mobs)dP(MtruejMobs)R dP(MtruejMobs) . (1)where P(MtruejMobs) is the onditional probability thatthe absolute magnitude is Mtrue if the observed one isMobs. We derive dP(MtruejMobs) whih is proportionalto P(�truej�obs)d�true (Turon{Laarrieu & Cr�ez�e 1977).P(�truej�obs) is the onditional probability that �obs beingthe observed value, the real parallax is �true. Under theassumption of gaussian errors on the parallaxes and for a
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4 Siebert et al.: The surfae mass density in the Galati planeuniform density of stars, this term is given byP(�truej�obs) = ��4true�(Mtrue)p2���true exp�� (�obs � �true)22�2�true � ,where �(Mtrue) is the luminosity funtion of the studiedtraer population. We assume a gaussian distribution forred lump stars with mean <M> and standard deviation�RC . Therefore �(M) writes�(M) = a0 + a1M + a2M2+ Ap2��RC exp �� (M� <M>)22�2RC � , (2)where the seond order polynomial represents the ontri-bution of other giants.CallingG�obs(�true) = ��4true�(Mtrue)p2���true exp"� (�obs � �true)22��2true #Mtrue � 5 log(�true) +m� 5m being the apparent magnitude of the star (noting thatwe are dominated by errors on the parallaxes and thaterrors on apparent magnitude are negligible), and(Mtrue �Mobs) = 5 log��true�obs �the orretion given by Eq. 1 rewrites<�M>= R10 G�obs(�true)5 log��true�obs � d�trueR10 G�obs(�true)d�true . (3)Using the same approah, we derive the mean orretionto be applied to the distanes. This orretion is given by<�d>= R10 G�obs(�true)� 1�true � 1�obs� d�trueR10 G�obs(�true)d�true . (4)Equations 3 and 4 allows us to orret on a statistialbasis the individual values of the distane and absolutemagnitude, given the luminosity funtion of our sample.2.2.2. Red Clump luminosity funtionTo orret the observed magnitudes from Lutz-Kelkerbias, we must determine the luminosity funtion of thetraer population. This luminosity funtion is obtainedusing a nearby sample built out of the Hipparos ata-logue. We selet all stars loser than 50p (i.e. parallaxes> 20 mas), with absolute magnitudes in the range [0.2, 1.3℄and with B � V olours in the range [0.9, 1.1℄. This sele-tion gives a distribution that an be onsidered as unbi-ased from errors on parallaxes. The observed distributionof absolute magnitudes is therefore lose to the true dis-tribution and we estimate it by a least-square �t of thefuntion given by Eq. 2.Figure 3 shows the result of the least-square �t andthe observed distribution. The loal lump parameters are

<Mv >= 0:74, �Mv = 0:25 and A = 13:61. The othergiants, modelled by the seond order polynomial ( best �tparameters a0 � 10�4, a1 � 10�9 and a2 = 0:0531) give aontribution to the sample smaller than 2%.
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Fig. 3. Distribution of absolute magnitudes for the lump starsloser than 50 p from the sun. The observed distribution hasbeen �tted using Eq. 2 giving <Mv>= 0:74 and �Mv = 0:25for the loal lump. The dashed line shows the ontribution of�eld giants to the sample.2.2.3. Constrution of the sampleThe loal sphere sample is built using Hipparos datawhere we selet all stars with parallaxes larger than 5 mas(i.e. stars loser than 200p) in the same olour intervalas the two NGP samples.Then we orret the sample from Lutz-Kelker bias andwe ompare both orretions, �rst using the absolute mag-nitude orretion (Eq. 3) and seond using the distaneorretion (Eq. 4). The mean absolute magnitude orre-tion of the sample is �0:09 mag with a standard deviationequal to 0.13 mag, and for the distanes the mean orre-tion is �5:7p with a standard deviation equal to 23.5 p.Figure 5 shows the e�et of the Lutz-Kelker bias on the lu-minosity funtion before and after orretion. The ontin-uous line gives the observed distribution in absolute mag-nitude, whereas the dashed line shows the orreted lumi-nosity funtion. The sample de�ned by stars loser than125p (537 stars) was then established using the orreteddistanes. The onsisteny has been heked by omparingthe distane obtained after orretion with Eq. 4 to thedistane derived using the absolute magnitude orretion.The di�erene in the two distanes being of the order of0.2 p for the sample, this ensures us of the reliability ofthe orretion.We use the Barbier{Brossat & Figon (2000) ata-logue that provides us with the radial veloities. We om-plete the sample with radial veloities from the Simbaddatabase when measurements are existing. This leads toa nearly omplete (98%) sample of 526 stars (out of
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Siebert et al.: The surfae mass density in the Galati plane 5Table 2. Distribution of the quality index for radial veloityof the stars of our sample in Barbier{Brossat & Figon (2000).Quality Index �V r (km/s) number of starsA �V r � 2.5 74B 2.5 < �V r � 5.0 170C 5.0 < �V r � 10.0 23D 10.0 � �V r 8537 stars). Among those 526 stars, 27 have radial veloi-ties from Simbad whereas 499 have radial veloities fromBarbier{Brossat & Figon (2000).Measurements errors for the radial veloities are givenin two distint ways in Barbier{Brossat & Figon (2000),either a value for �V r is given when available (224 stars)or a quality index (A to D) for stars whose radial ve-loities are obtained from a prism objetive survey (275stars). Figure 4 shows the distribution of errors of the ra-dial veloity for stars with known �V r while Tab. 2 givesthe distribution of the quality index for the stars with no�V r.
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Fig. 4. Distribution of standard errors for the stars of theHipparos sample with given �V r in Barbier{Brossat & Figon(2000) (224 stars). 6 stars have errors larger than 5 km/s andare not within the limits of the plot.
3. The fore perpendiular to the Galati planeand the disk mass distributionOur �rst assumption is that stellar population distribu-tions are in a stationary state with well mixed distribu-tion funtions aording to oordinate z (distane fromthe Galati plane) and w (vertial veloity). The seondassumption is that the stellar motion separates in vertialand horizontal motions (separable potential), so the dis-tribution funtion f(z; w) of a traer population dependsonly on the potential of the disk mass and on the kineti
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Fig. 5. Observed luminosity distribution (ontinuous line) ver-sus the Lutz-Kelker bias orreted luminosity distribution(dashed line).energy of stars. For instane, it may be written as:f(z; w) = NXi=1 �i(0)p2��wi exp"��(z) + w22�2wi # , (5)where N is the number of isothermal disks, the ith popu-lation having the vertial veloity dispersion �wi and theloal density �i(0). The vertial density of a stationarypopulation is just:�(z) = NXi=1 �i(0) exp ���(z)=�2wi� = NXi=1 �i(z). (6)This seond assumption is valid as long as the analysedsample overs a restrited range of distanes lose to theGalati plane like the bulk of our NGP stars between162p and 870p. At higher distanes, the potential an-not be onsidered as separable in r and z and the in-lination of the veloity ellipsoid must be inluded in theanalysis: see for instane Kuijken and Gilmore (1989) andStatler (1989).The vertial potential (Kuijken and Gilmore 1989) iswritten �(z) = 2�G(�0(pz2 +D2 �D) + �e�z2) (7)a 3-parameter (D, �0, �e�) representation to study theshape of the vertial potential. Another approah on-sists in building a stellar dis mass model and in on-sidering that supplementary mass (unidenti�ed mass) isproportional to the dis mass model or to one of its sub-omponent (see for instane Bahall (1984); Holmberg &Flynn (2000)).The total vertial mass distribution is dedued from�(z) through the Poisson equation and disussed in manypapers (von Hoerner (1960); for extensive referenes seeCr�ez�e et al. (1998a); Holmberg & Flynn (2000), they also
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6 Siebert et al.: The surfae mass density in the Galati planedisuss the horizontal potential ontribution to the dy-namial estimate of the disk mass).We derive the potential parameters as well as the stel-lar sample distributions (through the �i and �wi) by usinga maximum likelihood method. The maximum likelihoodmethod allows the �t without binning of data. It allows anon-biased estimate of parameters even when the numberof objets in bins would be small and the utuations arenot gaussian and the use of a least square �tting wouldnot be justi�ed. Theoretial bases for this sheme an befound for instane in Kendall & Stuart (1973) or in Eadieet al. (1971).We set f�(xi) the probability funtion of observablesxi whose detailed expression is given below.The logarithm of the likelihood is then de�ned as:logL = n�Xi=1 log f�(xi), (8)where n� is the number of red lump stars in the wholesample. We have separated the �elds in subsamples a-ording to distane and/or magnitude ompleteness. Theneah subsample requires a spei� treatment and f� hasa di�erent detailed algebrial expressions. It may be how-ever written as: f� = M1 +M2 +M3N1 +N2 +N3where the Mi are the distribution funtion in the volumeVi expressed in the used observable variables, and the Niare their normalizations over eah volume Vi. TheMi andNi are expliited in the following subsetions aording tothe type of ompleteness.We have determined the model parameters using dif-ferent observables (z; r; b; w;mv; or MV) in order to �ndthe most eÆient and aurate way to analyse the samples.Model with a simple limit (z-distane) have a simple al-gebra and are easier to develop. Models using supplemen-tary stars (r-distane or magnitude ompleteness) wouldbe more aurate, they have also more ompliated alge-bra. We ompare the numerial onsisteny of the variousmethods and hek the most eÆient and aurate ones.Observations are available in three volumes Vk, thetwo ones towards the NGP (k = 1; 2) and the loal sphere(k = 3). The number density of the stars is, aording tothe dynamial model:dN(x; y; z; w) = (f(z; w) dxdydzdw0 if (x; y; z; w) is outside Vkor in galati oordinates:dN(r; l; b; w) = (f(r sin(b); w) r2 os(b) drdbdldw0 if (r; l; b; w) is outside VkDue to the extended angular size of the observed NGP�elds, the dependene on Galati latitude b annot benegleted and, by omparison to traditional studies, makesthe algebra more tedious.

3.1. Loal sphereThe sample extrated from Hipparos data and orretedfor Lutz-Kelker bias de�nes a volume that is omplete indistane. This volume Vk=3 is a sphere of radius Rs =125p.The stellar density aording to variables z and w ismodelled as:dN3(z; w) = (Rl Rb dN = f(z; w)� (R2s � z2) dzdw0 if jzj > RsWe have M3 = dN3=(dzdw) andN3 = ZV3 dN = �i Zz �i(z)� (R2s � z2) dz3.2. NGP: ompleteness in z{distanesWe have used the largest one samples towards the NGPthat are omplete in z height above the Galati plane.For �eld 1, the volume V1 is limited in z between 226 and391p (309.4 square degree �eld) and for �eld 2, between226 and 579p (410.1 square degree �eld).We have with k = 1; 2:dNk(z; w) =8<:�R h 12(sin b)2 ibupblow dl� f(z; w) z2dzdw0 outside of the volume Vkwhere blow and bup are the lower and upper latitude bound-aries at �xed longitude. We haveMk = dNk=(dzdw), andNk=ZVkdN= Z � 12(sin b)2 �bupblow dl!��i Z �i(z) z2dz�Integrals an be separated sine the l and b ontours donot depend on z, aording to the de�nition of the sub-samples.3.3. NGP: ompleteness in r{distanesTo inrease the number of stars used to onstrain themodel, we de�ne omplete volumes in distane from thesun, r. For volume V1, r range from 226 to 405p and forvolume V2, r range from 226 to 616p.We have with k = 1; 2:dNk(b; r; w) = (Rl dN = �l(b) f(z; w) r2 os(b)drdbdw0 outside of the volume Vkwe de�ne Mk = dNk=(drdbdw), andNk = ZV i dNk = �i Zb�l(b) Zr �i(z) r2 os(b)drdbIn the previous equations, sine the distribution fun-tion f is independent of l, the �l(b) term, whih is thelongitude interval at latitude b of a irular �eld, has alosed form given by solving r �r = os(�), where � is theradius of the �eld, r the unit vetor pointing towards the
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Siebert et al.: The surfae mass density in the Galati plane 7enter of the �eld and r a unit vetor. With l and b theoordinates of the enter of the �eld and � its radius, weobtain the expression valid for the �eld 1:�l(b) = 2 aros�os(�)� sin(b) sin(b)os(b) os(b) � .For the �eld 2, �l(b) is 2� sine the �eld is entred to-ward the Galati pole, unless the latitude b orrespondsto the removed area of the Coma Berenies luster or tothe �eld 1 overlapping region. Sine these removed regionare irular, we have:�l(b) = 2� ��omal(b)��field 1l(b) .3.4. NGP: apparent magnitude ompletenessSine the NGP samples have been seleted by apparentmagnitude, it is more eÆient, in terms of the number ofstars used, to keep this riterion. Modelling the distribu-tion of apparent magnitudes of seleted lump stars allowsthe use of 201 stars from 160 to 870p from the Galatiplane.With k = 1; 2, we have:Mk = dNk(b;mv; w)=(dbdmvdw) =(= �l(b) R1r=0 f(r sin(b); w)�(MV) r2 os(b) dror = 0 if mv is outside the limits given in Table 1where �l(b) has been previously de�ned. We have also:Nk=�iZb�l(b) Z Z �i(r sin(b))�(MV) r2 os(b) drdbdmv3.5. NGP: apparent magnitude ompleteness (withabsolute magnitudes and distanes)We use the same seletion riterion in apparent magni-tudes, with 200 stars in the range 200{750p from theGalati plane.Here we model both the distributions of absolute magni-tudes and distanes expeting a more onstraining use ofthe observables MVWe have with k = 1; 2Mk = dNk(z; b; w;MV)=(drdbdwdMV) =(= �l(b)f(z; w)�(MV)r2 os(b)or = 0 if mv is outside the limits given in Table 1and we have:Nk=�iZb�l(b)Zr ZMV�i(r sin(b))�(MV) r2os(b) drdMVdb4. ResultsModelling. The modelling of the samples onsists in repro-duing the distribution of the observed apparent magni-tudes, absolute magnitudes, distanes and vertial velo-ities by adjusting the three vertial potential parameters

(the total surfae mass density �0, the mass sale heightD, and the halo loal e�etive mass density �e�) as wellas the stellar density and veloity distributions (throughthe veloity dispersions and the respetive ontribution ofeah isothermal omponent). Using the four methods pre-viously desribed, the model parameters are adjusted bya maximum likelihood. The maximum likelihood methodavoids bias that would be introdued by a binning of dataand by the small size of our samples. As expeted, theauray is better with methods using more stars and/ormore distant stars, while the omparison of methods al-lows to hek their respetive robustness. Following disus-sions are based on the results given by methods number 3and 4.�e�. The parameter �e� is introdued to model the lo-al ontribution of a spherial massive halo. A realistirange for this parameter is 0 to 0.02 M� p�3 (Kuijkenand Gilmore 1989). However, this halo ontribution tothe vertial potential is quadrati in z (at small z) andannot be learly distinguished from the disk ontribu-tion (the remaining terms in Eq. 7) that is also quadratifor small z. For these reasons, �e� is set at 0:01 M� p�3.Adjusted parameters. The best deomposition of the ob-served stellar distributions in kinemati omponents, us-ing methods 3 or 4, is obtained with three isothermal om-ponents with densities (22%, 59% and 19%) and respe-tive vertial veloity dispersions �w (8.5, 11.4 and 31.4)km s�1. A two-omponent deomposition gives nearly thesame likelihood with respetive densities (78% and 22%)and vertial veloity dispersions (12.0 and 30.4) km s�1.This result an be ompared to the kinemati deomposi-tion obtained in paper I (Soubiran et al 2002) using the3D veloity omponents and the metalliity.The maximum of likelihood gives also the followingresult: with method 3 (D, �0)= (492p, 72 M� p�2) andwith method 4 (D, �0)= (1500p, 193 M� p�2). At a 1-� error level methods 3 and 4 give only a lower limit forD respetively 227p and 400p and no upper limit. The�0 values are strongly orrelated with D (see Figure 6).We must onsider that our sample puts lower limits to(D, �0) parameters and a sample with higher z-distaneswould be needed to put upper limits.If D were known independently, the relative aurayon �0 would be 12 %, while onsidering the seven modelparameters (inluding dispersions and relative density ofthe two stellar omponents, D and �0), we �nd a largeorrelation between the two parameters D and �0. Wemay note that we obtain the �rst diret observationalonstraint on the thikness of the total disk mass. Wealso obtain a onstraint on the total loal mass density�total(z=0)=0.08�0.01 M� p�3 (see below).Comment about D. In some previous vertial Galatifore determinations, simplifying assumptions have been
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Fig. 6. 1, 2 and 3{� error ontours for �0 and D solutions ob-tained with method 4 (ontinuous urves). Using also the re-ent Oort limit determination 0.0102M� p�3 from (Holmberg& Flynn 2000) gives better onstraints (1{� error level: dashedurve). Dashed{dotted lines show solutions for adopted loalmass density �total values between 0.06 to 0.2M�p�3.adopted onerning the exat shape of the vertialmass distribution. For instane, Kuijken and Gilmore(1989) modelled the potential using Eq. 7, but assumingD=180p. They argue that their result is not sensitiveto a small hange on D sine the majority of their sampleranges beyond 500p from the Galati plane. Howeversine a signi�ant fration of their sample ranges between200 and 500p, we suspet, that with a drasti hange ofD at �500p, their data would be �tted with a higher�0 value. Other previous determinations of the total sur-fae mass density, based on one parameter models for thepotential, ould su�er a similar bias.Table 3. �0 andD solutions for the potential within 1{� errorand assoiated total loal mass density and olumn density.�0 M�p�2 64. 90. 193.D p 400 637 1500�e� M�p�3 0.01 0.01 0.01�total(0) M�p�3 0.090 0.081 0.074�(800 p) M�p�2 73.2 86.4 106.8�(1:1 kp) M�p�2 82.2 99.9 136.1Total loal mass density �total(z=0). A set of �0 and D so-lutions within 1{� error are given in Table 2 with their or-responding total loal mass volume density �total(z = 0)(aording to Eq. 7 the loal mass density is given by�total(z = 0) = �0=(2D) + �e�). We also give the totalmass density within 800p from the Galati plane in-luding the halo ontribution parametrized with �e� (oursurfae mass density determination applies only up to� 800p, the limit of our sample). The aeptable range

of values for �0 and D is large, resulting in a wide rangeof possible mass distributions. This an be seen on the leftpanel of �gure 7 where are plotted the Kz solutions givenin Tab 2 (reall that Kz is proportional to �(z)) .To disentangle the di�erent solutions, we need moreobservations in the range 750 p to 1.1 kp. This is il-lustrated on the right panel of Fig. 7 by the preditedlump giant density (the observable quantity), where wean see that the solutions quoted in Tab. 3 di�er signi�-antly above 750 p.We may remark that the total loal mass density�total(z = 0) given in Table 2 ranges below 0.10 M�p�3and is in agreement with reent and independent determi-nations based on Hipparos data, ompatible with loalmass density of known matter.Additional onstraint from �total(z = 0): the Oort limit.In Table 2, the di�erent solutions di�er by their pre-dited total volume mass density, from 0.07 to 0.09 M�p�2 but remain in agreement with the reent measures of�total(z=0) based on Hipparos data (Cr�ez�e et al. 1998a,b;Pham 1998; Holmberg & Flynn 2000) ranging from 0.076to 0.102 M�p�3.The data set of lump giants that we have used doesnot allow to onstrain more eÆiently the loal volumemass density �total(z = 0). Most of the onstraints wouldome from the loal sample within 125p, but due to thehigh veloity dispersions of the red giant stars, their den-sity distribution is nearly uniform within 125p and thebending of the vertial density distribution due to the po-tential annot be measured signi�antly. We notie thatthe analysis of red lump stars in a sphere of 250p wouldhelp to onstrain the loal volume density sine they havedistanes measured by Hipparos but they have no mea-sured or published radial veloities. This would give a newindependent determination, however the amplitude of theLutz-Kelker or Malmquist bias will be large and ertainlydiÆult to model properly.So we onsider the reent results based on Hipparosdata of the loal volume mass density �total(z=0).Di�erenes on �total(z=0) between Cr�ez�e et al. (1998a)and Holmberg & Flynn (2000) are within 1{� and areexplained by Holmberg & Flynn (2000) as due to dif-ferent assumptions on the exat shape of the potential.Cr�ez�e et al. (1998a) assume a quadrati potential loseto the Galati plane while Holmberg & Flynn (2000)suppose that the vertial potential is proportional to amore realisti model of the vertial stellar disk distri-bution. Admitting this more realisti hypothesis for theshape of the potential, we onsider that Hipparos datagives �total(z = 0) = 0.102 � 0.010 M� p�3(Holmberg & Flynn 2000) and ombining this result andour result obtained from distant red lump giants, we de-due stronger onstraints on �0 and D (Figure 6: dashedontour draws the 1-� limit). We dedue that the saleheight D is relatively large, 390+330�120 p, as well as thetotal surfae mass density �0=67+47�18M�p�2, and the
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Fig. 7. Left : vertial fore in (km/s)2/p for the three solutions within 1{� presented in Tab. 2. Right : assoiated stellardensity in log (M� p�3).mass within 800p is �(jzj <800p)=76+25�12M�p�2.The quantity �(jzj <1100p)=85+32�13M�p�2 an be di-retly ompared to the result obtained by Kuijken andGilmore (1991) : �(jzj <1100p)=71�6M�p�2. Thetwo results are ompatible in the 1� limit but our errorbars are very large due to the poor onstraint on D. Theagreement between the maximum likelihood solution andthe data is shown in �gure 8. The NGP sample exhibitsan o�set of the w veloity towards more negative valuesthan the expeted -7 km/s due to solar motion. This o�-set is visible at all distanes, however its inrease with zis doubtful. We have to onsider that a negative o�set isa real feature in the data beause our w veloities havean auray better than 1 km/s due to the ontributionof the ELODIE radial veloities by more than 94% in theonsidered diretion. Nevertheless, this o�set is not on-stant and is therefore not aounted for in the modeling.Table 4 shows the mean value of w, standard deviationand standard error on mean W for various intervals in z.5. DisussionWith samples of giants in the solar neighbourhood up todistanes of 800p toward the NGP, we solve for the ver-tial Galati potential and the total disk surfae massdensity at the solar Galati position.We �nd a vertial potential �(z) ompatible at highz (� 400{800p) with previous estimates (Kuijken andGilmore 1991; Flynn & Fuhs 1994). We are also ableto measure for the �rst time, the thikness of the totaldisk mass distribution, and �nd a harateristi heightD=390p with a 1{� range from 271p to 720p.This sale height D orresponds to a 350p saleheight of a vertially exponential density law1 in the range1 The validity of exponential density models to represent thevertial struture of the disk is questioned and disussed byHaywood et al. (1997a,b) and he explains some of the system-

of z-height 200 to 500p. Figure 9 shows also the result-ing total mass density from Eq. 7 and the stellar densityfor two exponential disks (old and thik disks respetivelywith 350p and 750p sale heights and a relative densityof 15 per ent). This measure of the mass sale height isin agreement with the reent determination of the stellardisk sale height, hz=330p, by Chen et al. (2001) basedon SDSS star ounts and ompatible with lower estimatesfrom star ounts (for instane 260� 50p by Ojha et al.(1996), 250� 60p by Vallenari et al. (2000) or 260� 90 pby Sohn (2002)). Below z=600p, the ontribution of thestellar thik disk remains alwaysmuh smaller than the olddisk, and beyond 600p its ontribution remains smallerthan the dark halo (see Figure 9).

Fig. 9. Vertial distribution of the volume mass density in theGalati disk dedued from our dynamial determination (on-tinuous line). A disk vertially exponential with a 350 p saleheight (dotted line), and omplemented with a thik disk (saleheight 750 p, and relative density of 15 % at z=0 (dashed line).ati disrepany between authors and that at low distanes(below 500 p), a single exponential is inadequate under anyreasonable senario. A pratial onsequene is that an expo-nential �tting to star ounts is valid only in restrited range ofdistanes and must not be extrapolated to z=0.
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Deuxième partie .Méthode de détermination de lafontion de luminosité loale





8Introdution
Nous avons vu préédemment que les galaxies sont omposées de plusieurs po-pulations stellaires. Chaune peut être dé�nie par son âge e qui lui onfère unemétalliité et une dispersion de vitesse moyennes. Ainsi, une population spéi�queaura son propre diagramme magnitude absolue-ouleur (diagramme de Hertzspung-Russel ou diagramme HR) et une distribution des vitesses spéi�que. Par exemple,un amas globulaire, formé d'étoiles d'âge à peu près identique illustre es propriétés,et est onsidéré omme une population unique. La �gure 8.1 montre le diagrammeouleur-magnitude de l'amas globulaire M3 obtenu par Rood et al. (1999). On peut,à partir de ette �gure estimer l'âge et la métalliité moyenne de l'amas en ajustantsur e diagramme un modèle d'évolution stellaire et en estimant sa distane à partirde la position de la branhe horizontale.La dépendane de la forme du diagramme HR en fontion de l'âge et de lamétalliité, d'une population stellaire simple, est représentée dans la �gure 8.2. Cestraés représentent la modélisation dans le diagramme HR de la position des étoilesen fonion de leur masse, les étoiles de masse initiale plus faible ayant égalementune magnitude absolue plus faible. Les traés en trait plein montrent trois exemplesd'isohrones ayant la même métalliité mais des âges di�érents ((a) 10 Gyr, (b) 1 Gyr() 0.1 Gyr). On voit que la séquene prinipale (la partie basse du diagramme) estidentique pour les trois traés. Cependant, la position du turn-o� est modi�ée, elui-i se déplaçant vers les masses plus faibles au fûr et à mesure que l'âge augmente.Ainsi, la mesure de la position du turn-o� dans le diagramme HR est un indiateurde l'âge de la population.Si dans la même �gure on regarde la dépendane en métalliité (f. les traés ()Z=0.019 (d) Z=0.008 (e) Z=0.001, tous de même âge) la position du turn-o� resteinhangée. Cependant, la position de la séquene prinipale se trouve déalée vers
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Fig. 8.1.: Diagramme ouleur-magnitude de l'amas globulaire M3 (Rood et al.1999).la gauhe du diagramme (soit vers le bleu) d'autant plus que la métalliité déroît.Ainsi, ajuster un diagramme ouleur-magnitude permet de retrouver la métalliitémoyenne et l'âge d'une population.Si dans le as des amas globulaires, il est aisé de remonter aux propriétés dela population sous-jaente, dans le as des populations stellaires de la Galaxie leproblème n'est pas aussi simple. En e�et, dans un amas globulaire, les étoiles sont àpeu près toutes à la même distane de l'observateur et la distane peut être estimée àpartir de la position de la branhe horizontale. Dans le as des étoiles des populationsstellaires de la Galaxie, nous ne onnaissons en général pas les distanes des étoileset nous ne mesurons que la magnitude apparente, la ouleur et les mouvementspropres de es objets. Or, la magnitude absolue (intrinsèque à l'étoile) dépend de lamagnitude apparente et de la distane viamV �MV = 5 log10 d� 5 + Av,oùmV est la magnitude apparente,MV la magnitude absolue, d la distane de l'étoileen parses et Av l'extintion par le milieu interstellaire que nous négligerons dansun premier temps.La �gure 8.3 montre la di�érene entre un diagramme ouleur-magnitude utili-sant la magnitude absolue et la magnitude apparente à partir d'un éhantillon issudu atalogue Hipparos pour lesquelles la parallaxe est onnue ave une préisionsupérieure à 5% et ave une erreur sur la ouleur B-V inférieure à 0.02 magnitudes.Les deux �gures du haut montrent le diagramme HR et ouleur-magnitude (ap-parente) pour l'éhantillon Hipparos. On voit sur la �gure de gauhe que le dia-gramme HR Hipparos est omposé de plusieurs populations dinstintes. En e�et,
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Fig. 8.2.: In�uene de l'âge et de la métalliité sur les populations stellaires. Lesisohrones (a), (b) et () présentent les shémas évolutifs pour une popu-lation stellaire de métalliité solaire (Z=0.019) pour des populations agéesrespetivement de 10 Gyr, 1 Gyr et 0.1 Gyr. Les traés en gris représententla variation dans le diagramme HR en fontion de la métalliité pour unepopulation âgée de 0.1 Gyr : Z=0.008 (d) et Z=0.001 (e).on remarque nettement la présene d'un turn-o� autour de la magnitude Vj � 12.Le fait que la séquene prinipale ontinue après le turn-o� visible montre égale-ment la présene d'une population beauoup plus jeune dominant l'éhantillon. Sil'on onserve les mêmes étoiles et que l'on regarde le diagramme ouleur-magnitudeapparente (�gure de droite), la séquene prinipale se trouve diluée ar les étoilesde l'éhantillon se trouvent à des distanes di�érentes. On peut néanmoins enoreidenti�er deux populations dans e diagramme. Cependant, et éhantillon est om-posé prinipalement d'étoiles prohes ar nous avons séletionné les étoiles ayant unemesure de la parallaxe préise.En e�et, si l'on séletionne dans le atalogue Hipparos toutes les étoiles en neonservant que le ritère sur la préision de B-V, les étoiles lointaines (pour les-quelles la mesure de la parallaxe n'est pas préise) se rajoutent à la séletion. Cesétoiles viennent peupler les parties du diagramme ouleur-magnitude se trouvantsous le diagramme des étoiles prohes, rendant l'identi�ation du turn-o� ou de lasequene prinipale impossible. Cet e�et est montré dans la �gure du bas. La hutedu nombre d'étoiles à une magnitude inférieure à �9 dans e diagramme est due àla limite supérieure de omplétude du atalogue. En utilisant ainsi toutes les étoilesjusqu'à la limite de omplétude, il n'est plus possible de distinguer les di�érentespopulations présentes dans l'éhantillon. Ainsi, il n'est plus possible de déterminerleurs aratéristiques moyennes en terme de métalliité et d'âge.
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Fig. 8.3.: Figures du haut : Diagramme de Hertzsprung-Russel et diagrammeouleurs-magnitudes pour une séletion d'étoiles Hipparos ave ��=� <0:05 et �B�V < 0:02 mag. Figure du bas : Diagramme ouleur-magnitudepour les étoiles Hipparos ave �B�V < 0:02 mag.



143Dans la suite de ette partie, dont le travail a été réalisé en ollaboration aveChristophe Pihon et Olivier Bienaymé, nous montrerons qu'il est possible de retrou-ver le diagramme HR et la fontion de luminosité des populations stellaires, à partirdes grands surveys omprenant les mouvements propres. Dans un premier temps,je presenterai au hapitre 9 la méthode employée avant d'introduire la fontion dedistribution que nous utilisons au hapitre 10. Ensuite au hapitre 11, je montrerail'importane d'imposer la positivité de la solution dans la méthode proposée . Auhapitre 12, je montrerai la validation de la méthode sur des pseudo-omptages si-mulés à partir du modèle dynamique. En�n, je onlurai sur le travail e�etué et surla poursuite de e projet.





9Le problème inverse
9.1. L'équation de la statistique stellaireLa ompréhension de la struture de la Voie Latée est prinipalement basée surles informations que les astronomes ont pu extraire des omptages d'étoiles dansdi�érentes diretions de la Galaxie. Ces omptages sont reliés aux di�érentes quan-tités représentant les omposantes de notre galaxie via l'équation de la statistiquestellaire Von Seeliger (1898)A�(m; x; y; z) = ��(M)�(x; y; z) ; (9.1)où �(x; y; z) est la loi de densité et ��(M) la fontion de luminosité dans la bande �.A�(m; x; y; z) représente les omptages d'étoiles dans ette même bande et plus pré-isement, A�(m; x; y; z)dmdxdydz est le nombre d'étoiles observées dans l'intervallede magnitude apparente [m;m+dm℄ dans le hamp dé�ni par [x; x+dx℄, [y; y+dy℄et [z; z + dz℄.Ainsi, si l'on onnait la fontion de luminosité on peut remonter à la loi dedensité des di�érentes populations stellaires onstituant notre Galaxie. Les modèlesde synthèse de population omme le modèle de Besançon (Robin et al. 2002) ou deBahall & Soneira (1980) sont des exemples de e type de d'études.L'étude opposée n'est ependant possible qui si l'on onnait soit la loi de densité,soit la distane des étoiles observées ar la relation entre m est M fait intervenir ladistane via la loi de Pogsonm�M = 5 log(r)� 5 + Av(r) , (9.2)



146 Le problème inverseoù r est la distane en p entre l'observateur et l'étoiler =p(x� x�)2 + (y � y�)2 + (z � z�)2 .9.2. DégénéreseneL'équation de la statistique stellaire sous sa forme générale est, omme nousl'avons vu dans la setion préédente, dégénérée. En e�et, la relation entre la ma-gnitude apparente d'une étoile et sa magnitude absolue fait intervenir la distanequi n'est pas onnue. Ainsi, nous ne pouvons pas obtenir la magnitude absolue parla seule donnée de la magnitude apparente.Nous allons montrer dans la suite que si l'on utilise la inématique, ette dégé-néresene peut être levée.9.2.1. Cas d'une population stellaire simple.La quantité inématique mesurable lorsque l'on ne onnait pas la distane est lemouvement propre qui s'érit en fontion de la vitesse et de la distane � / v=r.Ainsi, si l'on onnait � et la distribution des vitesses P(v), il est possible de �xerune éhelle de distane basée sur la probabilité qu'une étoile ait une vitesse v. Lainématique nous permet de �xer une éhelle statistique de distane.Un exemple de e type d'éhelle de distane est donné dans la �gure 9.1 où nousavons fait l'hypothèse que la distribution des vitesses était gaussienne de moyenne12 km/s et de dispersion 5 km/s. Les trois ourbes représentent trois étoiles dontles mouvements propres sont respetivement 2, 1 et 0.1 mas/yr. Nous voyons surette �gure que l'étoile dont le mouvement propre est de 2 mas/yr a une probabilitéde présene signi�ative entre 0 et 5 p ave un maximum à �1.2 p. D'un autreoté, l'étoile ayant un faible mouvement propre (0.1 mas/yr) a son maximum deprobabilité autour de 25 p. Nous voyons ainsi que l'information provenant de lainématique permet d'estimer la distane et ainsi d'apporter une information sur lamagnitude absolue.Intégrer l'information provenant de la inématique dans l'équation de la statis-tique stellaire 9.1, néessite le hangement de la loi de densité par la fontion dedistribution (qui inlut la inématique) f(r;u) où r et u sont les oordonnées dansl'espae des phases, ii nous utiliserons les oordonnées Galatiques (r; `; b) et lesvitesses assoiées (v`; vb; vr). En inluant la inématique, ette équation se rééritdN � A�(L; �l; �b; l; b) d�`d�bd` os bdbdL= �Z ��[L0℄ �Z f(r;u)dur� r4dr� d�`d�bd` os bdbdL , (9.3)où dN représente les omptages observés (i.e. le nombre d'étoiles dans l'intervalle[L; L + dL℄ en magnitude, [�`; �` + d�`℄ et [�b; �b + d�b℄ en mouvements propres),
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Fig. 9.1.: Illustration de l'éhelle de distane �xée par la inématique. Les troisourbes orrespondent aux probabilités de présene le long de la ligne devisée pour trois étoiles dont le mouvement propre est 2, 1 et 0.1 mas/yr(trait plein, tireté et pointillé respetivement) dans le as d'un distributiongaussienne des vitesses de moyenne 12 km/s et de dispersion 5 km/s.��[L0℄ est la fontion de luminosité exprimée en luminosité intrinsèque (i.e. L0 =Lr2) et f(r;u) est la fontion de distribution de la population.La densité mesurée le long d'une ligne de visée dé�nie par r = (`; b; r) dansl'angle solide d`dsin bdr est donnée par�(r; `; b; �`; �b) = r2 Z f(r;u)dur :Celle-i, intégrée suivant �` et �b, permet de revenir à l'expression de la densitéutilisée dans l'équation 9.1. Ainsi, inlure la inématique est une généralisation del'équation de la statistique stellaire et nous permet de lever la dégénéresene deette dernière.9.2.2. Cas d'une superposition de populations stellaires.Passer du as d'une population simple au as d'une superposition de populationsnéessite quelques hangements dans l'expression de l'équation 9.3.En e�et, haque population stellaire possède sa propre fontion de luminositéque nous herhons à retrouver. Ainsi, la fontion � n'est plus seulement une fon-tion de L0 mais également d'un indie inématique ontinu, qui dé�nit la populationque nous noterons �. � s'érit don, dans le as d'une superposition de populations�(L0; �).



148 Le problème inverseEnsuite, la fontion de distribution doit dépendre également de la populationstellaire onsidérée. Une manière simple d'exprimer e fait est d'indier la fontionde distribution en fontion de �. Celle-i s'érit alors f�(r;u) et��(r; `; b; �`; �b) = r2 Z f�(r;u)dur ;nous donne la densité de la population stellaire en question le long d'une ligne devisée partiulière dé�nie omme préédemment. Ave es hypothèses, l'équation 9.3se réérit dans le as d'une superposition de populationsdN � A�(L; �l; �b; l; b) d�`d�bd` os bdbdL= �Z Z �� [L0; �℄ �Z f�(r;u)dur� r4drd�� d�`d�bd` os bdbdL . (9.4)Dans la suite de ette partie, nous traiterons uniquement le as de la superpositionde populations qui orrespond au as le plus réaliste. Néanmoins, la méthode peutégalement s'appliquer au as d'une population simple en enlevant l'intégration sur�.9.3. Méthode de reonstrution de la fontion deluminositéA�n de reonstruire la fontion de luminosité sousjaente à l'équation 9.4, nousavons utilisé une méthode non paramétrique au sens où, auun a priori sur la forme deette fontion de luminosité n'est �xé. Le problème se résume à herher la meilleuresolution à l'équation 9.4 pour la fontion de luminosité dans le as où seulles desdonnées disrètes et bruitées existent et où l'information a priori est faible. Ce typede méthodes a déjà été utilisé à de nombreuses oasions omme dans Dejonghe(1993), Merritt (1996), Pihon & Thiebaut (1998), Luy (1994), Fadda et al. (1998)ou enore Vergely (1998).La fontion de luminosité est une fontion ontinue. Ainsi, nous devons retrouversa valeur en haque point L0. Sans perdre en généralité, nous pouvons déomposerla fontion de luminosité sur une base de fontions e(x) e qui s'érit�(L0; �) = pXq=1 pXs=1 �qs eq(L0)es(�) : (9.5)La déomposition de la fontion de luminosité sur es bases de fontions permetde réduire la omplexité du problème ar nous passons de la détermination d'unefontion en tous points à la détermination des oe�ients. Les paramètres à ajustersont alors les poids �qs assoiés à la base de fontions sur laquelle nous hoisissonsde déomposer la fontion de luminosité.



9.3 Méthode de reonstrution de la fontion de luminosité 149Plut�t que d'utiliser les étoiles diretement e qui est très oûteux en tempsde alul, nous faisons le hoix de onstruire un histogramme des données. Notonsx = f�qsgq=1;::p1;s=1;::p2 le veteur paramètre et~y = fAijklm = A(`i; bj; �`k�bl; Lm)gi=1::n1;j=1::n2;k=1::n3;l=1::n4;m=1::n5les données. Ave es notations, l'équation 9.4 se réérit~y = a � x , (9.6)où a est une matrie (n1; n2; n3; n4; n5)� (p1; p2) dont les éléments sont donnés parla relation suivanteai;j;k;l;m;q;s = �Z Z Z eq(Lmr2)es(�)f�(`i; bj; �`k�bl ; r; ur)r4dr dur d��i;j;k;l;m;q;s :(9.7)f� est omme préédemment la fontion de distribution indiée sur la inématiquequi dans notre as est donnée par l'équation 10.1 que nous verrons plus tard.Dans le as d'un bruit gaussien, l'éart entre le modèle non paramétrique et lesdonnées s'érit L(x) � �2(x) = (~y � a�x)? �W�(~y� a�x) ; (9.8)où la matrieW est l'inverse de la matrie de variane-ovariane des données. Dansle as d'un bruit non orrélé ette matrie est diagonale ave ses éléments diagonauxégaux à l'inverse de la variane des données.Cependant, la déomposition de la fontion de luminosité donnée par l'équa-tion 9.5 produit plus de paramètres que de ontraintes. En e�et, haque paramètrene dérit la fontion de luminosité que loalement et l'information ontenue dansles données est partiellement redondante. Le problème inverse 9.8 est dit mal ondi-tionné. Ainsi, le bruit de Poisson présent dans le veteur ontenant les données,introduit par le nombre �ni d'étoiles, peut produire des solutions très di�érentes.Il faut alors �régulariser� le problème de façon à ne garder dans la solution que les�utuations réelles de la fontion de luminosité. Parmis toutes les solutions possibles,la solution la plus lisse est hoisie, e qui a pour e�et d'éviter la surinterprétationdes données.Dans e as, la solution à l'équation 9.6 est alors donnée par le minimum deQ(x) = L(x) + �R(x) (9.9)où L(x) et R(x) sont respetivement la mesure de l'éart entre le modèle et lesdonnées (f. équation 9.8) et le terme de régularisation qui est donné parR(x) = x? �K�x : (9.10)



150 Le problème inverseK est une matrie dé�nie positive hoisie de manière à e que R soit non nul quandx varie fortement en fontion de ses indies. En pratique K est donné parK = K3 
 I+ I
K3 + 2K2 
K2 ; (9.11)l'opérateur 
 représentant le produit exterieur. I est la matrie identité et K2 etK3 sont dé�nis par K2 = D2? �D2 ;K3 = D3? �D3:D2 et D3 sont les opérateurs numériques de dérivés seondes (par di�érenes �nies)de dimensions respetives (p� 2)� p et (p� 3)� p. Ceux-i s'érivent
D2 = Diag2[�1; 2;�1℄ � 266664 �1 2 �1 0 0 : : :0 �1 2 �1 0 : : :0 0 �1 2 �1 : : :0 0 0 �1 2 : : :: : : : : : : : : : : : : : : : : :

377775
D3 = Diag3[1;�3; 3;�1℄ � 266664 1 �3 3 �1 0 : : :0 1 �3 3 �1 : : :0 0 1 �3 3 : : :0 0 0 1 �3 : : :: : : : : : : : : : : : : : : : : :

377775 . (9.12)K orrespond à un opérateur quadratique dont le noyau inlue les plans et les pa-raboloïdes (ne produit pas de lissage pour es types d'entrées). K est non nul etpénalise ainsi la minimisation de Q(x) pour les solutions impliquant de fortes varia-tions des paramètres �kl.Le paramètre � introduit à l'équation 9.9 est un multipliateur de Lagrange quinous permet de ontr�ler le niveau de régularisation de la solution. L'introdutionde e paramètre de Lagrange est justi�ée par le fait que la minimisation de Q(x) sefait sous la ontrainte que le terme de vraisemblane L(x) doit être ompris dansl'intervalle Ndata �p2Ndata (L(x) est le �2 entre le modèle non paramétrique et lesdonnées). Le minimum de l'équationQ(x) = (~y� a�x)? �W�(~y� a�x) + �x?�K�x (9.13)est alors donné par x = (a? �W�a+ �K)�1 �a?�W�~y : (9.14)Ainsi, nous pouvons reonstruire la fontion de luminosité indexée par la inéma-tique à partir de omptages d'étoiles inluant les mouvements propres. On noteraque le modèle 9.6 est linéaire de même que 9.14. Cependant, la solution donnéepour la fontion de luminosité peut être négative loalement. Ce résultat n'est pasphysique mais une ontrainte imposant la positivité de la solution peut être ajoutée



9.3 Méthode de reonstrution de la fontion de luminosité 151au modèle. Dans le as où la positivité est imposée à la solution (ei a�n de resterdans un régime physique) le problème n'est en général plus linéaire et des méthodesde minimisation non linéraire de l'équation 9.13 doivent être employées.





10Fontion de distribution du disque
Le atalogue Tyho-2 nous apporte des données prinipalement sur le disquede la Galaxie ave les mesures de mouvements propres et de ouleur B-V pourplus de 2 millions d'étoiles dans un voisinage de quelques kp du soleil. Ainsi, envue d'une première appliation de la méthode inverse sur e atalogue, nous avonsbesoin d'une fontion de distribution qui puisse reproduire les di�érents aspets duvoisinage solaire.10.1. Modèle épiylique10.1.1. Modèle de Bienaymé & Séhaud (1997)A�n de modéliser le disque, nous utilisons une fontion de distribution basée surle modèle épiylique et dérivée du modèle proposé par Shu (1969). Cette fontion dedistribution a été proposée par Bienaymé & Séhaud (1997). En suivant leur alul,une fontion de distribution, solution de l'équation de Boltzmann et possédant deuxintégrales du mouvement (ii l'énergie et le moment angulaire Lz), peut s'ériref�(r;u) = �(Lz) 
 �Dp2� 32 � �2R�z exp���ER � E�2R � �Ez�2z � ; (10.1)où ER et Ez sont les énergies radiale et vertiale de l'orbite onsidérée, E l'énergiede l'orbite irulaire de moment angulaire Lz et � est la fontion de Heaviside :(�(Lz) = 1 si Lz > 0�(Lz) = 0 sinon :L'inlusion de la fontion de Heaviside interdit les orbites ayant un momentangulaire négatif (orbites rétrogrades). On notera que ette restrition n'est pas



154 Fontion de distribution du disquemajeure étant donné que seule une orbite sur mille est rétrograde dans le voisinagesolaire.La partie exponentielle de ette équation dé�nit des tores dans l'espae où lesétoiles ont un moment angulaire Lz et sont en rotation ave une vitesse prohe dela vitesse irulaire. Un exemple de es tores est présenté dans la �gure 10.1. Lestermes préédant l'exponentielle sont des termes de normalisation et permettent deretrouver une densité moyenne prohe de �D par la superposition de tores ayant desmoments angulaires di�érents.
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Fig. 10.1.: Figure de gauhe : exemple de tore dé�ni par la partie exponentiellede l'équation 10.1. Le entre Galatique se trouve au entre du tore etl'isoontour représente une densité de probabilité onstante pour unevitesse �xée. Figure de droite : isoontour de la densité de probabilitépour une setion du tore de la �gure de gauhe. Dans es deux �gures,on suppose que les étoiles ont des vitesses nulles par rapport au LSR. Lesparamètres de la fontion de distribution sont donnés dans la table 12.1et nous avons utilisé � = 0:2.Dans l'équation 10.1, 
 est la vitesse angulaire de rotation, � la fréquene épiy-lique et �D la densité. �2R et �2z sont les arrés des dispersions de vitesses radiales etvertiales et � est l'indie inématique de la population onsidérée. E est l'énergiede l'orbite irulaire de moment angulaire Lz.Dans le as d'une ourbe de rotation représentée par une loi de puissane v(R) =R�, le moment angulaire est donné parLz = R V� = R�+1 ;



10.1 Modèle épiylique 155où R est le rayon de l'orbite irulaire de moment angulaire Lz qui est donné parR = L 11+�z et qui se réérit en fontion des valeurs au soleilR = L 1�+1z R ��+1� V � 1�+1� : (10.2)
 et � sont reliés par la relation� = 2
�1 + 12 d ln
d lnR� 12 ;et la dépendane en � peut être rendue expliite en notant que dln
dlnR = �� 1 e quinous donne 
 = �p2 � + 2 : (10.3)Comme nous voulons reproduire la densité de disques exponentiels, nous utilisonspour point de départ un modèle exponentiel pour �D qui s'érit en fontion de R�D = �� exp�R� � RR� � : (10.4)On notera que �R, �z et E sont également des fontions du moment angulaire Lzvia R. �R, �z sont �xés dans ette étude de manière à retrouver un pro�l exponentieldes dispersions de vitesses et sont donnés par�2R = �2R� exp�2R� � 2RR�R � ; �2z = �2z� exp�2R� � 2RR�z � :En�n, l'énergie de l'orbite irulaire s'érit en fontion de Lz et �E = � + 12� L 2��+1z R� 2��+1� V 2�+1� : (10.5)Pour aluler les énergies radiales et vertiales, nous onsidérons que le potentielest séparable (les mouvements vertiaux sont séparés des mouvements dans le plan).Dans e as, on peut érire, en supposant que le potentiel est axisymétrique, (R; z) =  R(R) +  z(z)où  R(R) et  z(z) sont les omposantes radiales et vertiales. Dans le as d'uneourbe de rotation en loi de puissane, le potentiel radial est donné par (normaliséaux valeurs solaires)  R(R) = R2�V 2�R�2��2� ; (10.6)et nous onsidérons la paramétrisation suivante pour le potentiel vertial



156 Fontion de distribution du disque
 z(z) = 12�G ��0 hpz2 +D2 �Di+ �e�z2� ; (10.7)où G est la onstante de gravitation universelle, tandis que �0, �e� et D sont desonstantes. La partie vertiale du potentiel orrespond à la paramétrisation proposéepar Kuijken & Gilmore (1989b) et les onstantes �0,�e� et D représentent respe-tivement la densité de surfae du disque, la densité loale du halo et l'éhelle dehauteur du potentiel.Finalement, on remarquera que e modèle, proposé par Shu en 1969, est basésur la théorie des mouvements épiyliques et prend en ompte les gradients dedensité et de dispersion de vitesse. Les di�érentes aratéristiques de ette fontionde distribution sont montrées dans les �gures 10.2 à 10.5.
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Fig. 10.2.: A gauhe : logarithme de la densité de surfae normalisée en fontion durapport R=R� pour trois valeurs de � (0.5,1.,2.). Au entre : pro�l vertialde densité à 4R� pour les mêmes valeurs de �. A droite : variation dupro�l vertial en fontion du rayon, le dégradé en ouleur suit la variationde R entre 0.1 et 7 R� ( la ouleur la plus sombre orrespond au rayongalatoentrique le plus grand) pour � = 1. Les paramètres du modèlesont donnés dans la table 12.1.10.1.2. Passage en oordonnées galatiquesLa fontion de distribution présentée dans le paragraphe préédent est expriméedans le système de oordonnées ylindriques, entré sur la Galaxie et nous avonsbesoin pour la omparer aux observables de la transposer dans les oordonnées ga-latiques (`; b; r) entrées sur le soleil.Dans le système galatique, le moment angulaire est donné parLz = r� os(b) sin(`)ur � r� sin(b) sin(`)ub � (r os(b)� r� os(`)) u`+ r os(b) os(`)u� + (r� � r os(b) os(`)) v� : (10.8)
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Fig. 10.3.: Vitesses moyennes en fontion du rayon galatoentrique. Les vitessesradiales et vertiales moyennes �VR et �Vz ont bien une moyenne nulle in-dépendante du rayon et les vitesses azimutales moyennes �V� montrentun ourant asymétrique qui diminue en fontion de R. Les modèles re-présentés sont identiques aux modèles de la �gure 10.2.
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Fig. 10.4.: Dispersions radiales, azimutales et vertiales de vitesse en fontion durayon galatoentrique obtenues pour les modèles de la �gure 10.2.
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Fig. 10.5.: Rapports des dispersions de vitesses �V�=�VR et �Vz=�VR en fontion durayon galatoentrique. Les di�érents modèles orrespondent aux mo-dèles de la �gure 10.2.



158 Fontion de distribution du disqueLes énergies vertiales et radiales (Ez et ER) sont, quant-à elles, dé�nies dans esystème de oordonnées parEz = (sin(b) ur + os(b) ub + w�)22 +  z(z) ; (10.9)ER = (os(b) ur � sin(b) ub)2 + u`2 + u�2 + v�22 +  R(R)� sin(`) (u` u� � (os(b) ur � sin(b) ub) v�)+ os(`) ((os(b) ur � sin(b) ub) u� + u` v�) : (10.10)Les oordonnées galatoentriques R et z sont dé�nies à partir des oordonnés dansle repère galatique parR =qr2� � 2r�r os(b) os(`) + r2 os(b)2 et z = r sin(b) : (10.11)Il faut toutefois noter que l'intégration sur la vitesse radiale ur dans l'équation 9.4doit être é�etuée numériquement ar toutes les grandeurs �0;
; �; �k; �z sont desfontions de ur.La �gure 10.6 montre la projetion sur la sphère de la densité et du maximumdu mouvement propre �`. L'asymétrie dans la �gure de droite est produite par lemouvement du soleil sur son orbite.
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Fig. 10.6.: Densité (�gure de gauhe) et mouvement propre �` (�gure de droite)projetés sur la sphère illustrant les aratéristiques attendues. La �gurede droite montre une asymmétrie dans la distribution des mouvementspropres �` qui est le résultat du mouvement du soleil le long de son orbiteautour de la Galaxie.10.2. Validation sur les données loalesA�n de tester la validité de la fontion de distribution pour reproduire les donnéesobservées, nous avons utilisé un sous-éhantillon issu du atalogue Hipparos (ESA



10.2 Validation sur les données loales 1591997) qui a été présenté au hapitre 3. Pour en rappeler les prinipales aratéris-tiques, et éhantillon est prinipalement omposé d'étoiles géantes du lump dansl'intervalle de ouleur 0.9<B-V<1.1 et 0.4< MV <1.15. Cet éhantillon ontient 526étoiles jusqu'à 125 p ave une mesure de vitesse radiale (omplet à 98% par rapportà l'éhantillon initial).Pour omparer les préditions de la fontion de distribution ave l'éhantillonHipparos, nous avons utilisé une méthode de type Monte-Carlo pour simuler l'éhan-tillon. La fontion de luminosité utilisée pour la modélisation est donnée par l'équa-tion 3.14 et les paramètres de la fontion de distribution utilisés sont donnés dans latable 12.1. Dans e modèle, nous ne onsidérons qu'une seule population (le disquemine vieux étant la population dominante dans et éhantillon) et nous omparonsles vitesses dans le trièdre [U; V;W ℄LSR où V est dirigé dans le sens de la rotation Ga-latique,W vers le p�le nord Galatique et U de telle manière à e que le trièdre soitdiret (soit vers le entre Galatique). Les vitesses dans le trièdre [U; V;W ℄LSR pourles étoiles de l'éhantillon sont alulées à partir de la transformation de Johnson &Soderblom (1987) en rendant le trièdre diret.La �gure 10.7 montre les résultats du test de la fontion de distribution surl'éhantillon Hipparos pour les distributions des vitesses dans le trièdre. L'ajuste-ment du modèle de la table 12.1 ave les données loales montre un aord satis-faisant qui nous permet de dire que la fontion de distribution peut être appliquéepour une étude d'un atalogue prohe. On notera ependant que la fontion dedistribution perd sa validité au moment où l'approximation � = �0:1 n'est plusvalable.
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Fig. 10.7.: Comparaison des préditions du modèle inématique utilisant la fontionde distribution dérivée du modèle de Shu ave les données loales Hip-paros pour la sphère des 125 p. En trait plein : données Hipparos, entrait tireté : omptages modélisés.





11Positivité et minimisation sousontrainte du problèmenon-linéaire
Nous avons présenté au hapitre péédent la méthode linéraire qui permet deretrouver la fontion de luminosité sousjaente à un atalogue ontenant les ma-gnitudes et les mouvements propres d'étoiles. Néanmoins, dans la limite d'un faiblerapport signal sur bruit, la solution donnée par la méthode inverse n'est plus né-essairement physique et la fontion de luminosité reonstruite peut être négative.Nous allons présenter dans e hapitre l'e�et du rapport signal sur bruit (SNR) surla qualité de la reonstrution ainsi qu'une méthode simple (mais sous optimale)pour imposer la positivité à la solution.11.1. E�et du rapport signal sur bruitLe rapport signal sur bruit dans les bins a une in�uene apitale sur la qualité dela reonstrution de la fontion de luminosité. En e�et, plus l'histogramme observéest dominé par le bruit de Poisson, plus il est di�ile de retrouver les parties de lafontion de luminosité assoiées à un faible nombre d'étoiles.La �gure 11.1 montre une oupe dans un diagramme luminosité - ouleur - indieinématique ontenant deux populations à une ouleur donnée. Les quatres pis dansette �gure orrespondent aux deux séquenes prinipales et aux deux branhes desgéantes. La �gure 11.2 montre la qualité de la reonstrution en fontion du rapportsignal sur bruit dans les données (respetivement 10000, 1000 et 100 du haut vers lebas).
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Fig. 11.1.: Diagramme luminosité absolue indie inématique orrespondant à uneoupe à une ouleur donnée d'un diagramme HR ontenant deux popu-lations. Les deux pis à faible luminosité orrespondent aux séquenesprinipales des deux populations et les deux pis à forte luminosité or-respondent aux branhes des géantes. La population la plus jeune estelle ayant l'indie inématique plus élevé dans ette �gure.A haut rapport signal sur bruit, la méthode permet de retrouver les pis de lafontion de luminosité ave une très bonne préision. L'erreur maximale de reons-trution est inférieure à 2%. Quand le rapport signal sur bruit diminue, les pisdeviennent de moins en moins bien dé�nis et l'erreur de reonstrution augmente.A un rapport signal sur bruit de 100, le pi à faible luminosité de la population laplus jeune est perdu, mais le pi orrespondant à la branhe des géantes pour ettepopulation est devenu plus fort. Cet e�et est un artéfat de la méthode qui tentede onserver la normalisation dans le plan [L0,�℄. L'erreur moyenne reste ependantraisonnable ave une valeur inférieure à 10%.Pour avoir une vue plus préise de la qualité de la reonstrution en fontion durapport signal sur bruit, la �gure 11.3 montre l'évolution de la moyenne de l'erreur dereonstrution d'un pi simple dans la fontion de luminosité en fontion du rapportsignal sur bruit. On voit dans ette �gure que, en-dessous d'un rapport SNR de 500,l'erreur de reonstrution devient supérieure à 1% et devient supérieure à 10% dansla limite d'un rapport signal sur bruit inférieur à 50. Il faut noter que e graphiqueorrespond à l'erreur moyenne de reonstrution, dans le as d'un modèle de mêmetype que elui présenté plus haut. Cette erreur n'est pas onstante dans le plan [L0,�℄.Ainsi, nous pouvons perdre un pi e qui a pour e�et de renforer d'autres strutures.L'erreur de reonstrution peut ainsi atteindre 100% dans ertaines parties de lafontion de luminosité reonstruite .



11.1 E�et du rapport signal sur bruit 163

 200  400

0.5

1.0

L0

β

 200  400

0.5

1.0

0.18

0.74

1.29

1.84

L0

β

 200  400

0.5

1.0

L0

β

 200  400

0.5

1.0

0.46

1.83

3.20

4.57

L0

β

 200  400

0.5

1.0

L0

β

 200  400

0.5

1.0

9.10

36.38

63.67

90.95

L0

β

Fig. 11.2.: Reonstrution du modèle �gure 11.1 pour di�érents rapports signal surbruit (à gauhe) et erreur de reonstrution orrespondante en % (�guresde droite). De haut en bas SNR=10000,1000,100.
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Fig. 11.3.: In�uene du rapport signal sur bruit sur la qualité globale de la reons-trution.11.2. Imposer la positivitéDans la limite d'un haut rapport signal sur bruit, la fontion de luminosité re-onstruite est une très bonne approximation de la fontion de luminosité réelle.Cependant, dans la limite d'un rapport signal sur bruit faible où le bruit de Poissonest signi�atif (e qui est le as ave un atalogue omme Tyho-2 Høg et al. (2000)),la fontion de luminosité reonstruite est d'une moins bonne qualité et la méthodeonverge parfois sur des solutions non physiques où la fontion de luminosité estnégative.A�n d'éviter es solutions, nous pouvons imposer à l'algorithme la positivitésur la solution reonstruite. Un moyen de ontraindre la positivité de la fontionde luminosité est d'imposer que les oe�ients de la base de splines, les �qs del'équation 9.5, soient tous positifs ar la base est elle-même positive. En utilisant latransformation suivante �qs = �0 exp(�qs) (11.1)et en inversant pour les paramètres �qs, on s'assure que les paramètres �qs soientpositifs. Néanmoins, l'inversion sur les paramètres �qs rend le problème non linéaire.A�n de retrouver le problème linéaire que nous avons présenté préédemment,nous pouvons utiliser un développement en série de Taylor de l'équation 9.6 e quinous donne ~y = a � �0 + a � �0 � �. (11.2)En réérivant l'équation préédente de manière à ne onserver que le terme dé-pendant de � à droite, nous dé�nissons deux nouveaux termes ~y0 et x0



11.3 Impat de la positivité sur la reonstrution 165~y0 = ~y � a � �0 = a � �0 � � = a � x0 . (11.3)Erite sous ette forme, nous pouvons alors employer la méthode dérite dans lasetion 9.3 pour retrouver x0. L'équation 11.3 nous donne alors la orretion �0 � �à apporter sur l'a priori �0 et non plus les oe�ients de la base (i.e. les �qs).A�n de rendre la solution plus préise, nous itérons l'équation préédente e quinous donne les équations 8><>:~y0n+1 = a � x0n+1ave ~y0n+1 = ~y � a � �n+1et x0n+1 = �n � �n , (11.4)où les subsripts q et s ont été omis pour simpli�er l'expression. La fontion deluminosité est alors donnée par�n+1 = �n exp�x0n+1�n �.En pratique, nous utilisons ependant�n+1 = �n exp��x0n+1�n �, (11.5)où � est un réel, � 2 [0:1℄, que l'on modi�e au ours des itérations et qui nouspermet de ontr�ler la onvergene de l'algorithme. L'algorithme 11.4 et 11.5 estarrêté lorsque max(j�n+1 � �nj) < �où � est un nombre réel petit qui �xe notre ondition de onvergene.On notera que le développement en série de Taylor de l'équation 11.2 n'est valableque pour des oe�ients �qs petits e qui n'est pas vrai pour les premières itérationssi l'a priori est très di�érent de la solution. Néanmoins, l'algorithme itératif utilisé negarde pas la mémoire des itérations préédentes (au-delà de l'ordre n pour l'itérationnuméro n+ 1) et l'amplitude des orretions diminue au �l des itérations. Ainsi, auvoisinage du ritère de onvergene, l'expansion en série de Taylor est justi�ée.11.3. Impat de la positivité sur la reonstrutionNous avons présenté dans la setion préédente une méthode itérative simple quipermet de résoudre le problème inverse non linéaire. Celle-i déoule de l'ajout de laondition de positivité de la solution et est obtenue à partir de la méthode linéaireprésentée à la setion 9.3. A�n de tester ette méthode, nous avons omparé lesrésultats de la méthode linéaire et de la méthode non linéaire dans le as d'un faiblerapport signal sur bruit pour la pseudo fontion de luminosité de la setion 11.1. La



166 Positivité et minimisation sous ontrainte du problème non-linéaire

50

10

20

30

40

50

50

10

20

30

40

50

1

0

0.2

0.4

0.6

0.8

1

Fig. 11.4.: Modèle de fontion de luminosité à deux populations utilisé pour testerl'e�et de la positivité.�gure 11.4 montre la fontion de luminosité dans le plan luminosité absolue - indieinématique pour la bande rouge présentée plus haut ave la valeur des di�érentspis représentée sur le troisième axe. La taille du modèle utilisé est de 10�10 dansle plan [L0; �℄.Les �gures 11.5 et 11.6 montrent l'impat de la ondition de positivité sur lafontion de luminosité reonstruite pour un rapport signal sur bruit de 1000 ainsique l'erreur de reonstrution.On remarque plusieurs e�ets dans es �gures. Dans le as où la positivité n'estpas imposée à la solution, on retrouve les quatre pis initiaux aux bonnes positions.Cependant, la valeur des pis n'est pas orretement retrouvée ave des erreursdépassant les 50% (as du pi à grande luminosité et indie inématique 1). Des pisseondaires, positifs et négatifs apparaissent dans la solution mais ne sont pas réels.Néanmoins, la normalisation du diagramme [L0,�℄ est onservée, 'est à direZL0 Z� �reonstruit(L0; �)dL0 d� � ZL0 Z� �model(L0; �)dL0 d� .Quand la positivité est imposée à la solution, les erreurs de reonstrution dimi-nuent. La position des pis est orretement retrouvée ainsi que leurs maximums.Auun pi seondaire n'apparait dans la solution et la normalisation est égalementorretement retrouvée. De plus, l'erreur de reonstrution est onsidérablement di-minuée.On peut don onlure que :
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Fig. 11.5.: E�et de la positivité sur la solution reonstruite. A gauhe, reonstru-tion du modèle de la �gure 11.4 sans imposer la positivité. A droite,reonstrution du même modèle en imposant la positivité.

500

100200300400500

1

0.2
0.4

0.6
0.8
1

100

-100
-50

0
50

100

500

100200300400500

1

0.2
0.4

0.6
0.8
1

4

-4
-2
0
2
4

Fig. 11.6.: Erreur en % dans la reonstrution assoiée ave la �gure 11.5. Notez ladi�érene d'éhelle entre les deux �gures.



168 Positivité et minimisation sous ontrainte du problème non-linéaire� imposer la positivité minimise les artéfats dans la solution� imposer la positivité permet de mieux retrouver les valeurs maximales des pisde la fontion de luminosité
En onlusion, la qualité de la reonstrution est très dépendante du rapportsignal sur bruit dans l'histogramme observé. De plus, dans la limite d'un faiblerapport signal sur bruit, la méthode linéaire peut faire apparaître des solutions quine sont pas physiques ave des valeurs négatives dans la fontion de luminosité (equi orrespondrait à un nombre négatif d'étoiles). A�n d'éviter es artéfats, il estpossible d'imposer la positivité à la solution e qui rend le problème non linéaireet néessite un algorithme itératif a�n de retrouver la fontion de luminosité (equi est oûteux en terme de temps de alul). Cependant, imposer la positivitépermet de réduire les erreurs de reonstrution et évite l'apparition d'artéfats dansla reonstrution.



12Validation de la méthode
A�n de véri�er que la méthode préédente onverge orretement vers la fontionde luminosité réelle, il nous faut tester ette dernière. Il est don néessaire de simulerdes pseudo-omptages que l'on puisse bruiter ainsi qu'une fontion de luminositéréaliste qui permette de reproduire approximativement (dans un premier temps) ladensité dans l'espae des observables.12.1. Simulation de pseudo-omptagesLes tests de la méthode ont été e�etués sur un modèle omportant 4 popu-lations distintes de par leur fontion de luminosité et de par leur fontion de lu-minosité ��(L0;B� V). Plusieurs solutions sont possibles pour e�etuer es tests.La première, qui semble être la plus direte, est d'utiliser une méthode de Monté-Carlo a�n de onstituer des pseudo-omptages pour haque population onnaisant safontion de luminosité et sa fontion de distribution. Néanmoins, vue la omplexiténumérique du problème (il y a quatre intégrales emboîtées à aluler pour haqueintervalle en ` et b) et les problèmes numériques pouvant en résulter, e type de testspermet plut�t de valider l'intégration numérique du modèle.Dans un premier temps, nous souhaitons tester la apaité du modèle à reons-truire une fontion de luminosité donnée quels que soient les biais du modèle et larésolution sur la sphère : nous voulons un test qui permette de véri�er que la mé-thode inverse permet bien de lever la dégénéresene. Pour e�etuer es tests, nouspouvons utiliser diretement la matrie a dé�nie par l'équation 9.7. Combinée à unjeu de oe�ients x �xé à l'avane, la matrie a permet via l'équation 9.6 de générerun pseudo-histogramme (sans bruit). Cet histogramme sera ensuite bruité ave unbruit de Poisson a�n de générer des pseudo-omptages au rapport signal sur bruit



170 Validation de la méthodedésiré.Pour déterminer les oe�ients x (pour un indie � �xé), nous avons utilisé lapresription suivante �0 / L� ��0 (12.1)où � est la pente de la relation masse luminosité �xée ii à 3.2 qui est la valeur pourla séquene prinipale (Hanseln & Kawaler 1994), et � est la pente de la fontionde masse initiale pour laquelle nous avons utilisé la valeur proposée par Salpeter(1955). Le fateur de proportionnalité nous permet de �xer le nombre d'étoiles dansla galaxie modèle. Cette relation n'est bien entendu pas orrete pour toutes les ré-gions du diagramme HR, mais notre but est de tester la méthode, e qui ne néessitepas une fontion de luminosité parfaitement réaliste. La fontion de luminosité �0,qui est gardée onstante quel que soit l'indie inématique, est ensuite dégradée à larésolution hoisie de la base de spline.Le modèle étant dépendant de la fontion de distribution, nous avons utilisé lesparamètres de la fontion de Shu obtenus par Bienaymé & Séhaud (1997) dansleur étude du voisinage solaire et les parametres du potentiel vertial sont eux deVergely et al. (2002). Les di�érents paramètres sont présentés dans le tableau 12.1.Tab. 12.1.: Paramètres de la fontion de distribution, du potentiel et de la vitessedu soleil utilisés pour les tests de la méthode inverse.Fontion de distribution Potentiel SoleilR� = 2:5 kp D = 240 p R� = 8:5 kpR�R = 10 kp �0 = 48M� p�2 VLSR = 220 km/sR�z = 5 kp �eff = 0:0105M� p�3 U� = 9 km/s�r� = 48 km/s � = �0:1 V� = 5:2 km/s�z� = 24 km/s W� = 7 km/s�� = 0:081M� p�3Nous avons hoisi de tester la méthode inverse sur un diagramme HR simuléontenant quatre populations di�érentes (et dans leur indie inématique et dansleur diagramme HR) orrespondant approximativement à quatre populations d'âgesdi�érents. Chaque population détient son propre indie inématique ainsi que sonpropre diagramme HR (mais la fontion de luminosité �0 est la même pour haquepopulation au fateur de proportionnalité près) dont la onstrution est sensée repro-duire qualitativement l'âge (voir �gure 12.1 hamp de gauhe). La taille du modèleutilisé dans l'espae modèle est 20� 20� 4 (resp. L0, B-V, beta).
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Fig. 12.1.: Diagramme luminosité ouleur ave quatre populations d'âge distintutilisé pour tester la apaité de la méthode inverse à retrouver la fon-tion de luminosité originale. La disrétisation en B-V provient du fait quela base de splines n'est appliquée qu'aux dimensions L0 et �. L'inversionest e�étuée indépendamment pour haque intervalle de ouleur.12.2. RésultatsLa �gure 12.2 (�gure de gauhe) montre la reonstrution du diagramme HR dela �gure 12.1 pour un modèle de taille 36� 18� 7� 7� 10� 20� 20 orrespondantà des bins de 10Æ en ` et b en utilisant la méthode inverse ave ontrainte de positi-vité. Nous avons utilisé également 10 bins le long de l'axe des indies inématiquesainsi que 20 bins linéaires pour la luminosité apparente et absolue et 7 bins le longdes axes orrespondant aux mouvements propres. L'inversion a été e�etuée pourhaque intervalle en ouleur de la �gure 12.1. Le rapport signal sur bruit moyen danse diagramme est de 2000 mais varie entre 20 sur la branhe des géantes et 70000au bas de la séquene prinipale.La �gure de droite montre l'erreur de reonstrution pour les di�érentes partiesdu diagramme HR. On peut en déduire que la méthode permet de retrouver or-retement les aratéristiques des quatre populations (turno�, branhe des géantes,séquene prinipale). Cependant, les erreurs ne sont pas homogènes, le bas de laséquene prinipale est retrouvé ave une préision plus grande que les branhesdes géantes (mais on note également une dépendane ave l'indie inématique oul'âge). Cei est diretement relié au nombre d'étoiles dans les di�érentes parties dudiagramme HR. En e�et, le bas de la séquene prinipale ontient beauoup plusd'étoiles (SNR de 70000) que les branhes de géantes (SNR de 20) et don omme
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Fig. 12.2.: Reonstrution du diagramme HR de la �gure 12.1 par la méthode in-verse pour un modèle de taille 36 � 18 � 7 � 7 � 10 � 20 � 20 et pourun rapport signal sur bruit moyen de 2000. La �gure de droite montrel'erreur de reonstrution en % dans le même diagramme.nous l'avons montré préédemment (f. hapitre 11) la qualité de la reonstrutiondépend beauoup du rapport signal sur bruit.Néanmoins, si l'on regarde la fontion de luminosité intégrée sur les ouleurs (f.�gure 12.3) la qualité de reonstrution est nettement améliorée. On notera que lafontion de luminosité reonstruite ne ontient auune struture qui ne soit pas dansla fontion de luminosité originale.

 2  4  6  8  10
0.6

0.7

0.8

0.9

1.0

L0

lo
g 1

0N

Fig. 12.3.: Fontion de luminosité reonstruite intégrée sur la ouleur (trait plein)omparée au modèle (trait tireté).



12.2 Résultats 173En onlusion, nous pouvons a�rmer que la méthode permet de retrouver lafontion de luminosité pour un mélange de di�érentes populations. Néanmoins, lemodèle a utilisé doit être testé au préalable a�n de pouvoir quanti�er les e�ets deserreurs numériques dans la onstrution de a ainsi que les e�ets de tronature d'unatalogue.
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13Conlusions de la seonde partie
Dans ette partie, nous avons montré qu'il est possible de retrouver la fontionde luminosité des populations stellaires à partir de omptages d'étoiles ontenant lesmouvements propres et ainsi de lever la dégéneresene entre la magnitude absolueet la distane (pour une magnitude apparente �xée) dans l'équation de la statistiquestellaire. La méthode inverse que nous avons présentée, utilise le fait que la inéma-tique (i.e. les mouvements propres) nous permet de �xer une éhelle statistique dedistane.Nous avons testé ette méthode dans plusieurs as idéaux a�n d'étudier la qua-lité de la reonstrution en fontion du rapport signal sur bruit. Nous avons montréque, dans la limite d'un rapport signal sur bruit faible, la fontion de luminositéreonstruite indéxée sur la inématique peut devenir négative et ainsi être non phy-sique (ar elle orrespondrait à un nombre négatif d'étoiles). De plus, la méthodeonservant la normalisation, elle fait apparaître des strutures �tives (pis) dans lafontion de luminosité reonstruite.Pour pallier à et e�et nous avons modi�é la méthode a�n d'imposer, à l'aided'une transformation simple, la positivité de la solution. L'inlusion de la positivitérend la méthode non linéaire et la solution est alors obtenue par itération. L'uniitéde la solution a également été testée dans le as de l'utilisation de la fontion dedistribution dérivée du modèle de Shu. Nous ne pouvons ependant pas démontrerque la solution est unique dans e as. Néanmoins, les tests numériques, où le pointde départ est hoisi aléatoirement, indiquent que les solutions onvergent bien versla même solution.



176 Conlusions de la seonde partieAvant de pouvoir appliquer la méthode inverse à des données réelles, il nous resteà valider l'inversion sur des pseudo données. Cei nous permettra de quanti�er lese�ets omme la oupure en magnitude apparente des atalogues ou enore la sen-sibilité de la méthode aux paramètres de la fontion de distribution. En e�et, lalimite de omplétude en magnitude des atalogues doit imposer une limitation dela préision de la reonstrution aux faibles magnitudes absolues. De plus elle-idoit être di�érente pour haque population. En e�et, le fait que la magnitude ap-parente dépende de la distane et que les atalogues ne soient omplet que jusqu'àune ertaine magnitude limite, montre lairement que les étoiles de faible lumino-sité ne sont aessibles que loalement. Ensuite, les populations telles que le disqueépais ont une densité loale faible (entre 2 et 15% de la densité du disque minesuivant les déterminations). Cei limite le nombre d'étoiles de faible magnitude dees populations dans les atalogues. Ainsi, on peut s'attendre à e que l'e�et de lalimite en magnitude apparente rende impréises les parties aux faibles magnitudesdes fontions de luminosité des populations les moins denses.Ensuite, les paramètres de la fontion de distribution ne sont pas onnus aveune préision in�nie. Il est don néessaire de tester la stabilité de la reonstrutionpour des variations de es paramètres. En e�et, elles peuvent induire des biais dansla fontion de luminosité reonstruite. Ainsi, il est essentiel de les quanti�er, en vued'une exploitation physique des fontions de luminosité issues de la méthode inverse.La qualité de la reonstrution peut également dépendre du type de bins utilisé(logarithmique ou déimal). Cette question peut paraître triviale mais l'informationontenue dans les bins est partiellement redondante. Cei rend le problème inversemal ontraint et un nombre important de bins est néessaire pour permettre l'in-version. Par exemple, les distributions de mouvements propres sont piquées autourde 0, la plupart des étoiles se trouvant loin. Ainsi, utiliser un pas plus �n autour de�`;b = 0, où le nombre d'étoiles est important, et un pas plus grand pour les grandsmouvements propres, permet d'augmenter le nombre de bins. De plus, ei permetd'augmenter l'information sur la partie très loale où les mouvements propres sontgrands et le nombre d'étoiles faible. Néanmoins, la quantité de mémoire RAM a-essible pour l'inversion ou le alul de la matrie a est une vraie limitation à lapréision. En e�et, le problème étant à sept dimensions (5 pour l'espae des donnéeset 2 pour l'espae modèle), nous ne pouvons pas utiliser une grille régulière trop �ne,qui demanderait un espae mémoire trop important.Ce travail est atuellement en ours et nous avons developpé un modèle permet-tant de générer des pseudo atalogues dont on peut spéi�er les propriétés (oupuresen ouleur et magnitude apparente, inématique, erreurs sur les quantités observées,fontion de luminosité, et.). Il nous permettra d'étudier et de quanti�er les di�érentsbiais induits par les e�ets préités.
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AB S TRACT

A method for inverting the statistical star counts equation, including proper motions, is

presented; in order to break the degeneracy in that equation, it uses the supplementary

constraints required by dynamical consistency. The inversion gives access to both the

kinematics and the luminosity function of each population in three régimes: the singular

ellipsoid, the constant ratio Schwarzschild ellipsoid plane-parallel models and the epicyclic

model. This more realistic model is tailored to account for the local neighbourhood density

and velocity distribution.

The first model is fully investigated, both analytically and by means of a non-parametric

inversion technique, while the second model is shown to be formally its equivalent. The effect

of noise and incompleteness in apparent magnitude is investigated. The third model is

investigated by a 5D 1 2D non-parametric inversion technique where positivity of the

underlying luminosity function is explicitly accounted for.

It is argued that its future application to data such as the Tycho catalogue (and in the

upcoming satellite GAIA ) could lead – provided that the vertical potential and or the

asymmetric drift or w( are known – to a non-parametric determination of the local

neighbourhood luminosity function without any reference to stellar evolution tracks. It should

also yield the proportion of stars for each kinematic component and a kinematic diagnostic to

split the thin disc from the thick disc or the halo.

Key words: methods: data analysis – Hertzsprung–Russell (HR) diagram – stars: luminosity

function, mass function – Galaxy: kinematics and dynamics – Galaxy: stellar content –

Galaxy: structure.

1 INTRODUCTION

Most of our knowledge of the global structure of the Galaxy relies

on the comparison of magnitude and colour star counts in different

Galactic directions. Star counts alone do not allow us to solve the

dilemma that a star of a given apparent magnitude can be either

intrinsically faint and close by, or bright and distant. This problem

may be addressed statistically by using the century-old equation of

stellar statistics (von Seeliger 1898):

Alðm; ‘; bÞ ¼
ð

1

0

FlðMÞrðr; ‘; bÞr 2 dr; ð1Þ

where Alðm; ‘; bÞ dm d‘ dðsin bÞ is the number of stars that have

an apparent magnitude in the range ½m; m1 dm�, Fl(M ) is the

luminosity function (LF), which depends on the intrinsic

magnitude, M, and the colour band l, while r(r, ‘, b ) is the

density at radius r (within dr ) along the line of sight in the direction

given by the Galactic longitudes and latitudes (‘, b ) [within the

solid angle d‘ cos(b ) db ].

This equation cannot be solved or inverted (i.e., by determining

both the stellar LF and the density law) except for a few simplified

cases. For instance, with a ‘homogeneous’ stellar sample for which

the absolute magnitudes of stars or, more precisely, their LFs are

known, the density law along the line of sight can be recovered. A

classical numerical technique (Mihalas & Binney 1981) has been

proposed – the Bok (1937) diagram – while more rigorous

treatments are required for small samples to stabilize the inversion

so as to produce smooth solutions (Binney &Merrifield 1998). The

converse situation is the determination of the LF assuming a known

density law (see, for instance, recent studies of the faint end of the

disc or halo main sequence based on deep star counts (Reid et al.

1996; Gould, Flynn & Bahcall 1998).PE-mail: pichon@astro.u-strasbg.fr
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A simple approach, developed largely in the 1980s, was to

integrate equation (1) assuming some prior information concerning

the stellar populations (see, e.g., Pritchet 1983, Bahcall, Soneira &

Schmidt 1983, Buser & Kaeser 1985 and Robin & Crézé 1986). A

frequent assumption is, for instance, to assume that the halo stars

have the same LF as some low-metallicity globular clusters.

Another approach consists in building a stellar LF from stellar

evolution tracks and isochrones of various ages. This has been

used to put constraints on the Galactic disc star formation rate

(Haywood, Robin & Crézé 1997a,b).

Stronger a priori constraints may also be derived by requiring

dynamical consistency, since the vertical kinematics of stars is

related to the flattening of stellar discs or spheroidal components.

Since star counts alone, Al(m, ‘, b ), are not sufficient to

constrain uniquely the Galactic stellar population models, it is

expected that two (or more) distinct models will reproduce the

same apparent star counts. However, this is not a real worry, since it

is likely that adding some relevant extra a priori information must

help to lift partially the degeneracy of the models.

In this paper it is shown that the degeneracy is lifted altogether

when we consider, in addition to the star counts in apparent

magnitude, the proper motions, m‘ and mb. For a relatively general

dynamically consistent model (stationary, axisymmetric and fixed

kinematic radial gradients), the statistical equation counts may be

formally inverted, giving access to both the vertical density law of

each stellar population and their LFs. This is developed in Section

2, where we show how the vertical motions are related to the

thickness of stellar components. The remaining degeneracy occurs

only for a quadratic vertical potential. Otherwise – when the

vertical component of the potential is known – the departures from

quadratic behaviour define a characteristic scale that allows us to

transform statistically the magnitudes into distances and proper

motions into velocities. Similarly, the asymmetric drift and/or the

vertical velocity component of the Sun provide a natural scale in

energy, leading to the same inversion procedure.

For ideal star counts (infinitely deep and for an infinite number

of stars), the inversion gives exactly the proportion of stars in each

kinematic component, providing a direct diagnostic to split the thin

disc from the thick disc or the halo, and its luminosity function

Fl(M ) is recovered for each kinematic stellar component. This is a

direct consequence of the supplementary constraints introduced by

the requirement for dynamical consistency.

Section 2 presents the generalized stellar statistic equation

which accounts for proper motions, and demonstrates the

uniqueness of the inversion for two families of plane-parallel

distribution functions: the singular velocity ellipsoid (Section 2.1)

and a constant ratio velocity ellipsoid (Section 2.2), while Section

2.3 presents a basic description of the epicyclic model. Section 3

illustrates the inversion procedure on a fictitious superposition of

four kinematically decoupled populations with distinct main-

sequence turn-off magnitudes for the constant ratio velocity

ellipsoid and the epicyclic models. Section 4 discusses the effects

of truncation in apparent magnitude (i.e., completeness of the

catalogue) in the recovered LF, as well as noise in the

measurements. Finally, Section 5 discusses the applicability of

the method to the Tycho-2 catalogue and to external clusters, and

concludes the paper.

2 DERIVATION

The number of stars, dN, that have an apparent luminosity in the

range ½L; L1 dL� in the solid angle defined by the Galactic

longitudes and latitudes (‘, b ) [within d‘ d(sin b )], with proper

motions m‘ and mb (within dmb and dm‘) is given by

dN; AlðL;ml;mb; l; bÞ dm‘ dmb d‘ cos b db dL

¼
ð ð

FQ

l ½L0;b�
ð

f bðr; uÞ dur
� �

r 4 dr db

� �

� dm‘ dmb d‘ cos b db dL; ð2Þ

where we have introduced the LF per unit bandwidth, FQ

l ½L0;b�,
which is here taken to be a function of the absolute luminosity, L0,

and of a continuous kinematic index, b. The variables r, u are the

vector position and velocity coordinates (ur, u‘, ub) in phase-space

relative to the local standard of rest, while R and V are those

relative to the Galactic Centre. The relationship between

AlðL; ml; mb; l; bÞ and FQ

l ½L0;b� involves a double summation

over b, and distance, r, along the line of sight. Here f bðr; uÞ
represents the b component of the distribution function of the

assumed stationary axisymmetric equilibrium, i.e.,

f ðr; uÞ ¼
ð

1

0

f bðr; uÞ db; ð3Þ

where f is decomposed over the basis of isothermal solutions fb of

the Boltzmann equation for the assumed known potential c.
Equation (3) corresponds to a decomposition over isothermal

populations of different kinematic temperatures, s 2 ¼ 1/b. Apart
from this restriction, the shape of the distribution f(Ez) could be

anything. Note that equation (2) is a direct generalization of

equation (1), since

rbðr; ‘; b;m‘;mbÞ; r 2
ð

f bðr; uÞ dur

is by definition the density of stars (belonging to population b )

which are at position r; ðr;‘; bÞ within dr d‘ d(sin b ), with proper
motion mb (within dmb) and m‘(within dm‘). The extra summation

on b which arises in equation (2) accounts for the fact that stars in

the local neighbourhood come from a superposition of different

kinematic populations which, as is shown later, can be

disentangled. Note that FQ

l is defined here per unit absolute

luminosity, L0, and therefore

Fl½MðL0Þ� ¼ 2 logð10Þ
5

L0

ð

FQ

l ½L0;b� db; where

MðL0Þ ¼ 2
5

2

1

log 10
log

L0

L(

� �

1M(:

Since there is no convolution on l (which is mute), it will be

omitted from now on in the derivation. In Section 3, B2 V colours

are reintroduced to demonstrate the inversion for a fictitious HR

diagram. We shall also drop the Q superscript, but will keep in

mind that the LF is expressed as a function of the absolute

luminosity, L0.

This paper is concerned with the inversion of equation (2). We

proceed in three steps. First, a simplistic Ansatz for the distribution

function is assumed (corresponding to a stratification in height of

uniform discs with a pin-like singular velocity ellipsoid), leading to

a proof that, in this context, equation (2) has a well-defined unique

solution which can be made formally explicit. A more realistic

model is then presented, accounting for the measured anisotropy of

the velocity ellipsoid. It is shown that, in the direction of the

Galactic Centre, and if the velocity dispersions ratios are constant

for all populations, this model is formally invertible following the
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q 2002 RAS, MNRAS 329, 181–194



Artile 3 181
same route. Away from the Galactic Centre direction, the velocity

components of the Sun are also accounted for to recover

statistically distances via another inversion procedure related to

secular parallaxes. Finally, we illustrate the inversion on a fully

seven-dimensional epicyclic model. The detailed investigation of

this model is postponed to a companion paper (Siebert, Pichon &

Bienaymé, in preparation).

2.1 A toy model: parallel sheet model with singular velocity

ellipsoid

Let us assume here a sheet-like model for the distribution function

of kinematic temperature b:

f bðr; uÞ ¼
ffiffiffiffiffiffi

b

2p

r

exp ð2bEzÞdðvRÞdðvfÞ; ð4Þ

which corresponds to a stratification in height with a pin-like

singular velocity ellipsoid that is aligned with the rotation axis of

the Galaxy. Calling mb ; ub/ r, the energy reads in terms of the

heliocentric coordinates

Ez ¼
v2z

2
1 czðzÞ ¼

r 2m2
b

2 cos2ðbÞ1 a sin2ðbÞr 2 1 x½r sinðbÞ�; ð5Þ

where the harmonic component of the z potential ða z 2Þ was made

explicit while leaving unspecified the non-harmonic residual, x.
Putting equation (4) into equation (2) leads to

A ½b;mb;L� ¼
ð ð

ffiffiffiffiffiffi

b

2p

r

F½Lr 2;b�
cosðbÞ

� exp 2bar 2 sin2ðbÞ2 br 2
m2
b

2 cos2ðbÞ2 bx½r sinðbÞ�
� �

r 3 dr db;

ð6Þ

given the relationship L0 ¼ Lr 2 relating apparent and absolute

luminosities. Introducing z ¼ L 1=2r,

x ¼ a
sin2ðbÞ

L
1

m2
b

2L cos2ðbÞ ; and y ¼ sinðbÞ
L 1=2

: ð7Þ

Equation (6) then reads

L 2 cosðbÞA½b;mb;L� ¼
ð ð

ffiffiffiffiffiffi

b

2p

r

F½z 2
;b�

� exp½2bz 2x2 bxðzyÞ�z 3 dz db: ð8Þ

2.1.1 Harmonic degeneracy

Suppose for now that the z-potential is purely harmonic, so that x is

identically null. Calling s ¼ bz 2, the inner integral over z in

equation (8) can be rewritten as an integral over b and s:

ð ð

ffiffiffiffiffiffi

b

2p

r

F½z 2;b� expð2bz 2xÞz 3 dz db

¼ 1

2
ffiffiffiffiffiffi

2p
p

ð ð

F½s/b;b�b23=2 db

� �

exp ð2sxÞs ds: ð9Þ

Equation (9) shows that for a purely harmonic potential the mixture

of populations (integrated over b ) is recovered from A[b, mb, L ],

which is effectively a function of x only (given by equation 7). In

this instance, the inversion does not allow us to disentangle the

different kinematic populations. In physical terms, there is a

degeneracy between the distance, luminosity and proper motion.

In contrast, when the data set extends far enough to probe the

anharmonic part of the potential, we now demonstrate that

equation (8) has formally a unique exact solution, before

exploring non-parametric means of inverting it in a more general

framework.

2.1.2 Uniqueness?

Let us assume that not too far from the Galactic plane, x(z ) is well
approximated by xðzÞ ¼ gz n, so that equation (8) becomes

L 2 cosðbÞA½b;mb; L� ¼
ð ð

ffiffiffiffiffiffi

b

2p

r

F½z 2;b�

� exp ð2bz 2x2 bgz ny nÞz 3 dz db: ð10Þ

Calling

F1½U;B� ¼ 1
ffiffiffiffiffiffi

2p
p F½exp ð2UÞ; exp ðBÞ�

� exp {4U 1 3=2B2 c½ð21 nÞU 1 2B�};

K0ðzÞ ¼ exp½cz2 expðzÞ�; ð11Þ

and A1½X;Y� ¼ L 2 cos bA½b;mb; L� exp½cðX 1 YÞ�; ð12Þ
where

B ¼ logðbÞ; Z ¼ logðzÞ;

X ¼ logðxÞ ¼ log a
sin2ðbÞ

L
1

m2
b

2L cos2ðbÞ

� �

;

Y ¼ log
g sinnðbÞ
L n/2

�

�

�

�

�

�

�

�

; ð13Þ

Equation (10) becomes

A1½b;mb; L� ¼ A1½X; Y� ¼
ð ð

F1½Z;B�K0ðB1 2Z 1 XÞ

� K0ðB1 nZ 1 YÞ dZ dB: ð14Þ

The positive scalar c is left to our discretion and can be chosen so as

to yield a narrow kernel, K0 (in practice, c should be close to one).

Since r runs from zero to infinity and so does b, the integration over
B and Zwill run from21 to1. Similarly, X and Y span ]21,1[ as

b goes from zero to p/2. Let

w ¼ 2ðB1 nZÞ; 4 ¼ 2ðB1 2ZÞ; ð15Þ
Equation (14) then reads

A1½X; Y� ¼ jn2 2j21

ð ð

F1½4;w�K0ðX 24Þ

� K0ðY 2 wÞ d4 dw: ð16Þ

The unique solution of equation (16) reads formally

F1½4;w� ¼ jn2 2jFT 21 Â1½k4; kw�
K̂0ðk4ÞK̂0ðkwÞ

� �

; ð17Þ
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where

Â1½k4; kw� ¼
ð ð

exp½1 iðkwX 1 k4YÞ�A1½X; Y� dX dY and

K̂0½k� ¼
ð

exp½1 iðkXÞ�K0ðXÞ dX;

while

FT 21½ f ðkx; kyÞ� ¼
1

4p2

ð ð

exp½2 ikx42 ikyw�f ðkx; kyÞ dkx dky:

Both Fourier transforms are well-defined, given the span of 4, w

and X, Y. Approximating both K0 and A1 by a Gaussian of width

respectively 1=‘K and 1/‘2
N , equation (17) shows that F1 will be a

Gaussian of width 1=ð‘N 2 ‘KÞ2.
This procedure is therefore a true deconvolution: the luminosity

function Fl[L, b ] is effectively recovered at arbitrary resolution

(in effect fixed by the signal-to-noise ratio of the data). In practice,

equation (17) is impractical for noisy finite data sets, so we shall

investigate non-parametric regularized solutions to equation (8) in

Section 3.1.1.

There is a natural scale ‘0 ¼ ða/gÞ1=ðn22Þ, given by the break in

the potential, which provides us with a means to lift the degeneracy

between faint close stars moving slowly and bright stars moving

faster farther out. This scale reflects the fact that statistically the

dynamics (i.e., the velocities) gives us a precise indication of

distances in units of ‘0. We can therefore reassign a posteriori

distances to stars in the statistical sense and deconvolve the

colour–magnitude diagram. Fig. 1 graphically demonstrates the

requirement to access the break radius of the potential in order to

derive statistical distances to the stars. It shows sections of increasing

apparent magnitude in the b, mb plane for a two-temperature model

and for a one-temperature model (corresponding to a unique

Figure 1. In each panel: Isocontour of A*(b,mb) (defined by equation 48) in the b,mb plane (b ranging from 2p=2 to p=2 and mb from 21 to 1): sections of

increasing apparent magnitude (from left to right and top to bottom) Top left: two-temperature models ½logb ¼ 22 and logb ¼ 2, log ðL0Þ ¼ 0� Top right:

same as top left, but for a unique temperature ðb ¼ 1Þmodel. The observed star counts enable us to distinguish between the one- and two-temperature models,

especially at the faint end (top left section) for significantly non-zero gð¼ 1Þ. Bottom left: Shows that even the faint end (top left section) of the observed star

counts are barely distinguishable from the two-temperature model (Bottom right: ) for small gð¼ 1=10Þ. This demonstrates graphically the requirement to

access the break radius, ‘0/1/g, of the potential to derive statistical distances to the stars.
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absolute luminosity). The observed star counts enable us to

distinguish between the one- and two-temperature models,

especially at the faint end for significantly non-zero g.
Turning back to equation (8), it remains true that for more

general x the equation can still be inverted in the least-squares

sense, but this involves a less symmetric kernel, K1ðx; yju; bÞ,
whose functional form depends explicitly on x:

K1ðx; yju;bÞ ¼
ffiffiffiffiffiffi

b

2p

r

exp ½2bu 2x2 bxðuyÞ�u 3
:

The inversion procedure, which will be described in Section 3, still

applies to such kernels.

2.2 A Schwarzschild model: accounting for the local velocity

ellipsoid anisotropy

Let us now move to more realistic models with a fully triaxial

Schwarzschild ellipsoid. Its distribution function is given in terms

of the kinematic inverse dispersions bR,bf and bz by

f bðr; uÞ ¼
ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi

bRbzbf

8p3

r

exp½2ðbzEz 1 bRER 1 bfEfÞ�; ð18Þ

where

Ez ¼ 1
2
v2z 1 czðzÞ; ER ¼ 1

2
v2R and Ef ¼ 1

2
ðvf 2 �vfÞ2: ð19Þ

Here v̄f measures the mean azimuthal velocity in the local

neighbourhood (which is assumed not to depend on b ), and V ¼
ðvR; vf; vzÞ are respectively the radial, azimuthal and vertical

velocities of a given star measured in a direct cylindrical system of

coordinates centred at the Galactic Centre. These velocities are given

as a function of the velocities measured in the frame of the Sun by

vF ¼ 1

R
{r( sinðbÞ sinð‘Þub 2 r( cosðbÞ sinð‘Þur 2 r( cosð‘Þu‘

1 r cosðbÞ½u‘ 2 sinð‘Þu(�1 ½r( 1 r cosðbÞ cosð‘Þ�v(};

ð20Þ

vR ¼ 1

R
{½r cosðbÞ2 r( cosð‘Þ� sinðbÞub 2 r( sinð‘Þu‘

2 cosðbÞ½r cosðbÞ2 r( cosð‘Þ�ur 1 r(u(

2 r cosðbÞ cosð‘Þu( 1 r cosðbÞ sinð‘Þv(}; ð21Þ

vz ¼ sinðbÞur 1 cosðbÞub 1 w(; ð22Þ
where

R ¼
ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi

r2( 2 2r(r cosðbÞ cosð‘Þ1 r 2 cosðbÞ2
q

and

z ¼ r sinðbÞ: ð23Þ

R measures the projected distance (in the meridional plane) to the

Galactic Centre, while z is the height of the star. Here u(, v(,w(

and r( are respectively the components of the Sun’s velocity and

its distance to the Galactic Centre. The argument of the exponential

in equation (18) is a quadratic function in ur via equations (20)–

(22), so the integration over that unknown velocity component is

straightforward.

In short, we show in Appendix A that equation (2) has solutions

for families of distributions obeying equation (18). Those solutions

are unique, and can be made explicit for a number of particular

cases which are discussed there. They are shown to be formally

equivalent to those found for equation (4). For instance, at large

distances from the Galactic Centre ðr(!1Þ, equation (6) along the
plane mb ¼ 0 can be recasted into

L 2 cosðbÞA2½b; ‘;mb ¼ 0; L� ¼
ð ð

ffiffiffiffiffiffi

b

2p

r

F½u 2
;b�

� exp ð2bu 2x3 2 bz2Þu 3 du db; with x3 ¼ a
sin2ðbÞ

L
; ð24Þ

and

z2 ¼
½w( cos b2 ðv( 2 �vfÞ sin b sin ‘�2

2 cos2ðbÞ1 2 sin2ðbÞ½jR cos2ð‘Þ1 jf sin2ð‘Þ�
;

jR ¼ bz

bR

; jf ¼ bz

bf
; ð25Þ

which is of the form described in Section 2.1.2 with n ¼ 0, x3
replacing x, and z2 replacing y. With the exception of the special

cases also described in Appendix A, the solution can be found via

x 2 minimization, as shown below in Section 3.

2.3 Epicyclic model: accounting for density gradients

The above models do not account for any density or velocity

dispersion gradients, which is a serious practical shortcoming. Let

us therefore construct an epicyclic model for which the radial

variation of the potential and the kinematic properties of the

Galaxy are accounted for.

A distribution function solution of Boltzmann equation with two

integrals of motion (energy and angular momentum) can be written

according to Shu (1969) as

f bðr; uÞ ¼ QðHÞ Vb 3=2rD
ffiffiffi

2
p

p
3
2ks2

Rsz

exp 2b
ER 2 Ec

s2
R

2 b
Ez

s2
z

� �

; ð26Þ

where Q is the Heaviside function, while

V ¼ k
ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi

2a1 2
p ; rD ¼ r( exp

R( 2 Rc

Rr

� �

; with

Rc ¼ H
1

a11R
a

a11

(
V

2
1

a11

(
; ð27Þ

a being the slope of the rotation curve,V the angular velocity, k the

epicyclic frequency, rD the density, Rc the radius of the circular

orbit of angular momentum H, s2
R and s2

z the square of the radial

and vertical velocity dispersion, and b the kinematic index

s2
R ¼ s2

R(
exp

2R( 2 2Rc

RsR

� �

;

s2
z ¼ s2

z(
exp

2R( 2 2Rc

Rsz

� �

;

Ec ¼
a1 1

2a
H

2a
a11R

2
2a
a11

( V
2

a11

( : ð28Þ

Here r0;V; k;sR;sz and Ec are known functions of momentum H

given by

H ¼ r( cosðbÞ sinð‘Þur 2 r( sinðbÞ sinð‘Þub 2 ½r cosðbÞ

2 r( cosð‘Þ�u‘ 1 r cosðbÞ cosð‘Þu(
1 ½r( 2 r cosðbÞ cosð‘Þ�v(: ð29Þ
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In the case of a separable potential given by

cðR; zÞ ¼ cRðRÞ1 czðzÞ; where cRðRÞ ¼
R 2aV2

(R
22a
(

2a
;

czðzÞ ¼
1

2pG
S0

ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi

z 2 1 D 2
p

2 D
� �

1 reffz
2

h i

; ð30Þ

where G is the universal gravity constant, while S0, reff and D are

constants, the energies Ez and ER obey

Ez ¼
½sinðbÞur 1 cosðbÞub 1 w(�2

2
1 czðzÞ; ð31Þ

ER ¼ ½cosðbÞur 2 sinðbÞub�2 1 u2
‘
1 u2( 1 v2(

2

1 cRðRÞ2 sinð‘Þ{u‘u( 2 ½cosðbÞur 2 sinðbÞub�v(}

1 cosð‘Þ{½cosðbÞur 2 sinðbÞub�u( 1 u‘v(};

while R and z are given by

R ¼
ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi

r2( 2 2r(r cosðbÞ cosð‘Þ1 r 2 cosðbÞ2
q

and

z ¼ r sinðbÞ: ð33Þ

Note that the integration over ur in equation (2) must now be

carried numerically, since r0,V, k, sk and sz are all functions of ur
via equation (29).

This model, based on the epicyclic theory, accounts for density

and velocity dispersion gradients, and is therefore more realistic

than the Schwarzschild ellipsoid model presented in Section 2.2.

The density distribution together with the distribution of the

maximum of the proper motion along the ‘ coordinate are

presented in Fig. 2 projected on to the sphere. The asymmetry

along the Galactic longitude is produced by the solar motion.

3 S IMULATIONS

3.1 Method

We have chosen to implement a non-parametric inversion

technique to invert equation (2) or (8). The non-parametric

inversion problem is concerned with finding the best solution to

equation (2) or (8) for the underlying LF indexed by kinematic

temperature when only discrete and noisy measurements of

[Ab, mb, L ] are available (e.g. Titterington 1985; Dejonghe 1993;

Lucy 1994; Merritt, 1996; Fadda, Slezak & Bijaoui 1998, Pichon &

Thiébaut 1998; and references therein), and most importantly when

we have little prejudice regarding what the underlying LF should

be. In short, the non-parametric inversion corresponds to model-

fitting in a regime where we do not want to impose (say via stellar

evolution tracks) what the appropriate parametrization of the

model is. It aims at finding the best compromise between noise and

bias; in effect, it correlates the parameters so as to provide the

smoothest solution amongst all possible solutions compatible with

a given likelihood.

An optimal approach should involve a maximum-likelihood

solution parametrized in terms of the underlying six-dimensional

distribution. In practice, such an approach turns out to be vastly too

costly for data sets involving 106 measurements. Binning is

therefore applied to our ensemble of ð‘; b; m‘; mb; L; B2 VÞ
measurements.

3.1.1 Non-parametric inversion

The non-parametric solutions of equations (8) and (14) are then

described by their projection on to a complete basis of p � p

functions

{ekðzÞelðbÞ}k¼1;…;pl¼1;…;p

of finite (asymptotically zero) support, which could be cubic

B-splines (i.e., the unique C 2 function, which is defined to be a

cubic over four adjacent intervals and zero outside, with the

extra property that it integrates to unity over that interval) or

Gaussians:

Fðz;bÞ ¼
X

p

k¼1

X

p

l¼1

FklekðzÞelðbÞ; ð34Þ

The parameters to fit are the weights Fkl. Calling x ¼
{Fkl}k¼1;…p;l¼1;…p (the parameters) and ~y ¼ {L 2 cosðbÞ
Aðxi; yjÞ}i¼1;…n;j¼1;…n (the n � n measurements, with L 2 cos(b ) a

function of xi,yi via equation (7)), equation (8) then becomes

Figure 2. Left: Aitoff projection of the normalized density distribution for the epicyclic Shu model. Right: Distribution of the maximum of the proper motion

along the galactic longitude (in arcsec yr21). The Galactic Centre is at the centre of the plot, and longitude is increasing from the centre to the left. The

asymmetry along the Galactic longitude derives from the peculiar motion of the Sun.
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formally

~y ¼ a:x; ð35Þ

where a is an ðn; nÞ � ðp; pÞ matrix with entries given by

ai; j; k; l ¼
ð ð

ekðu 2ÞelðbÞ exp½2bu 2xi 2 bxðuyjÞ�u 3 du db

� �

i; j; k; l

:

ð36Þ

For the epicyclic model the measurements are ~y ¼ {Aijklm ¼
Að‘i; bj;m‘k

mbl ;LmÞ}i¼1;…n1 ; j¼1;…n2 ;; k¼1;…n3 ;; l¼1;…n4 ;m¼1;…n5 and a

is an ðn1; n2; n3; n4; n5Þ � ðp1; p2Þ matrix with entries given by

ai; j; k; l;m; q; s ¼
ð ð ð

eqðLmr 2ÞesðbÞf bð‘i; bj;m‘k
mbl ; r; urÞr 4

�

� dr dur db

�

i; j; k; l;m; q; s

; ð37Þ

with fb given by equation (26).

Assuming that we have access to discrete measurements of Aij

(or Aijklm via binning as discussed above), and that the noise in A

can be considered to be normal, we can estimate the error between

the measured star counts and the non-parametric model by

LðxÞ;x 2ðxÞ ¼ ð ~y2 a:xÞ’:W:ð ~y2 a:xÞ; ð38Þ

where the weight matrix W is the inverse of the covariance matrix

of the data (which is diagonal for uncorrelated noise, with diagonal

elements equal to one over the data variance).

The decomposition in equation (34) typically involves many

more parameters than constraints, such that each parameter

controls the shape of the function only locally. The inversion

problem corresponding to the minimization of equation (38) is

known to be ill-conditioned: Poisson noise induced by the very

finite sample of stars may produce drastically different solutions,

since these solutions are dominated by artefacts due to the

amplification of noise. Some trade-off must therefore be found

between the level of smoothness imposed on the solution in order

to deal with these artefacts on the one hand, and the level of

fluctuations consistent with the amount of information in the

data set on the other hand. Finding such a balance is called

the ‘regularization’ of the inversion problem, and in effect implies

that between two solutions yielding equivalent likelihood, the

smoothest is chosen. In short, the solution of equation (35) is found

by minimizing the quantity

QðxÞ ¼ LðxÞ1 lRðxÞ;

where L(x) and R(x) are, respectively, the likelihood and

regularization terms given by equation (38) and

RðxÞ ¼ x’:K:x; ð39Þ

where K is a positive definite matrix, which is chosen so that R in

equation (39) should be non-zero when x is strongly varying as a

function of its indices. In practice, we use here

K ¼ K3#I1 I#K3 1 2K2#K2;

where # stands for the outer product, I is the identity matrix, and

K2 ¼ D’
2
:D2, K3 ¼ D’

3
:D3. Here D2 and D3 are finite difference

second-order operators [of dimensions ðp2 2Þ � p and ðp2 3Þ � p

respectively] defined by

D2 ¼ Diag2½21; 2;21�;

21 2 21 0 0 …

0 21 2 21 0 …

0 0 21 2 21 …

0 0 0 21 2 …

… … … … … …

2

6

6

6

6

6

6

6

6

6

4

3

7

7

7

7

7

7

7

7

7

5

;

D3 ¼ Diag3½1;23; 3;21�;

1 23 3 21 0 …

0 1 23 3 21 …

0 0 1 23 3 …

0 0 0 1 23 …

… … … … … …

2

6

6

6

6

6

6

6

6

6

4

3

7

7

7

7

7

7

7

7

7

5

;

ð40Þ

This choice corresponds a quadratic operator whose kernel

include planes and paraboloids. The operator K is typically non-

zero [and therefore penalizes the minimization of Q(x)] for

unsmooth solutions (i.e., those leading to strong variations in the

coefficients Fkl).

The Lagrange multiplier l . 0 allows us to tune the level of

regularization. The introduction of the Lagrange multiplier l is

formally justified by the fact that we want to minimize Q(x),

subject to the constraint that L(x) should be in the range

Ndata ^
ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi

2Ndata

p
. In practice, the minimum of

QðxÞ ¼ ð ~y2 a : xÞ’ :W : ð ~y2 a : xÞ1 lx’ :K : x ð41Þ

is

x ¼ ða’ :W : a1 lKÞ21 : a’ :W : ~y: ð42Þ

The last remaining issue involves setting the level of

regularization. The so-called cross-validation method (Wahba

1990) adjusts the value of l so as to minimize residuals between

the data and the prediction derived from the data. Let us define

~aðlÞ ¼ a : ða’ :W : a1 lKÞ21 : a’ :W: ð43Þ

We make use of the value for l given by generalized cross

validation (GCV) (Wahba & Wendelberger 1979) estimator

corresponding to the minimum of

l0 ;GCVðlÞ ¼ minl
kð12 ~aÞ : ~yk2
½traceð12 ~aÞ�2

( )

: ð44Þ

Note that the model equation (35) is linear and so is equation (42),

but this need not be the case when positivity is required. We would

then resort to non-linear minimization of equation (41).

3.1.2 Positivity

When dealing with noisy data sets, the non-parametric inversion

technique presented above (Section 3.1.1) may produce negative

coefficients in the reconstructed LF. In order to avoid such effects,

positivity can be imposed on those coefficients Fkl in equation

(34). A simple way to achieve positivity is to use an exponential
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transform and introduce w so that

F;F0 expðwÞ; ð45Þ
where F0 corresponds to our first guess for F (here F0;103Þ. A
first-order Taylor expansion of equation (45), together with

equation (35), yields

~y 0
; ~y2 a :F0 ¼ a :F0

:w;a :x0; ð46Þ
which defines ỹ 0 and x0. We first invert equation (46) for x0. The
algorithm is then iterative, and we invert in turn for xn

0

~y0n ¼ a : x0n; where ~y0n ¼ ~y2 a :Fn21 and x0n ¼ Fn21
:wn;

the LF is expressed as

Fn ¼ Fn21 expðhconvx
0
n/Fn21Þ ð47Þ

in equation (46) for the iteration number n. In practice,

convergence is controlled via a parameter, hconv [ ½0; 1�, which
fixes the amplitude of the correction in equation (47) in order to

remain within the régime of the Taylor expansion. It should be

emphasized that using equation (46) together with equation (42)

(replacing x by x0) does not lead directly to the expected LF but to a

correction that has to be applied to F0.

We will now proceed to invert equation (10) in two régimes: the

Schwarzschild model described by equation (18), and the epicyclic

model given by equation (26). The former model is dimensionally

less demanding, while the latter is more realistic, since it accounts

for density and velocity dipsertion gradients.

3.2 Simulated Schwarzschild models

Wewill first focus on the inversion of equation (8), rather than (A5)

or (A8) (which were shown to be equivalent in the zero asymmetric

drift approximation) and (24) (which was also shown to be of the

same form). Special emphasis is put on the toy model described in

Section 2.1 while carrying the inversion on a superposition of four

kinematically decoupled populations with distinct main sequence

turn-off magnitudes. These are illustrated in Fig. 3, which displays

the four fictitious tracks corresponding to increasing kinematic

temperature weighted by some IMF on each track. The image in the

observed plane ðmb; b;L;B2 VÞ of these tracks is shown in Fig. 4,

which shows isocontours of A* defined by (corresponding to

equation 12 with c ¼ 3=4Þ

A*½b;mb;L� ¼ A½b;mb; L� cosðbÞ

� g sinnðbÞ½m2
b sec

2ðbÞ1 2a sin2ðbÞ�
2L n/225=3

� �3=4

ð48Þ

in the b,mb plane for increasing B2 V at a fixed apparent

magnitude L ¼ 1=10. The multiple kinematic components of the

redder sections display distinct extrema for opposite values of mb at

fixed Galactic latitude, b, and also as a function of b at fixed proper

motions. In all figures, g is chosen equal to 1 (unless specified

Figure 3. Left: Fictitious tracks corresponding to increasing (from left to right) kinematic temperature. Right: Decomposition of corresponding colour

magnitude diagram into its four components, weighted by the IMF on each track. The image in the observed plane ðmb; b; L;B2 VÞ of these tracks is shown in
Fig. 4.

Figure 4. A*ðb;mb;B2 VÞ in the b,mb plane for increasing B2 V (from left

to right and top to bottom) at a fixed apparent magnitude L ¼ 1=10 of the

model described in Fig. 3. Interestingly, the multiple kinematic components

of the redder sections display distinct extrema for opposite values of mb at

fixed Galactic latitude, b, and also as a function of b at fixed proper motions.
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otherwise) and n equal to 3. For simplicity, we also numerically

approximate K0 in equation (11) by a Gaussian, since the matrix

elements in equation (37) are then analytic.

3.3 Simulated epicyclic models

In order to test the inversion procedure, a set of four HR diagrams

with different turn-off luminosity was constructed, assuming a

mass–luminosity relation (MLR) and a Salpeter initial mass

function (IMF). The LF of each population scales like

F0/L2
s
t ; ð49Þ

where t (the slope of the MLR on a logarithmic scale) was set to

3.2, which is characteristic of the main sequence, and s to 2.35 (the

IMF slope). The scaling factor fixes the number of stars in the

simulated galaxy. The tracks associated with those HR diagrams

were then binned on a 20 � 20 � 4 grid in the ½L0;B2 V , beta ]

space; those HR diagrams represent the absolute luminosity

function, FB2V ðL0;bÞ. The observed counts were then computed

assuming that each track corresponds to a given kinematic index,

and that its distribution can be reproduced by the epicyclic model

of the same kinematic index, i.e.,

dN ð‘i; bj;m‘; k;mb;l; Lm;B2 VÞ ¼ ai; j; k; l;m;q; s

� ½F0ðB2 VÞ�q;s dm‘ dmb d‘ cos b db dL dðB2 VÞ; ð50Þ

where ai; j;k;l;m;q;s is given by equation (37). Poisson noise was

introduced in corresponding histograms used as input for the

inversion procedure. It should be emphasized that constructing

such HR diagrams does not challenge the relevance of our physical

model, equation (26), but only our ability to recover a given LF.

The model LF need not be very realistic at this stage. The

parameters of the epicyclic model given in Table 1 were set so as to

reproduce the local neighbourhood according to Bienaymé &

Séchaud (1997) and Vergely et al. (2001). Fig. 8 shows the

assumed and reconstructed HR diagrams for the four populations

in the ½L0;B2 V� plane for this model, while Fig. 9 shows the

reconstruction error in per cent for those two figures.

4 RESULTS

4.1 The Schwarzschild models

The above non-parametric inversion technique was implemented

on 19 � 19 � 19 data sets (and up to 41 � 41 � 41Þ corresponding
to measurements in X; Y ;B2 V (equation 13). For each B2 V

section, we recover 19 � 19 (respectively 41 � 41Þ coefficients xij
corresponding to values of U,B, which implies that our resolution

in kinematic dispersion is logarithmic. Fig. 5 shows isocontours of

the assumed and reconstructed HR diagram as its decomposition in

kinematic dispersion. In this zero-noise, no-bias régime, the

relative discrepancy between the data and the projection of the

model is less than one part in 103, while that between the model

and the inversion is lower than 10 per cent (the corresponding loss

in accuracy is characteristic of non-parametric deconvolution).

Note that the wiggly structures are a property of the model, and are

well recovered by the inversion procedure. Fig. 6 shows the actual

deprojection overlaid on top of the expected contour of the model

in the (logarithmic) (b, L ) plane for increasing values of B2 V

(the projection of the fit in data space is not displayed, because

residuals of the fit would be too small to be seen). Errors in the

deprojection are largest for lower contours. Note that the contours

in Fig. 5 correspond to sections of the cube shown in Fig. 6 that are

orthogonal to those displayed in Fig. 6.

4.1.1 Errors in measurements and finite sample

The above results were achieved assuming infinite numbers of stars

and no truncation in apparent magnitude. The Poisson noise

induced by the finite number of stars (for which accurate

photometric and kinematic data are available), as well as the actual

error in those measurements, are likely to make the inversion of

equation (8) troublesome.

Fig. 7 shows how the error in the recovered HR diagram decreases

as a function of the signal-to-noise ratio in the data which, for the

sake of simplicity, was assumed to be constant while the noise was

taken to be Gaussian (corresponding to the large number of stars

per bin). Note that in reality the signal-to-noise ratio will clearly be

apparent-magnitude-dependent, and distance-dependent (because

of extinction and proper motion errors). Fig. 7 also shows how the

truncation in apparent magnitude induces a truncation in absolute

magnitude (here we truncate in Y, since a truncation in L induces a

truncation in Y but none in X, given equation 13).

4.2 The epicyclic models

The inversion technique has been implemented over a 36 � 9 �
7 � 7 � 10 � 20 � 4 model which corresponds to a bin size

projected on to the sphere of 10 � 10 degrees in position sampled

linearly, seven bins in proper motion ranging from 20.2 to

0.2mas yr21, and 20 bins in apparent and absolute luminosity

corresponding to an integration over the line of sight from 0.1 pc to

4 kpc (those are also linear bins in luminosity, which correspond to

a logarithmic binning in radius). The four kinematic indexes

(ranging from 0.8 to 120) were set to reproduce a series of discs

with density scaleheights ranging from nearly 200 pc to 1 kpc (i.e.,

corresponding to thin and thick discs). The mean signal-to-noise

ration for these simulation is 2000, ranging from 20 on the giant

branches to 70 000 at the bottom of the main sequence.

Fig. 9 shows the reconstruction error in the ½B2 V ; L0� plane
corresponding to the HR diagram shown in Fig. 8. The main

sequence and the different turn-off are well reconstructed (the error

lies well below 1 per cent for the faint part of the main sequence,

and is less than 10 per cent at the turn-offs). The red giant branch

(RGB) is also well reproduced, even though it strongly depends on

the age of the population (via b ). This can be understood if we look

at the number of stars in the different regions on the ½B2 V ; L0�
plane. Older (younger) populations have larger (lower) number of

stars on the RGB, and the signal-to-noise ratio is increasing

(decreasing) correspondingly. We note that the four tracks are

recovered without creating any spurious structure. The LFs Fb(L0)

Table 1. Parameters used for the epicyclic model described in Section 2.3.

Distribution function Potential Solar motion

Rr¼ 2.5 kpc D¼ 240 pc R(¼ 8.5 kpc
Rr¼ 2.5 kpc S0¼ 48M( pc22

VLSR¼ 220 km s21

RsR
¼ 10 kpc reff¼ 0.0105M( pc23 U(¼ 9 km s21

Rsz
¼ 5 kpc a¼20.1 V(¼ 5.2 km s21

sR(
¼ 48 km s21 W(¼ 7 km s21

sz(
¼ 24 km s21

r(¼ 0.081M( pc23
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are recovered within 1 per cent uncertainty (in mean value) for the

oldest population, and within 20 per cent for the youngest (note

that sometimes the reconstruction error increases up to 100 per cent

when no stars are recovered on the RGB).

5 DISCUSS ION AND CONCLUSION

The main result of this paper is a demonstration that the

generalized stellar statistic equation including proper motions,

equation (2), can be inverted, giving access to both the kinematics

and the luminosity function. The inversion was carried for two

rather specific functional decompositions of the underlying

distribution (namely, constant ratio and possibly singular

Schwarzschild ellipsoids plane-parallel models) and a more

realistic physical model (the epicyclic Shu model) which accounts

for gradients. The inversion assumes that the departure from

harmonicity of the vertical potential, and/or the asymmetric drift or

the Sun’s vertical velocity, w(, are known. Indeed, the break in the

potential yields a scale which reflects the fact that statistically

the dynamics (i.e., the velocities) gives a precise indication of

distances in units of that scale. The asymmetric drift or vertical

component of the Sun’s velocity provides another energy scale

(and therefore a distance scale). The existence of more than one

distance scale is mathematically redundant, but practically of

interest for the purpose of accounting for local and remote stars.

In a nutshell, it was shown in Section 2 that equation (2) has

solutions for families of distributions obeying equation (4)

(singular ellipsoid) or equation (18) (Schwarzschild ellipsoid).

Those solutions are unique, and can be made explicit for a number

of particular cases: equation (17) (pin-like velocity ellipsoid),

equation (A5) (constant ratio bR/bz, w( < 0Þ, equation (A8)

(constant ratio bR/bz and bf/bz, either with v( < �vf;w( < 0, or

with v( 2 �vf – 0, w( – 0 and x < 0 : statistical secular

parallaxes). In all other instances, the solution can be found via

the general non-parametric inversion procedure described in

Section 3.1.1, the only constraint being the computation of the

model matrix generalizing equation (37) (which might require

numerical integration, as shown for instance in Section 2.3); in this

more general framework it remains also to demonstrate that the

inversion will converge towards a solution which is unique. For

instance, in the régime where the epicyclic model has been tested

(Section 3.3) a unique solution seems to be well defined. The LF of

each kinematical component is well recovered throughout the HR

diagram.

More tests are required before applying the method to real data,

and are postponed to a companion paper (Siebert et al., in

preparation). For a given vertical potential, it appears that the

modelling of star counts indexed by proper motion Al(m,ml,mb;

Figure 5. Left: assumed and Right: reconstructed HR diagram together with its decomposition in kinematic temperature. Note that the wiggly structures are a

property of the model, and are well recovered by the inversion procedure. The plain, dashed, dot-dashed, short-dashed curves correspond to the four dispersions

associated with the four populations with distinct main-sequence turn-off radii shown in Fig. 3.

Figure 6. Assumed model (plain line, filled contour) and non-parametric

deprojection (dashed line) overlaid on top of the expected contours in the

ðlog 1/L, logb ) plane for increasing B2 V sections. Errors in the

deprojection are largest for lower contours. Note that these sections are

orthogonal to those superposed in Fig. 5.
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l, b ) has a solution for most model parameters. Many different

models based on distinct priors have produced realistic magnitude

and colour star counts, but failed to predict proper motion

measurements accurately [for instance, note that the Besaņcon

model – which relies on a nearly dynamical consistent model –

produces a good fit to proper motion surveys (Ojha et al. 1994),

while dynamically inconsistent models are more problematic

(Ratnatunga, Bahcall & Casertano 1989)].

It should be emphasized that the inversion method presented in

Section 3.1.1 is a true deconvolution, and should give access to a

kinematically indexed HR diagram. Together with some model of

the time evolution of the different kinematic components (via, say,

a disc-heating mechanism), the indexing could be translated into

one on a cosmological time, hence providing a non-parametric

measurement of the local neighbourhood LF which is complemen-

tary to that obtained by evolutionary track fitting with an assumed

IMF and star formation rate (see, e.g., Hernandez, Valls-Gabaud &

Gilmore 1999). Note that, conversely, the agreement between the

standard direct method to predict the local LF and the method

presented here could be used to measure the Galactic potential.

The deepest photometric and proper motion of whole sky survey

available is the Tycho-2 catalogue (Høg et al. 2000), which is a new

reduction of the Tycho data (Høg et al. 1998). Many Tycho stars are

disc giants and subgiants covering a large range of distances; the

method developed here can be applied to these stars, and will allow

us to recover their LF without any prior information from stellar

evolution tracks. We intend in a forthcoming paper to apply the

method presented here to the Tycho-2 catalogue (Høg et al. 1998)

and to other proper motion catalogues in order to determine the LF

of stars in the solar neighbourhood. We will investigate the

limitations introduced by a magnitude-limited catalogue, by the

finite size of catalogues, and also by our limited knowledge of

the Galactic potential. Reddening is also bound to be a concern,

since it will bias apparent luminosities as a function of ‘ and b. If

Figure 7. Left panel: The mean absolute residual of the luminosity function,
P

ijjFrecov
ij 2F

input
ij j=PijjFinput

ij j versus the signal-to-noise ratio in logarithmic

coordinates. This graph demonstrates that the non-parametric inversion sketched in Section 3.1.1 is robust with respect to sampling or measurement noise.

Right panel: The effect of truncation in magnitude on the main sequence: plain line: recovered HR diagram with a truncated data set; dashed line: recovered HR

diagram without truncation. As expected, the truncation in apparent magnitude removes the information at the bottom of the main sequence.

Figure 8. Left: Assumed HR diagram for the epicyclic model. The four populations have distinct turn-off point and kinematic index. Right: Reconstructed HR

diagram. L0 is expressed in unit of L(. Note that all four populations are well recovered. The main sequence and turn-off are reconstructed within 10 per cent

error (less than 1 per cent for the lower part of the main sequence due to the large number of stars in that part of the HR diagram). The giant branch is also

recovered, although the reconstruction error is higher.

The local neighbourhood luminosity function 191

q 2002 RAS, MNRAS 329, 181–194



190 Artile 3

the reddening is diffuse and the absorbing component law is

known, the kernel of e.g., equation (10) will simply be modified

accordingly. Alternatively, multicolour photometry could be

sufficient to constrain the spatial extinction law. Of course, the

dimensionality of the problem is increased by the number of colour

bands used, since the analysis must be carried while accounting for

all colours simultaneously.

The final error on the recovered LFs will depend on the

photometric errors of the observational catalogue (, 0.1 for the

Tycho-2 catalogue down to 0.013 for VT , 9, , 0:05–0:10 for

photographic surveys). It will also depend on the relative proper

motion accuracy ½dðmÞ , 2dðmÞ/sm, with sm the typical dispersion

for a stellar group at a given distances]. With the Tycho-2 catalogue

completed by proper motions (with an accuracy of 2.5mas y21),

and for disc giants with velocity dispersions from 10 to 50 km s21

and proper motion dispersions from 2 to 10mas y21, the accuracy

on the recovered LF will be limited to about 0.5mag. Closer (and

fainter) stars with proper motions from photographic catalogues

will constrain the lower part of the LF with a higher accuracy.

In the next decade, sky surveys by the Fame, Diva and GAIA

satellites will probe the Galactic structure in superb detail, giving

directly access to larger volumes of the 6D stellar phase space of

the Galaxy. It will remain that farther out, only proper motions and

photometry will have sufficient accuracy and generalization of

methods such as that derived here will be used to extrapolate our

knowledge of the kinematic and LFs of the Galaxy and its

satellites. For instance, Appendix B sketches the possible inversion

of an external globular cluster LF with GAIA-quality photometry.

ACKNOWLEDGMENTS

We thank J. L. Vergely for early stimulating discussions on this
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APPENDIX A: ASYMPTOTIC ANALYTIC

SOLUTIONS FOR THE SCHWARZSCHILD

MODEL

Let us demonstrate that equation (2) has explicit analytic solutions

Figure 9. Left panel: Reconstruction error in the ½B2 V ; L0� plane for the epicyclic model shown in Fig. 8. Right panel: Model versus recovered luminosity

function Fb(L0) for the four kinematic indexes corresponding to the oldest population (lower curve) to the youngest (upper curve). The LFs are plotted on a

logarithmic scale and arbitrary normalized. The curves corresponding to the two kinematic index where shifted along the y-axis. Plain lines correspond to the

model LF, while dot-dashed lines are the reconstructed LF. Note that the LF is well reconstructed for the main sequence (at low luminosity) and for the turn-off.

The total LF summed over the kinematic index is also displayed as the top thick lines. The bumps at low and high luminosity are properties of the model and

correspond to the lower part of the main sequence and to the subgiant branch of each population.
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Artile 3 191
for families of distributions obeying (18), using the inversion

procedure sketched in Section 2.1.

A1 Slices towards the Galactic Centre

For the sake of simplicity, let us first restrict the analysis to u( ¼
v( ¼ w( ¼ 0 and assume first that we have measurements only in

the direction ‘ ¼ 0. The integration over ur then yields

ð

f bðr; uÞ dur ¼
ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi

bbbf

4p2

r

� exp{2 1
2
½bfðu‘ 2 �vfÞ2 1 bbu

2
b�2 bzczðzÞ};

ðA1Þ

where

b21
b ¼ b21

R sin2ðbÞ1 r( 2 r cosðbÞ
R

� �2

b21
z cos2ðbÞ: ðA2Þ

Without loss of generality, let us integrate over u‘:

ð ð

f bðr; uÞ dur du‘ ¼
ffiffiffiffiffiffi

bb

2p

r

exp½2 1
2
bbu

2
b 2 bzczðzÞ�: ðA3Þ

At large distances from the Galactic Centre, both R and r( are large

compared to r, and equation (A2) becomes

�b
21

b ¼ b21
R sin2ðbÞ1 b21

z cos2ðbÞ: ðA4Þ

Let us now also assume that bR and bz are known monotonic

functions of a unique parameter b. We may now convolve equation

(A3) with the LF sought, F[Lr 2,b ], so that

A½b;mb; L� ¼
ð ð

ffiffiffiffiffiffi

�bb

2p

r

F½Lr 2;b�

� exp{2 1
2
r 2 �bbm

2
b 2 bzcz½r sinðbÞ�}r 3 dr db: ðA5Þ

Equation (6) appears now as a special case of equations (A4) and

(A5) corresponding to bR!1. Even though the convolution in

equation (A5) is less straightforward than that of equation (8), and

so long as cz is not purely harmonic, equation (A5) will have a non-

trivial solution for F. In particular, if the ratio of velocity

dispersions bR/bz is assumed constant, equation (8) still holds but

with b ¼ bz, and x replaced by x0 defined by

x0 ¼ a
sin2ðbÞ

L
1

m2
b

2L cos2ðbÞ1 j2L sin2ðbÞ ; where j ¼ bz

bR

;

with A0½b;mb; L� ¼ A½b;mb; L�
ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi

11 j tan2ðbÞ
p

:

Note that if v( and w( are not negligible, equation (A5) becomes

A½b;mb; L� ¼
ð ð

ffiffiffiffiffiffi

�bb

2p

r

F½Lr 2;b� exp{2 1
2
�bb½ub 1 cosðbÞw(�2

2 bzcz½r sinðbÞ�}r 3 dr db; ðA6Þ

and is of the form discussed below as equation (A8) with ‘ ¼ 0.

A2 Slices away from the Galactic Centre

For any direction ‘ – 0 when r(!1, the kinetic dispersion

(replacing in equation A4) along Galactic latitude is given by

b̂
21

b ¼ ðb21
R cos2‘1 b21

F sin2‘Þ sin2b1 b21
z cos2b;

and equation (6) is replaced by

A ½b;‘;mb; L� ¼
ð ð

ffiffiffiffiffiffi

b̂b

2p

s

F½Lr 2;b� exp{2 b̂b½rmb 1 cosðbÞw(

2 sinðbÞ sinðlÞðv( 2 �vfÞ�2 2 bzcz½r sinðbÞr 3 dr db�}; ðA7Þ

which can be rearranged as (again with b ¼ bzÞ

L 2 cosðbÞA2½b; ‘;mb; L� ¼
ð ð

ffiffiffiffiffiffi

b

2p

r

F½u 2
;b�

� exp½2bu 2x2 1 buy2 2 bz2 2 bxðuyÞ�u 3 du db; ðA8Þ

with z2 given by equation (25),

x2 ¼ a
sin2ðbÞ

L
1

m2
b

2L cos2ðbÞ1 2L sin2ðbÞ½jR cos2ð‘Þ1 jf sin2ð‘Þ�
;

ðA9Þ

y2 ¼
mb½ðv( 2 �vfÞ sin b sin ‘2 w( cos b�

ffiffiffi

L
p

cos2ðbÞ1
ffiffiffi

L
p

sin2ðbÞ½jR cos2ð‘Þ1 jf sin2ð‘Þ�
; ðA10Þ

A2½b; ‘;mb; L� ¼ A½b;mb; L�

�
ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi

11 tan2ðbÞ½jR cos2ð‘Þ1 jf sin2ð‘Þ�
q

;

where jR ¼ bz

bR

; jf ¼ bz

bf
: ðA11Þ

In the region where the asymmetric drift and the z-component of

the Sun’s velocity can be neglected, v( < �vf and w( < 0, y2 and

z2 vanish and equation (A8) is formally identical to equation (10);

once again the solution of equation (A8) is given by equation (17)

with the appropriate substitutions. Alternatively, in the regions

where either w( or v( 2 �vf cannot be neglected, equation (A8)

has a unique solution even if x; 0, which can be found along the

section mb ¼ 0 (note that when r(!1, we can always assume

u( ¼ 0 by changing the origin of Galactic longitude, ‘). Indeed,

equation (A8) becomes equation (24), which is of the form

described in Section 2.1.2 with n ¼ 0, x3 replacing x, and z2
replacing y; the corresponding solution is found by following the

same route. It is analogous to statistical secular parallaxes (note,

none the less, that the section mb ¼ 0 might not be sufficient to

carry the inversion without any truncation bias, since log(z2) spans

]21,Z [ when b and ‘ vary with Z as a function of jR, jF, w( and

ðv( 2 �vfÞ.
Turning back to equation (A8), it remains true that for more

general x the equation can still be inverted via the kernel,

K2ðx2; y2; z2; yju;bÞ, which depends explicitly on x:

K2 ðx2; y2; z2; yju;bÞ ¼
ffiffiffiffiffiffi

b

2p

r

� exp½2bu 2x2 1 buy2 2 bz2 2 bxðuyÞ�u 3
:

Note that the multidimensionality of the kernel, K2, is not a

problem from the point of view of a x 2 non-parametric

minimisation described in Section 3.
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APPENDIX B : EXTERNAL SPHERICAL

ISOTROPIC CLUSTERS

Consider a satellite of our Galaxy assumed to be well described as a

spherical isotropic cluster with an LF indexed by this kinematic

temperature. Let 4p2Alðmb; L; RÞm dm dLR dR be the number of

stars which have proper motions, m 2 ¼ m2
b 1 m2

‘
, and apparent

luminosity L at radius R from the centre at the wavelength l. This
quantity is a convolution of the distribution function f(1, b )

(a function of energy, 1, and b; 1/s 2Þ and the luminosity

function, gl(L0, b ), a function of the intrinsic luminosity, L0, the

population, b, and wavelength l:

Alðm; L;RÞ ¼
ð ð ð

f ð1;bÞglðb; Lr02Þ db dz dvz; ðB1Þ

which can be rearranged as

Alðm; L;RÞ ¼ 4

ð ð ð

f ð1;bÞglðb; Lr02Þ

� r dr
ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi

r 2 2 R 2
p d1

ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi

2ðc1 1Þ2 v 2
p db; ðB2Þ

where v 2 ¼ m 2r02 is the velocity in the plane of the sky,

r02 ¼ ðr 2 2 R 2
1 r2(Þ the distance to the observer, r( the distance

to the cluster, and r the distance to the cluster centre. The potential

can be derived non-parametrically from the projected density

(using Jeans’s equation). Indeed, the mass enclosed within a sphere

of radius r reads

Mdynð, rÞ ¼ r 2
dc

dr
¼ 2

r 2

r

dðrs 2Þ
dr

; ðB3Þ

where c(r ) is the gravitational potential, r(r ) the density, and s(r )
the radial velocity dispersion. The surface density is related to the

density via an Abel transform:

SðRÞ ¼
ð

1

21

rðrÞ dz ¼ 2

ð

1

R

rðrÞ r dr
ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi

r 2 2 R 2
p ;ARðrÞ; ðB4Þ

where S(R ) is the projected surface density, and R the projected

radius as measured on the sky. Similarly, the projected velocity

dispersion s2
p is related to the intrinsic velocity dispersion, s 2(r ),

via the same Abel transform (or projection)

SðRÞs2
pðRÞ ¼ 2

ð

1

R

rðrÞs 2ðrÞ r dr
ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi

r 2 2 R 2
p ;ARðrs 2Þ: ðB5Þ

Note that SðRÞs2
p is the projected kinetic energy density divided by

3 (corresponding to one degree of freedom), and r(r )s 2 the kinetic

energy density divided by 3. Inserting equations (B4) and (B5) in

equation (B3) yields

Mdynð, rÞ ¼ 2
r 2

A
21
r ðSÞ

dA21
r ðSs2

pÞ
dr

;

while rðrÞ ¼ 1

4pr 2
d

dr
Mdynð, rÞ and 72c ¼ 24pGr: ðB6Þ

The underlying isotropic distribution is given by an inverse Abel

from the density:

f ð1Þ ¼ 1
ffiffiffi

8
p

p2

ð

d2r

dc 2

dc
ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi

12 c
p ;

ð

1

0

FðbÞ expð2b1Þ db; ðB7Þ

where an isothermal decomposition over temperature b was

assumed for the distribution function (this assumption is not

required: any parametrized decomposition is acceptable). So

FðbÞ ¼ L
21½ f ð1Þ� ¼ L

21{A21½A21ðSÞ�}; ðB8Þ
where L is the Laplace operator.

Calling

G½Y� ¼
ðY

0

expð2XÞ dx
ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi

Y 2 X
p ¼ ffiffiffiffi

p
p

Erfið
ffiffiffiffi

Y
p

Þ e2Y
;

g1ðb; Lr02Þ ¼ glðb; Lr02ÞFðbÞb23=2
; ðB9Þ

equation (B2) becomes

Alðm; L;RÞ ¼ 2
ffiffiffi

2
p ð

1

0

ð

1

R

G b
m 2ðr 2 2 R 2

1 r2(Þ
2

2 cðrÞ
� �� ��

� g1½b; Lðr 2 2 R 2
1 r2(Þ�

r dr
ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi

r 2 2 R 2
p

�

db ðB10Þ

where G is a known kernel, while gl is the unknown LF sought.

Equation (B10) is the direct analogue of equation (8). It will be

invertible following the same route with GAIA photometry. (With

today’s accuracy in photometry, for a typical globular cluster at a

distance r( of, say, 10 kpc, the relative positions within the cluster

are negligible with respect to r(: r
2
2 R 2

! r2(; therefore

Alðm; L;RÞ ¼ 2
ffiffiffi

2
p ð

1

0

ð

1

R

G b
m 2r2(
2

2 cðrÞ
� �� �

rdr
ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi

r 2 2 R 2
p

� �

� g1ðb; Lr2(Þdb:

L is then also mute, and the inversion problem shrinks to one

involving finding the relative weights, gL[b ] of a known

distribution.

This paper has been typeset from a TEX/LATEX file prepared by the author.
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14Conlusion Générale &Perspetives
Nous avons abordé dans les hapitres préédents plusieurs aspets de l'étude dela Galaxie et de ses omposantes. Tout d'abord, dans la première partie, nous avonsétudié un éhantillon d'étoiles géantes en diretion du p�le nord Galatique. Celui-ia été observé ave le spetrographe Elodie de l'observatoire de Haute-Provene a�nde déterminer les propriétés des populations stellaires du disque ainsi que la formedu potentiel vertial. Nous avons identi�é dans et éhantillon deux populations,orrespondant à la omposante vieille du disque mine et au disque épais, et estiméles paramètres aratéristiques de es dernières (métalliité moyenne, densité loaleet dispersions de vitesses). Si les di�érents paramètres estimés pour le disque minesont ompatibles ave notre onnaissane de e dernier, nous avons obtenu pour ledisque épais des paramètres qui favorisent une population dense et plate ave uneinématique modérée. De plus, le fait que nous obtenions une population distintedu disque mine nous permet de favoriser un modèle de formation via l'arétiond'un sattelite pour ette population.L'étude dynamique de et éhantillon nous a également permis de on�rmer lesrésultats Hipparos sur la distribution loale de matière noire et la déterminationde la limite de Oort. En e�et, nous ne trouvons pas de désaord entre la densitéloale de matière visible et la densité loale mesurée par l'étude dynamique. Ceiindique qu'il n'est pas néessaire de faire appel à une omposante de matière noiredistribuée sous la forme d'un disque pour expliquer la dynamique du voisinage solaire(néanmoins le halo de matière noire doit exister). De plus, nous apportons la premièremesure de l'éhelle de hauteur de la matière assoiée au potentiel vertial (D =392+328�121 p). Celle-i est ompatible ave l'éhelle de hauteur de la omposante vieille



194 Conlusion Générale & Perspetivesdu disque mine, indiquant que ette dernière domine la distribution de masse dansle voisinage solaire.En�n, nous avons ombiné les mesures de métalliité et de vitesses des étoilesde l'éhantillon a�n de déterminer l'histoire de la formation stellaire. Notre déter-mination est qualitativement en aord ave les déterminations préédentes. Nousretrouvons les époques (nommées A B et C) identi�ées dans les études antérieures,néanmoins nous obtenons un désaord sur la valeur relative des pis. Celui-i peutependant être expliqué par un e�et de la séletion en ouleur dans notre éhantillonqui induit un biais vers les fortes métalliités et ainsi augmente la valeur relative despis réents par rapport aux pis aniens.Dans la seonde partie de la thèse, nous avons présenté une étude préliminaireutilisant une méthode d'inversion a�n de reonstruire les fontions de luminosités despopulations stellaires à partir d'un atalogue ontenant la photométrie et les mouve-ments propres. Nous avons montré que l'inlusion de la inématique dans l'équationde la statistique stellaire permet de lever la dégénéresene entre la distane et lamagnitude absolue dans ette équation.La méthode proposée a été testée dans plusieurs as idéaux. Cei nous a permisde quanti�er la qualité de reonstrution en fontion du nombre d'étoiles d'un ata-logue (ei orrespond au rapport signal sur bruit dans les omptages). Nous avonsmontré que, dans la limite d'un faible rapport signal sur bruit, il devient néessaired'ajouter une ontrainte de positivité à la solution, a�n de rester dans un régimephysique. Dans e ontexte, nous avons proposé une méthode simple (quoique sous-optimale) permettant d'imposer la positivité tout en onservant la méthode initiale.La positivité permet d'améliorer de façon signi�ative la qualité de reonstrution.En e�et la valeur maximale des pis est retrouvée ave une préision de l'ordre de4% dans le modèle testé. De plus, les strutures arti�ielles, présentes dans la re-onstrution par la méthode initiale, sont supprimées ave la méthode imposant lapositivité. Ainsi, même à faible rapport signal sur bruit, il est possible de retrouverave préision les fontions de luminosités des populations stellaires, e qui permettrade mesurer l'âge et la métalliité de es dernières.En�n, nous avons validé la méthode dans le as d'un modèle omposé de quatrepopulations d'âge et de inématique di�érentes. La validation montre que la qualitéde reonstrution dans e modèle dépend de la position dans le diagramme HR.Cei est diretement relié au nombre d'étoiles assoié aux di�érentes régions du dia-gramme HR, la reonstrution étant meilleure dans les régions denses omme le basde la séquene prinipale, que dans les régions omme la branhe des géantes où ladensité est plus faible. Cependant, la position des di�érentes parties des diagrammesHR, omme le turn-o� ou la séquene prinipale, est orretement retrouvée. Ainsi,les di�érentes quantités, omme l'âge et la métalliité des populations stellaires,peuvent être retrouvées à partir du diagramme HR reonstruit par la méthode in-verse.



195Le relevé Tyho-2 (plus de deux millions de soures) permettra dans un premiertemps de fournir un test �able de la méthode inverse, présentée dans la deuxièmepartie, sur des données réelles pour le voisinage solaire. L'arrivée de grands relevésinluant les mouvements propres tels que l'USNO-B1 (plus d'un milliard de soures)permettra vraisemblablement d'obtenir la fontion de luminosité du halo stellaireave la méthode proposée. Cela néessitera ependant l'extension de la méthode demanière à inlure des populations dont la fontion de distribution est di�érente deelle du disque. De plus, il devrait être possible de distinguer les di�érentes popu-lations stellaires onstituant le disque épais et ainsi d'obtenir des ontraintes sur saformation.Plus anré dans la première partie de ette thèse, l'avènement des instrumentsmulti-�bres tels que GIRAFFE sur le VLT ou enore le 6dF et 2dF sur les télesopesde l'AAT permettent aujourd'hui d'observer un nombre important d'étoiles dans unmême hamp en une seule pose. Ainsi, il devient possible de mettre en plae d'im-portants survey spetrosopiques.Dans e adre, le projet RAVE, qui utilisera l'instrument 6dF pour ses phasespréliminaires, mais un instrument spéi�que pour le survey omplet, a pour objetifun survey spetrosopique omplet jusqu'à la magnitude 15 des étoiles de la Galaxie.La mesure de la vitesse radiale ainsi que de la métalliité (et peut-être d'autres élé-ments notamment [�/Fe℄ f. Munari & Switter (2002)), ombinée aux ataloguesontenant les mouvements propres et les magnitudes, nous renseignera sur la stru-ture de l'espae des phases et sur les populations stellaires. Il sera également possiblede véri�er l'existene d'une relation âge-métalliité-dispersion de vitesses qui est au-jourd'hui ontroversée. RAVE donnera la possibilité de répondre à un grand nombrede questions sur la struture, l'évolution et la formation des populations stellaires.De plus, la réobservation d'une fration des étoiles donnera la première estimation�able du taux de binarité.En�n, en 2010, l'ESA lanera le satellite GAIA qui mesurera la parallaxe (aveune préision supérieure à 10�as pour G<15) et les magnitudes dans di�érentesbandes photométriques pour environ un milliard d'étoiles (10% de la Galaxie). Deplus, ette mission fournira les mouvements propres et les vitesses radiales pourune fration signi�ative de l'éhantillon. Les données de e satellite apporterontdes ontraintes à tous les niveaux de l'étude de la Galaxie (struture du milieuinterstellaire, populations stellaires, sous-strutures dans le halo, et.).





Bibliographie
Aker, A., Ohsenbein, F., Stenholm, B., et al. 1992, The Strasbourg-ESO Catalogueof Galati Planetary Nebulae (Strasbourg : ESO)Arenou, F. & Luri, X. 1999, in Harmonizing Cosmi Distane Sales in a Post-HIPPARCOS Era, Eds. : D. Egret and A. Hek, ASP Conf. Ser., Vol. 167, 13Armandro�, T. E. 1989, AJ, 97, 375Bahall, J. N. 1984a, ApJ, 276, 169�. 1984b, ApJ, 287, 926Bahall, J. N. & Casertano, S. 1986, ApJ, 308, 347Bahall, J. N., Flynn, C., & Gould, A. 1992, ApJ, 389, 234Bahall, J. N. & Soneira, R. M. 1980, ApJS, 44, 73�. 1984, ApJS, 55, 67Baranne, A., Queloz, D., Mayor, M., et al. 1996, A&AS, 119, 373Barbier-Brossat, M. & Figon, P. 2000, A&AS, 142, 217Beaulieu, S. F., Freeman, K. C., Kalnajs, A. J., Saha, P., & Zhao, H. 2000, AJ, 120,855Bell, D. C. 1996, PhD thesis, University of IllinoisBergeat, J., Knapik, A., & Rutily, B. 2002, A&A, 385, 94Bienaymé, O. 1999, A&A, 341, 86Bienaymé, O., Robin, A., & Crézé, M. 1987, A&A, 180, 94Bienaymé, O. & Séhaud, N. 1997, A&A, 323, 781Binney, J., Dehnen, W., & Bertelli, G. 2000, MNRAS, 318, 658Binney, J. & Evans, N. W. 2001, MNRAS, 327, L27



198 BibliographieBinney, J., Gerhard, O., & Spergel, D. 1997, MNRAS, 288, 365Binney, J. & Laey, C. 1988, MNRAS, 230, 597Binney, J. & Merri�eld, M. 1998, Galati Astronomy (Prineton University Press,(Prineton series in astrophysis))Binney, J. & Tremaine, S. 1987, Galati Dynamis (Prineton University Press,(Prineton series in astrophysis))Bissantz, N. & Gerhard, O. 2002, MNRAS, 330, 591Bond, J. R., Cole, S., Efstathiou, G., & Kaiser, N. 1991, ApJ, 379, 440Bukert, A., Truran, J. W., & Hensler, G. 1992, ApJ, 391, 651Burbidge, E. M., Burbidge, G. R., Fowler, W. A., & Hoyle, F. 1957, Rev. Mod.Phys., 29, 547Buser, R., Rong, J., & Karaali, S. 1998, A&A, 331, 934�. 1999, A&A, 348, 98Carlberg, R. G. & Sellwood, J. A. 1985, ApJ, 292, 79Carney, B. W., Latham, D. W., & Laird, J. B. 1989, AJ, 97, 423Celeux, G. & Diebolt, J. 1986, Rev. Statistique Appliquée, 35, 36Chabrier, G. 2000, ApJ, 567, 304Chen, B. 1997, ApJ, 491, 181�. 1999, A&A, 344, 494Chen, B., Stoughton, C., Smith, J. A., & et al. 2001, ApJ, 553, 184Chereul, E., Crézé, M., & Bienaymé, O. 1998, A&A, 340, 384�. 1999, A&AS, 135, 5Chiba, M. & Beers, T. C. 2000, AJ, 119, 2843Corder, S. & Twarog, B. A. 2001, AJ, 122, 895Crézé, M., Chereul, E., Bienaymé, O., & Pihon, C. 1998, A&A, 329, 920Dahn, C. C., Liebert, J. W., Harris, H., & Guetter, H. C. 1995, in ESO Workshopon : the Bottom of the Main Sequene and Beyond, Ed. : C. G. Tinney (Heidel-berg :Springer), 239



Bibliographie 199de Vauouleurs, G., de Vauouleurs, A., Corwin, H. G., et al. 1991, Third RefereneCatalog of Bright Galaxies (RC3) (Austin : the university of Texas Press)Dehnen, W. 1998, AJ, 115, 2384Dehnen, W. & Binney, J. J. 1998a, MNRAS, 294, 429�. 1998b, MNRAS, 298, 387Dejonghe, H. 1993, in Galati Bulges. IAU symposium No. 153. eds. H. Dejonghe& H. J. Habing (Kluwer : Dordreht), 73Dohm-Palmer, R. C., Helmi, A., Morrison, H., et al. 2001, ApJ, 555, 37Drimmel, R. & Spergel, D. N. 2000, MNRAS, 313, 392Edvardsson, B., Andersen, J., Gustafsson, B., et al. 1993, A&A, 275, 101Eggen, O. J. 1979, ApJS, 39, 89�. 1980, ApJS, 43, 457�. 1992, AJ, 103, 1302Eggen, O. J., Lynden-Bell, D., & Sandage, A. R. 1962, ApJ, 136, 748Englmaier, P. & Gehrard, O. E. 1999, MNRAS, 304, 512ESA. 1997, The HIPPARCOS and TYCHO atalogues. Astrometri and photometristar atalogues derived from the ESA HIPPARCOS Spae Astrometry Mission(Noordwijk, Netherlands : ESA Publiations Division, 1997, Series : ESA SP Seriesvol no : 1200)Fadda, D., Slezak, E., & Bijaoui, A. 1998, A&AS, 127, 335Favata, F., Miela, G., & Siortino, S. 1997, A&A, 323, 809Feast, M. 2000, MNRAS, 313, 596Feast, M. & Whitelok, P. 1997, MNRAS, 291, 683Feltzing, S., Holmberg, J., & Hurley, J. R. 2001, A&A, 377, 911Ferguson, A. M. N., Irwin, M. J., Ibata, R. A., Lewis, G. F., & Tanvir, N. R. 2002,AJ, 124, 1452Figueras, F., Gómez, A. E., & Asiain, R. 1997, in Hipparos Venie 97, ESA SP-402,eds. Perryman M. A. C., Bernaa P. L., ESA, Noordwijk, p. 519Flynn, C. & Fuhs, B. 1994, MNRAS, 270, 471



200 BibliographieFreeman, K. & Bland-Hawthorn, J. 2002, ARA&A, 40, 487Freudenreih, H. T. 1998, AJ, 492, 495Garnett, D. R. & Kobulniky, H. A. 2000, ApJ, 532, 1192Gilmore, G. 1981, MNRAS, 195, 183�. 1984, MNRAS, 207, 223�. 1999, Ap&SS, 267, 109Gilmore, G. & Reid, N. 1983, MNRAS, 202, 1025Gilmore,, G. & Wyse, R. F. G. anf Jones, J. B. 1995, AJ, 109, 1095Gilmore, G., Wyse, R. F. G., & Kuijken, K. 1989, ARA&A, 27, 555Gilmore, G., Wyse, R. F. G., & Norris, J. E. 2002, ApJ, 574, L39Girardi, L., Bressan, A., Bertelli, G., & Chiosi, C. 2000, A&AS, 141, 371Girardi, L., Groenewegen, M. A. T., Weiss, A., & Salaris, M. 1998, MNRAS, 301,149Gliese, W. 1969, Verö�. Astron. Rehen-Inst. Heidelberg, 22, 1Gómez, A. E., Delhay, J., Grenier, S., & et al. 1990, A&A, 236, 95Gómez, A. E., Grenier, S., Udry, S., et al. 1997, in Hipparos Venie 97, ESA SP-402,eds. Perryman M. A. C., Bernaa P. L., ESA, Noordwijk, p. 621Gould, A., Bahall, J., & Flynn, C. 1997, ApJ, 482, 913Gould, A., Flynn, C., & Bahall, J. N. 1998, AJ, 503, 798Grebel, E. K. 2001, in ASP. Conf. Ser. 239 : Mirolensing 2000 : A New Era ofMirolensing Astrophysis, 280Grenon, M. 1999, Ap&SS, 265, 331Hanseln, C. J. & Kawaler, S. D. 1994, Stellar Interiors. Physial Priniples, Struture,and Evolution. (Springer Verlag Berlin Heidelberg New York. Also Astronomy andAstorphysis Library.)Harding, P., Morrison, H. L., Olszewski, E. W., et al. 2001, AJ, 122, 1397Haywood, M. 2001, MNRAS, 325, 1365Haywood, M., Palasi, J., Gómez, A. E., & Meillon, L. 1997a, in Hipparos Venie97, ESA SP-402, eds. Perryman M. A. C., Bernaa P. L., ESA, Noordwijk� 489



Bibliographie 201Haywood, M., Robin, A. C., & Crézé, M. 1997b, A&A, 320, 428�. 1997, A&A, 320, 440Helmi, A. & White, S. D. M. 1999, MNRAS, 307, 495Henry, T. J., Soderblom, D. R., Donahue, R. A., & Baliunas, S. L. 1996, AJ, 111,439Hernandez, X., Valls-Gabaud, D., & Gilmore, G. 2000, MNRAS, 316, 605Hernquist, L. & Quinn, P. J. 1989, ApJ, 342, 1Høg, E., Fabriius, C., Makarov, V. V., et al. 2000, A&A, 355, L27Holmberg, J. & Flynn, C. 2000, MNRAS, 313, 209Hubble, E. P. 1922, ApJ, 56, 162�. 1936, The Realm of nebulae (New Heaven : Yale University Press)Ibata, R., Lewis, G. F., Irwin, M., Totten, E., & Quinn, T. 2001a, ApJ, 551, 294Ibata, R. A. & Gilmore, G. 1995, MNRAS, 275, 605Ibata, R. A., Gilmore, G., & Irwin, M. J. 1994, Nature, 370, 194�. 1995, MNRAS, 277, 781Ibata, R. A., Irwin, M., Lewis, G., Ferguson, A. M. N., & Tanvir, N. 2001b, Nature,412, 49Ibata, R. A., Irwin, M. J., Lewis, G. F., Ferguson, A. M. N., & Tanvir, N. 2003,astro-ph/0301067Ibata, R. A., Lewis, G. F., Irwin, M. J., & Cambrésy, L. 2002, MNRAS, 332, 921Ibukiyama, A. & Arimoto, N. 2002, A&A, 394, 927Isobe, S. 1974, A&A, 36, 333Jahreiss, H. & Gliese, W. 1993, in IAU symposium, Vol. 156, 107Jahreiss, H. & Wielen, R. 1997, in Hipparos Venie 97, ESA SP-402, eds. PerrymanM. A. C., Bernaa P. L., ESA, Noordwijk, 675Jenkins, A. & Binney, J. 1990, MNRAS, 245, 305Johnson, D. R. H. & Soderblom, D. R. 1987, AJ, 93, 864Jones, B. J. T. & Wyse, R. F. G. 1983, A&A, 120, 165



202 BibliographieKapteyn, J. C. 1922, ApJ, 55, 302Katz, D., Soubiran, C., Cayrel, R., Adda, M., & Cautain, R. 1998, A&A, 338, 151Kau�mann, White, S. D. M., & Guiderdoni, B. 1993, MNRAS, 264, 201Kerber, L. O., Javiel, S. C., & Santiago, B. X. 2001, A&A, 365, 424Kohanek, C. 1996, ApJ, 457, 228Kotoneva, E., Flynn, C., Chiappini, C., & Matteui, F. 2002, MNRAS, 336, 879Kovalevsky, J. 1998, ARA&A, 36, 99Kroupa, P. 2002, MNRAS, 330, 707Kuijken, K. & Gilmore, G. 1989a, MNRAS, 239, 605�. 1989b, MNRAS, 239, 571�. 1991, ApJ, 367, L9Kuijken, K. & Tremaine, S. 1994, ApJ, 421, 178Kundu, A., Majewski, S. R., Rhee, J., Roha-Pinto, H. J., & et al. 2002, ApJ, 576,L125Laey, C. & Cole, S. 1993, MNRAS, 262, 627�. 1994, MNRAS, 271, 676Larson, R. B. 1976, MNRAS, 170, 31Layden, A. C., Hanson, R. B., Hawley, S. L., Klemola, A. R., & Hanley, C. J. 1996,AJ, 112, 2110López-Corredoira, M., Cabrera-Lavers, A., Garzón, F., & Hammersley, P. L. 2002,A&A, 394, 883Luy, L. B. 1994, A&A, 289, 983Lutz, T. E. & Kelker, D. H. 1973, PASP, 85, 573Luyten, W. J. 1979, LHS atalogue (Mineapolis : University of Minnesota Press)Majeski, S. R. 1999, Ap&SS, 265, 115Majewski, S. 1993, ARA&A, 31, 575Martinet, L. & Raboud, D. 1999, Ap&SS, 265, 371Mayor, M. & Queloz, D. 1995, Nature, 378, 355



Bibliographie 203M William, A. & Rih, M. 1994, ApJS, 91, 749Mendez, R. A. & Guzman, R. 1998, A&A, 333, 106Merritt, D. 1996, AJ, 112, 1085Meusinger, H., Reimann, H.-G., & Steklum, B. 1991, A&A, 245, 57Moore, B., Ghigna, S., Governato, F., et al. 1999, ApJ, 524, 19Morrison, H. L. 1993, AJ, 106, 578Morrison, H. L., Flynn, C., & Freeman, K. C. 1990, AJ, 100, 1191Mould, J. R. 1982, ARA&A, 20, 91Munari, U. & Switter, T. 2002, On metalliity derived from RAVE spetra, Teh.rep.Navarro, J. F., Frenk, C. S., & White, S. D. M. 1996, ApJ, 462, 563�. 1997, ApJ, 490, 493Newberg, H. J., Yanni, B., Rokosi, C., et al. 2002, ApJ, 569, 245Ng, Y. K. & Bertelli, G. 1998, A&A, 329, 943Ng, Y. K., Bertelli, G., Chiosi, C., & Bressan, A. 1997, A&A, 324, 65Nikolaev, S. & Weinberg, M. D. 1997, AJ, 487, 885Norris, J., Bessel, M. S., & Pikles, A. J. 1985, ApJS, 58, 463Norris, J. E. 1987, AJ, 93, 616�. 1999, Ap&SS, 265, 213Norris, J. E. & Ryan, S. G. 1991, ApJ, 380, 403Ohsenbein, F., Bauer, P., & Marout, J. 2000, A&AS, 143, 23Ojha, D., Bienaymé, O., Robin, A., Crézé, M., & Mohan, V. 1996, A&A, 311, 456Ojha, D. K. 2001, MNRAS, 322, 426Ojha, D. K., Bienaymé, O., Mohan, V., & Robin, A. C. 1999, A&A, 351, 945Ojha, D. K., Bienaymé, O., Robin, A. C., & Mohan, V. 1994, A&A, 290, 771Oort, J. H. 1932, Bull. Astron. Inst. Netherlands, 6, 249Peebles, P. J. E. 1971, Physial Cosmology (Prineton : Prineton University Press)



204 Bibliographie�. 1974, ApJ, 189, L51Pfenniger, D. & Combes, F. 1994, A&A, 285, 94Pfenniger, D., Combes, F., & Martinet, L. 1994, A&A, 285, 79Pham, H. A. 1997, in Hipparos Venie 97, ESA SP-402, eds. Perryman M. A. C.,Bernaa P. L., ESA, Noordwijk, p. 559Pihon, C. & Thiebaut, E. 1998, MNRAS, 301, 419Piotto, G., Cool, A. M., & King, I. R. 1997, AJ, 113, 1345Press, W. H. & Shehter, P. 1974, ApJ, 187, 425Prugniel, P. & Soubiran, C. 2001, A&A, 369, 1048Queloz, D. 1996, ELODIE user's guide, Teh. rep., http://www.obs-hp/Quillen, A. C. & Garnett, D. R. 2000, astroph/0004210Quinn, P. J., Hernquist, L., & Fullhager, D. P. 1992, ApJ, 403, 74Reid, I. N., Gizis, J. E., & Hawley, S. L. 2002, AJ, 124, 2721Reid, I. N. & Majewski, S. R. 1993, ApJ, 409, 635Reylé, C. & Robin, A. C. 2001, A&A, 373, 886Robin, A. C. & Crézé, M. 1986, A&A, 157, 71Robin, A. C., Haywood, M., Crézé, M., Ojha, D. K., & Bienaymé, O. 1996, A&A,305, 125Robin, A. C., Reylé, C., Derrière, S., & Piaud, S. 2002, A&A, submittedRobin, A. C., Reylé, C., & Crézé, M. 2000, A&A, 359, 103Roha-Pinto, H. J. & Maiel, W. J. 1996, MNRAS, 279, 447�. 1997, MNRAS, 289, 882�. 1998, A&A, 339, 791Roha-Pinto, H. J., Maiel, W. J., Salo, J., & Flynn, C. 2000a, A&A, 358, 850Roha-Pinto, H. J., Salo, J., Maiel, W. J., & Flynn, C. 2000b, A&A, 358, 869Romano, D., Matteui, F., Salui, P., & Chiappini, C. 2000, ApJ, 539, 235Rood, R. T., Carretta, E., Paltrinieri, B., et al. 1999, ApJ, 523, 752



Bibliographie 205Ruphy, S., Robin, A. C., Ephtein, N., et al. 1996, A&A, 313, L21Sakett, P. 1997, ApJ, 483, 103Sadler, E., Rih, R. M., & Terndrup, D. 1996, AJ, 112, 171Salpeter, E. E. 1955, ApJ, 121, 161Salui, P. & Persi, M. 1999, A&A, 351, 442Sandage, A. 1990, J. R. Astron. So. Can., 84, 70Sandage, A. & Bedke, J. 1994, The Carnegie Atlas of galaxies (Washington : theCarnegie Institution)Sandage, A. R. & Shwarzshild, M. 1952, ApJ, 116, 463Santiago, B., Gilmore, G. F., & Elson, R. A. W. 1996, MNRAS, 281, 876Searle, L. & Zinn, R. 1978, ApJ, 225, 357Sevenster, M. N. 1999, MNRAS, 310, 629Shu, F. H. 1969, ApJ, 158, 505Siegel, M. H., Majewski, S. R., Reid, I. N., & Thompson, I. B. 2002, ApJ, 578, 151Soderblom, D. R. 1985, AJ, 90, 2103Sohn, Y.-J. 2002, Journ. Astr. Sp. Si., 19, 19Sommer-Larsen, J. & Antonuio-Delogu, V. 1993, MNRAS, 262, 350Soubiran, C. 1993, A&A, 274, 181�. 1999, Ap&SS, 265, 353Soubiran, C., Katz, D., & Cayrel, R. 1998, A&AS, 133, 221Spitzer, L. & Shwarzshild, M. 1953, ApJ, 118, 106Statler, T. S. 1989, ApJ, 344, 217Stoehr, F., White, S. D. M., Tormen, G., & Springel, V. 2002, MNRAS, 335, L84Turon Laarrieu, C. & Crézé, M. 1977, A&A, 56, 273Vallenari, A., Bertelli, G., & Shmidtobreik, L. 2000, A&A, 361, 73van der Kruit, P. C. & Searle, L. 1981a, A&A, 95, 105�. 1981b, A&A, 95, 116



206 BibliographieVergely, J. L. 1998, PhD thesis, Observatoire de StrasbourgVergely, J.-L., Köppen, J., Egret, D., & Bienaymé, O. 2002, A&A, 390, 917Von Seeliger, H. H. 1898, Abh. K. Bayer Akad Wiss Ser II Kl, 19, 564Wehsler, R. H., Bullok, J. S., Primak, J. R., Kravstov, A. V., & Dekel, A. 2002,ApJ, 568, 52Weiner, B. & Sellwood, J. A. 1999, ApJ, 524, 112Wenger, M., Ohsenbein, F., Egret, D., et al. 2000, A&AS, 143, 9White, S. D. M. & Rees, M. J. 1978, MNRAS, 183, 341Wielen, R. 1977, A&A, 60, 263Wielen, R., Fuhs, B., Dettbarn, C., Jahreiss, H., & Rokmann, J. 1997, in HipparosVenie 97, ESA SP-402, eds. Perryman M. A. C., Bernaa P. L., ESA, Noordwijk,639Wielen, R., Jahreiss, H., & Krüger, R. 1983, in IAU Colloq. 76 : Nearby Stars andthe Stellar Luminosiy Funtion, 163Wyse, R. F. G. & Gilmore, G. 1988, AJ, 95, 1404�. 1995, AJ, 110, 2771Wyse, R. F. G., Gilmore, G., & Franx, M. 1997, ARA&A, 35, 637Zinn, R. 1985, ApJ, 293, 424Zwiky, F. 1937, ApJ, 86, 217



Table des �gures
1. Les surveys 2dF et FLARE . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 22. Exemples de galaxies . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 33. Classi�ation de Hubble des Galaxies . . . . . . . . . . . . . . . . . . 44. Le groupe loal . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 55. Vues de la Voie Latée . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 66. Arbre de fusion des halos de matière noire dans une simulation �CDM 87. Détetion de la trainée du Sagittaire dans les données 2MASS . . . . 108. Simulation de la trainée du Sagittaire . . . . . . . . . . . . . . . . . . 141.1. Loide densité du bulbe . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 231.2. Loi de densité du halo . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 241.3. Fontion de luminosité du halo . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 261.4. Densité du disque mine dans le modèle de Bienaymé et al. (1987) . . 271.5. Propriétés inématiques de l'éhantillon Hipparos . . . . . . . . . . . 301.6. Propriétés inématiques de l'éhantillon Hipparos-II . . . . . . . . . 301.7. Sous-strutures dans l'espae des phases obtenues par Chereul et al.(1998) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 321.8. Fontion de luminsoité des étoiles prohes . . . . . . . . . . . . . . . 331.9. Distribution de la métalliité pour les naines du voisinage solaire . . . 341.10. Fontion de luminosité des disques déterminée par Reylé & Robin(2001) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 362.1. Répartition des étoiles de la librairie de TGMET en fontion de MVet [Fe/H℄ dans le voisinage du red lump. . . . . . . . . . . . . . . . . 422.2. Répartition des étoiles du programme en fontion des paramètres issuede TGMET . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 442.3. Séletion des étoiles du lump . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 452.4. Comparaison des hamps Elodie . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 462.5. Proportion d'étoiles dans le Red Clump en fontion de la magnitudeapparente . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 473.1. < �MV > en fontion du rapport �prior=�obs pour di�érentes valeursde ��=� et deux valeurs de �MV . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 523.2. < �MV > en fontion du rapport �prior=�obs pour di�érentes valeursde ��=� et �MV = 0:25 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 533.3. Comparaison des orretion du biais de Lutz-Kelker . . . . . . . . . . 54



208 Table des �gures3.4. Séletion des étoiles Hipparos ayant une parallaxe supérieure à 20mas dans la région du lump. Cette séletion est utilisée a�n de dé-terminer la fontion de luminosité des étoiles du lump. . . . . . . . . 553.5. Fontion de luminosité des étoiles du Clump à partir de Hipparos . . 553.6. Distribution des erreurs sur les vitesses radiales dans le atalogue devitesses radiales Barbier-Brossat & Figon (2000) pour les étoiles del'éhantillon Hipparos. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 564.1. Distribution des vitesses en fontion de la métalliité et de z . . . . . 624.2. Dispersion de vitesse en fontion de la métalliité et de z . . . . . . . 634.3. Comparaison des données de l'éhantillon PNG ave deux modèles dedisque épais dans le modèle de Besançon . . . . . . . . . . . . . . . . 644.4. Ellipsoides des vitesses en fontion de z et de la métalliité . . . . . . 695.1. Densité de matière et fore de rappel assoiées à la desription dupotentiel vertial proposée par Kuijken & Gilmore (1989b) . . . . . . 755.2. Di�érene en densité entre le entre et les bords du hamp 1 pour unepopulation isotherme . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 785.3. �`(b) pour les di�érents hamps . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 825.4. Isoontours de la vraisemblane pour la détermination de �loal . . . . 835.5. Kz et logarithme de la densité pour les solutions à 1 � présentées dansla table 5.5. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 845.6. Isoontour de la vraisemblane pour la détermination du potentiel . . 865.7. Densité de masse en fontion de la hauteur . . . . . . . . . . . . . . . 876.1. Distribution de métalliité pour les géantes de l'éhantillon Elodie . . 926.2. Distribution de la métalliité pour les éhantillons Elodie et Hipparos 936.3. Relations âge-métalliité . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 966.4. Relation âge-métalliité 2D . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 976.5. Relation âge-dispersion de vitesse . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 986.6. Intervalle de masse dans le Red Clump en fontion du temps . . . . . 1006.7. Nombre d'étoiles en fontion du temps pour di�érentes SFH . . . . . 1016.8. Comparaison de la SFH ave la détermination de Roha-Pinto et al.(2000b) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1026.9. Comptages prédits par les di�érentes SFH . . . . . . . . . . . . . . . 1038.1. Diagramme ouleur-magnitude de l'amas M3 . . . . . . . . . . . . . . 1408.2. In�uene de l'âge et de la métalliité sur les populations stellaires . . 1418.3. Diagrammes ouleur-magnitude d'un éhantillon Hipparos . . . . . . 1429.1. Illustration de l'éhelle de distane �xée par la inématique . . . . . . 14710.1. Exemple d'un tore . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15410.2. Propriétés du modèle de Shu : densité . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15610.3. Propriétés du modèle de Shu : vitesses . . . . . . . . . . . . . . . . . 15710.4. Propriétés du modèle de Shu : dispersions de vitesse . . . . . . . . . . 157



Table des �gures 20910.5. Propriétés du modèle de Shu : rapports de dispersion de vitesse . . . 15710.6. Densité (�gure de gauhe) et mouvement propre �` (�gure de droite)projetés sur la sphère illustrant les aratéristiques attendues. La �-gure de droite montre une asymmétrie dans la distribution des mou-vements propres �` qui est le résultat du mouvement du soleil le longde son orbite autour de la Galaxie. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15810.7. Comparaison ave les distributions de vitesses Hipparos pour d< 125p15911.1. Diagramme L0; � pour une oupe en B-V . . . . . . . . . . . . . . . . 16211.2. Reonstrution dans le plan (L0; �) en fontion du SNR . . . . . . . . 16311.3. In�uene du SNR sur la reonstrution . . . . . . . . . . . . . . . . . 16411.4. Modèle de fontion de luminosité à deux populations utilisé pour tes-ter l'e�et de la positivité. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 16611.5. E�et de la positivité sur la reonstrution . . . . . . . . . . . . . . . 16711.6. Erreur de reonstrution dans la �gure préédente . . . . . . . . . . . 16712.1. Diagramme HR synthétique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 17112.2. Reonstrution d'un diagramme HR synthétique . . . . . . . . . . . . 17212.3. Comparaison de la FL reonstruite au modèle . . . . . . . . . . . . . 172





Liste des tableaux
1. Les di�érents modèles de formation du disque épais et leurs araté-ristiques (Majewski 1993). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 121.1. Paramètres du disque mine dans le modèle de Bienaymé et al. (1987). 271.2. Déterminations réentes des paramètres de la struture du disque mine. 281.3. Déterminations réentes des paramètres inématiques du disque minevieux. Les vitesses sont données en km/s. . . . . . . . . . . . . . . . . 311.4. Déterminations réentes des paramètres de la struture du disqueépais. La densité est donnée relative au disque mine à z = 0. . . . . 351.5. Déterminations réentes des paramètres inématiques du disque épais. 352.1. Caratéristiques des deux hamps séletionnés et état atuel des ob-servations. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 412.2. Caratéristiques prinipales des deux hamps. . . . . . . . . . . . . . 472.3. Caratéristiques des sous éhantillons extraits des hamps PGN. . . . 483.1. Distribution de l'indie de qualité dans Barbier-Brossat & Figon (2000)pour les étoiles de l'éhantillon Hipparos. . . . . . . . . . . . . . . . 574.1. Propriétés inématiques de l'éhantillon en fontion de la hauteur au-dessus du plan Galatique. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 614.2. Paramètres des disques mines vieux et du disque épais dans le modèlede Besançon utilisé pour la omparaison ave l'éhantillon PNG (ftable 3 de l'artile 1). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 634.3. Résultats de la déomposition en deux populations gaussiennes parSEM à 3 et 4 dimensions . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 664.4. Paramètres inématiques des disques mine et épais obtenus en moyen-nant les 4 solutions de la méthode SEM. . . . . . . . . . . . . . . . . 674.5. Orientation de l'ellispoïde des vitesses dans le plan (U,V) pour lessous-éhantillons de la �gure 4.4. L'erreur sur la détermination de ladéviation varie entre 3Æ et 5Æ. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 685.1. Quelques solutions dans la région dé�nie par le ontour à 1� de la�gure 5.4 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 845.2. Déterminations antérieures de la limite de Oort d'après Holmberg &Flynn (2000). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 85



212 Liste des tableaux5.3. Contribution des di�érentes populations stellaires et du milieu in-terstellaire à la densité loale (d'après Holmberg & Flynn (2000) àl'exeption de la olonne ontenant l'estimation de la ontributiondes naines brunes dont la valeur à depuis été réestimée par Chabrier(2000)). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 876.1. Relation âge�métalliité tirée de Roha-Pinto et al. (2000a) (table 3). 9712.1. Paramètres de la fontion de distribution, du potentiel et de la vitessedu soleil utilisés pour les tests de la méthode inverse. . . . . . . . . . 170


