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S O M M A I R E  

Dans le but  . d'étudier la distribution spatiale des étoiles 
sous-naines. nous avons évalué la hauteur caractéristique et la 

densité spatiale des étoiles sdB et sdOB riches en hydrogène. Ces 
nouveaux résultats se basent sur l'analyse de trois échantillons 
distincts. Le premier est constitué de 209 étoiles tirées du 
catalogue Palomar- Green. Ces étoiles sont situées dans la direction 
du pBle nord galactique. A partir de données de photométrie, nous 
avons utilisé le test V1/V'mainsi qu'une méthode permettant de 
déterminer simultanément la meilleure combinaison Do, t 

reproduisant la distribution N(z) observée. Nous avons obtenu u n e 
densité Do = 3 f 1 x IO-' étoile/pc3 ainsi qu'une hauteur 
caractéristique ze = 450 I 150 pc. Le deuxième échantillon est 
constitué 25 étoiles tirées du catalogue Kin Peak-Downes. Ces 
étoiles se retrouvent au sein du plan de notre galaxie. A partir de 

données de photométrie, nous avons utilisé le test V ' / V r m  ainsi 
que deux méthodes permettant de déterminer simultanément la 
meilleure combinaison Do, ze reproduisant les distributions N f z )  e t 

N(y) observées. Nous avons obtenu Do = 3,8 f 1,7 x 10- étoilelpc? 
Finalement, le dernier échantiIlon est constitué de 186 étoiles 
tirées du catalogue Monfréai-Cambridge-Tololo. Ces étoiles sont 
situées dans la direction du pôle sud galactique. Suite à la 
détermination des paramètres atmosphériques par l'analyse de 

203 spectres, nous avons utilisé le test Y ' /  V 'm ainsi q u '  une 
méthode permettant de déterminer simultanément la meilleure 
combinaison Do, ze reproduisant la distribution N(z) ob servée. 

Nous avons obtenu Do = 3 3  I 1 , 5  x 10- étoile/pc3 ainsi q u ' u n e  
hauteur caractéristique ze = 550 I 100 pc. Les résultats de 

l'analyse de ces trois échantillons cernent bien la densité et la 
hauteur caracteristique. Les valeurs obtenues sont toutefois 
passablement différentes de ce q u i  avait été déterminé 
préalablement pour les sous-naines. Nous analysons en détail 
l'origine de ces differences. Finalement, l'impact de ces nouveaux 
résultats sur le statut evolutif et l'apport possible des sous-naines 

à la population des naines blanches est examiné. 
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INTRODUCTION 

L'astrophysique regorge de sujets d'étude 

extraordinairement passionnants. Spontanément, on pense à la 
cosmologie, la recherche de la nature de la mystérieuse matière 
sombre, l'étude des trous noirs ou encore celle des quasars pour 
n'en nommer que quelques uns. Pourquoi alors une these en 
astrophysique stellaire - Un champ d'étude à premiere vue moins 
excitant, certainement moins à la mode et relativement bien 
compris par les générations précédentes? On répondra en 
rappelant que les étoiles sont à l'astrophysique ce que sont les 
atomes à la chimie. Elles constituent les éléments principaux des 
structures de l'univers observable en lumière tant visible 
qu'invisible. Mentionnons de plus qu'elles sont à l'origine de la 
production des tous les éléments lourds qui, faut-il le rappeler, 
sont les constituants principaux des êtres vivants que nous 
sommes! 

Au dela de son aspect fondamental, I'astrophysique stellaire 
recèle un aspect extrêmement intéressant: l'étude de l'évolution 
des etoiles. C'est d'ailleurs en comprenant le cycle de la vie des  
étoiles qu'il a été possible d'obtenir une description unifiée des 

tres nombreux types d'étoiles qu'on rencontre dans l'Univers. Le 
defi posé par l'étude de l'évolution des étoiles a été comparé à 

celui de la biologie il y a de cela plus de deux siècles par 
l'astronome William Herschel. Dans son analogie, il invite les 
astronomes à identifier le lien temporel qui existe. entre les 
diverses categories d'ktoiles qui peuplent le ciel de la même façon 
que le biologiste associe la jeune pousse d'érable à l'arbre mature 
qui se trouve à ses cotés. D'aspects complètement différents, ces 
deux végétaux n e  representent pourtant que deux étapes 
distinctes de la vie d'un même arbre. 

C'est dans cette optique d'évolution que nous avons abordé 
l'étude des étoiles sous-naines riches en hydrogène de type B 

qu'on désignera plus simplement dans ce qui suit par sdB. La 



découverte puis la catégorisation d'un nouveau type d'étoile 
s'accompagne toujours de la question de son statut évolutif. Quels 
types d'étoiles deviennent des sdB? Combien de temps une étoile 
passe-t-elle à ce stade? Que deviennent ensuite les sdB? Les 
réponses à ces questions fondamentales n'ont pris forme que 
pendant les années 80. Avant de les exposer puis de situer notre 
contribution à 1; cornprehension de l'évolution de ces objets, 
revenons dans le passé à l'époque de la mise en évidence des 

premières sdB. 

Au niveau observationnel, les sdB appartiennent à la 
catégorie des étoiles bleues de faible intensité (Fainr Blue Stars) 
qu'on désignera plus simplement dans ce qui suit par FBS. On les 
retrouve surtout près des pôles galactiques, soit bien au  dessus ou 
en dessous du disque de notre galaxie. Cela n'exclut pas qu'il en 
existe au sein du disque. Comme nous le verrons plus loin, on en 
retrouve là aussi, elles y sont tout simplement plus difficiles à 

déceler. Cela vient du fait que le disque de la galaxie recèle 
d'importantes quantités de poussiére interstellaire. Comme on le 

sait, cette dernière atténue de manitre particulièrement efficace 
l'intensitt de la lurnii!re bleue nous provenant des objets célestes. 
Cela est critique pour les FBS qui émettent surtout de la lumière 
bleue et qui ont, par définition, une faible intensité. 

C'est en 1947 qu'Humason et Zwicky publièrent la première 
liste de FBS découvertes jusqu'alors. Les années 50 virent se 
multiplier les nouvelles découvertes de FBS ainsi que les 
premières analyses individuelles de ces étoiles (photométrie e t  
spectroscopie). Ces analyses révélerent que les FBS ne formaient 
pas une catégorie homogène d'etoiles. Les premieres 
classifications qualitatives de Greenstein (1960 et 1966) furent 
suivies d'une série d'analyses quantitatives basées sur l'utilisation 
de modeles dlatmosph&re. La publication en 1974 par Greenstein 



et Sargent (GS74) de l'analyse détaillée de 189 FBS a jeté les ba se  s 

de la classification moderne des FBS au sein de laquelle O n 
retrouve les sdB. 

11 allait de soi que les FBS ne pouvaient constituer une seule 

catégorie d'étoile. En effet, une étoile peut être bleue et de faible 
intensité pour des raisons physiques très différentes. Dans tous 

les cas, I'exces de bleu en lumière visible provient d'une 
température assez élevée. En effet, dès qu'une étoile atteint ou 

dépasse les 10 000 K, elle émet d'avantage de lumière bleue q u e 
de toutes les autres lumières visibles. Par contre, plus une étoile 

est chaude, plus elle émet de lumière. En effet, la loi de Stefan- 
Boltzmann nous apprend que chaque centimetre curé de s a  
surface émet proportionnellement à la quatrième puissance de sa 
température. Ainsi, pour que des étoiles chaudes comme les FBS 
soient détectées depuis la Terre avec une faible intensit6, il faut 
qu'elles soient très éloignées de nous ou bien très petites. 

C'est ce que GS74 a mis en évidence. Les FBS s o n t  
constituées d'un melange d'étoiks normales de type B situées très 

loin de nous, de naines blanches situées très près de nous et 

extraordinairement petites, ainsi que d'etoiles de la branche 
horizontale situées à des distances moyennes et dont la taille est 

intermtdiaire. En plus de ces catégories dejà bien connues d e s  

astronomes, on y retrouve des étoiles dites de la branche 
horizontale érendue. Ces dernières se divisent en deux catégories: 

Les sdB dont la taille est inférieure à celle des Ctoiles normales 
(cela se traduit par une valeur moyenne de la gravité de surface 
exprimée par <log g > = 5.9,  dont la température effective se situe 

entre 20 000 et 35 000 K et dont ltatmosph&re est constituée 
presqu'exclusivernent d'hydrogène. 

Les sdO, dont la taille est léghrement inférieure à celle des sdB 

(<log g > = 6,0), dont la température effective est supérieure à 35 
000 K et dont l'atmosphère est relativement riche en helium. 



Pour ces deux catégories, la masse estimée est de I'ordre de 

50% de la masse du Soleil et la luminosité de l'ordre de 10 à 50 

fois ceUe du Soleil. 

GS74 a mis en évidence une dernière propriété concernant à 

la fois les étoiles de la branche horizontale, les sdB et les sdO. Ces 
trois groupes semblent former une séquence continue au sein de 

laquelle la température et la gravité de surface obéissent à une 

progression unique donnée par la relation approximative 
log g (0 )4 = 2,3 où 8 = 5044/Te f f i  Cette progression est illustrée à 

la figure 1 et montre que  plus une  étoile appartenant à une des 

trois catkgories est chaude, plus sa gravité de surface est élevée. 

Disposant d'un systéme de classification cohérent pour les 
FBS, on a pu enfui se pencher sur les questions relatives au statut 

évolutif des sdB et des sdO. 

Figure 1. Relation entre la gravité de surface et la Te f f. 
Extraite de l'article de GS74, cette figure illustre la relation pour tes 
étoiles de la branche horizontale (HB), les sdB et les sdO. 



2.1 L'u'volurion des é t d e s  

La relation entre la gravité de surface et la température 
effective des étoiles de la branche horizontale, des sdB et des sdO 
a servi de point de départ aux spéculations concernant autant le 

passé que l'avenir des sdB. Avant d'aller plus avant dans cette 
direction, il nous semble approprié de rappeler ce qu'on 
connaissait de l'évolution des étoiles normales à l'époque de GS74. 

En effet, ce n'est que par rapport à ce schéma établi qu'on pourra 
comprendre la place qu'occupent les étoiles qui nous intéressent 
ici. 

Imaginons qu'on obtienne les valeurs de la luminosité de 
surface et de la température de surface d'un grand nombre 
d'étoiles prises au hasard au voisinage du Soleil. Si on porte ces 
valeurs sur un graphique de la luminosité en fonction de la 
température en inversant le sens habituel de l'axe de 
température, on obtient invariablement une disposition comme 
celle de la figure 2 adaptée de Séguin et Villeneuve (1995). Il 

s'agit d'un diagramme HR du nom des astronomes Hertzsprung et 
Russell, deux pionniers de l'étude des étoiles. 

T ( 
Figure 2. 

K) 50 000 10 O00 2000 
Diagramme KR et évolution des étoiles. 



Environ 80% des étoiles se situent sur la série principale 
(SP). Le 20% restant se distribue dans les régions des étoiles 
géantes (A) et des naines blanches (E). La forme plus ou moins 
diagonale de la série principale se comprend aisément. Plus une 

étoile est chaude, plus sa luminosité totale est élevée. Les géantes 
sont des étoiles froides dont seule une taille démesurée permet 
d'émettre autant de lumière tandis que le raisonnement inverse 
s'applique pour les naines blanches qui, bien que très chaudes, 
n'émettent que peu de lumière en raison de leur très petite taille. 

Le fait qu'on trouve si peu de géantes par rapport aux 

étoiles de la s6rie principale, est lié à la façon dont les étoiles 
évoluent avec le temps. Durant l'essentiel de sa vie, une étoile 
possede une luminosité et une température assez constantes. Ces 
deux valeurs la situent sur la série principale. Les transformations 
qui accompagnent la fin de la vie sur la série principale l'amènent 
à se déplacer dans le diagramme vers la region des géantes. Le 
temps durant lequel une étoile a l'aspect d'une géante est 
beaucoup plus court que celui passé sur la série principale. C'est 
ce qui explique que dans un échantillon représentatif d'étoiles 
observées à un moment donne, il y ait beaucoup moins de géantes 
que d'étoiles de la série principale. 

L'absence d'étoiles sous-naines sur la figure 2 peut nous 
indiquer deux choses. Soit que cette phase de la vie d'une étoile 
est tr&s courte ce qui expliquerait que dans un échantillon donné, 
la probabilité d'en retrouver un nombre important est faible. Soit 
que peu d'étoiles passent par cette phase d'évolution; Ainsi, l a  

probabilité de retrouver un nombre important d'étoiles 
marginales dans un bhantillon donné est faible. On verra plus 
loin que la réalite est une combinaison de ces deux possibilités. 

La figure 2 illustre aussi le chemin évolutif d'une étoile 
typique dont la masse égale celle de notre Soleil. Cette trajectoire 
ne nous donne pas d'indication quant aux durées de chacune des 
étapes. Nous allons tenter dans ce q u i  suit d'expliquer les 



principaux mécanismes à l'origine des différentes transtormarioiib 

que subit cette étoile typique. 

Pendant sa vie sur la série principale, le coeur de l'étoile est 
le siège de réactions de fusion thermonucléaire transformant 
quatre noyaux d'hydrogène en un noyau d'hélium. Ces réactions 
exothermiques se produisent à un  rythme approximativement 
constant pendant l'essentiel de la vie de l'etoile, soit près de 10 

milliards d'années. C'est ce qui maintient la température et la 

luminosité à peu près constantes pendant la vie sur la série 
principale. 

Au fur et à mesure que le temps passe, le coeur s'enrichit 
d'hélium qui, aux températures caractéristiques de la série 
principale, est inerte du point de vue des réaction nucléaires. Ces 
cendres nucléaires vont tendre A s'accumuler vers le centre de 

I' étoile. Cela 1 ibérera une certaine quantité d'énergie 
gravitationnelle qui réchauffera le coeur permettant a i  n si 
d'élargir la région o ù  la combustion de l'hydrogène est possible. 
Le volume total au sein duquel les réactions se produisent a ainsi 
tendance à augmenter au fur et à mesure que l'étoile vieillit. C'est 
cela qui est à l'origine de la légère augmentation de la luminosité 
des étoiles de la série principale au cours de leur vie. 

Après avoir brûlé environ 10% de sa masse, le processus 
décrit ci-haut s'accélére à un rythme effréné. Plus l'étoile produit 
de l'hélium, plus ce dernier s'accumule vers les régions centrales. 
Cela augmente ainsi la température qui, elle, augmente le rythme 
et le volume de la région où s10p2rent les réactions nucléaires. La 
production d'énergie s'emballe. Le surplus produit p O u s s e 
littéralement les couches externes de l'étoile vers l'exterieur. C'est 
cela qui est à l'origine du refroidissement de la surface de l'étoile 
qui accompagne sa montée en luminosité alors qu'elle devient une 
géante rouge et atteint une luminosité 100 fois plus grande que 
celle qu'elle avait sur la série principale (A sur la figure). 



Ce processus. dit d'ascension de la branche des geantes 

rouges. ne dure qu'environ 500 millions d'années. Durant cette 
période. l'étoile ne fait pas que gonfler. elle expulse une partie de 

sa masse vers l'extérieur par l'intermédiaire d'un fort vent 
stellaire pouvant atteindre jusqu'à  IO-^ Molan. Après ce laps de 

temps, le coeur d'hélium a atteint une température telle qu'il 
devient alors lui aussi un combustible nucléaire. Par la réaction 
triple alpha, trois noyaux d'hélium se combinent pour former un 
noyau de carbone. 

Au cours de l'effondrement qui précède l'allumage de 

l'hélium, la densité centrale devient telle que le plasma ambiant 
devient alors un gaz dégénéré. Dans cet état particulier, la 
pression du gaz n'est pas liée à la température ambiante. Elle e s t  
dominée par l'espacement moyen entre les électrons, tant et si 
bien que la température d'ensemble du noyau est à peu près 
uniforme. Cette derniere augmente par suite de l'effondrement du 
coeur jusqu'à ce que tout le coeur atteigne la température 
permettant la fusion de l'hélium en carbone. C'est alors tout le 
coeur de l'étoile qui s'embrase d'un seul coup. C'est le flash de 
l'hélium. Ce flash libere une imporîante quantité d'énergie dans 
une temps très court. Cet événement est à l'origine de l'expulsion 
d'une partie de la matière des couches externes de l'étoile. Cette 
iibération a aussi pour effet de faire disparaître l'état de 
dégénérescence du coeur en séparant les particules auparavant 
trop rapprochées les unes des autres. 

Le retour à l'état "normal" a pour effet de ramener un profil 
de température habituel au sein de l'étoile. Le coeur étant la 
partie la plus chaude, le lieu où le rythme des réactions nucléaires 
est le plus élevé. Après le flash, I'étoile se retrouve sur la branche 
horizontale (B sur la figure) caractérisée par une combustion 
d'hélium au centre accompagnée par de la combustion 
d'hydroghne dans une couche entourant le coeur d'hélium. L'effet 
global de ces réactions est moindre que celui qui prévalait au plus 



fort de la phase géante tout en produisant une luminosité 
supérieure à 10 fois celle qui caractérise la série principale. 

La figure 2 ne laisse guère entrevoir l'aspect 'horizontal* de 
la branche. Cet aspect s'est révélé aux astronomes qui étudiaient 
les diagrammes HR d'amas globulaires. Ces amas sont constitués 
de plusieurs centaines de milliers à quelques millions d'étoiles 
ayant toutes le même âge. Bien que la phase de la branche 
horizon tale soit relativement courte, de l'ordre de 100 millions 
d'années, le diagramme HR d'un tel amas montre toujours 
plusieurs étoiles rendues à cette étape de leur vie. La branche 
prend alors la forme d'un regroupement plus ou moins horizontal 
d'étoiles s'étalant vers la gauche par rapport au point B sur la 
figure. La position qu'occupe une étoile donnée sur la branche est 
fonction de la masse qui lui reste apr&s le flash de l'hélium. Une 
étoile ayant perdue plus de masse qu'une autre lors du flash 
exhibera une surface plus chaude et se retrouvera plus à gauche. 
En effet, ce qui lui tient lieu de surface correspond à une partie 
qui se retrouve à l'intérieur de Ifautre. Les luminosités de ces 
deux étoiles sont sensiblement les mêmes puisque la plus chaude 
est plus petite que l'autre. Sa faible masse ne permettant pas de 
maintenir un rythme aussi élevé de réactions nucléaires, sa 
gravité de surface sera plus grande, elle sera d'avantage 
effondrée sur elle-même. 

Comme on le mentionnait plus tôt, cette période est de 
courte durée. Un processus d'accumulation des cendres nucléaires 
semblable à celui qui marque le passage de l'étoile de la série 
principale à la phase géante se met en marche à un r y  t h me  
accélére par le taux élevé des réactions nucléaires. L'étoile quit  te  
alors la branche horizontale pour monter ce qu'on appelle la 
branche asymptotique et devenir une supergéante (C sur la 
figure). Le coeur de carbone s'effondre en se réchauffant. 11 

entraîne avec lui la couche d'hélium qui finit par atteindre la 
température nécessaire pour fusionner. Cette derniere est suivie 
par des couches fraîches d'hydrogène qui peuvent à leur tour 



fusionner en raison de l'élévation de la température. Notons 

qu'une étoile de la masse du Soleil ne possède pas la gravité qu'il 

faut pour allumer son coeur de carbone. Le rythme des réactions 
périphériques s'accélère et atteint un niveau tel que la luminosité 
de l'étoile devient 10 000 fois celle de la série principale. La 
libération d'énergie est si grande qu'au bout de quelques millions 
d'années, l'étoile expulse une bonne partie de sa masse vers 
l'extérieur. Elle s'enveloppe alors d'une énorme couche de rnatiere 
en expansion. 

A cause de son aspect, on dit qu'elle est devenue une 
nébuleuse planétaire (région D sur la figure). Elle traverse alors le  

diagramme HR vers la gauche à luminosité ii peu prés constante. 
Sa température de surface augmente alors que sa taille diminue 
par suite de l'effondrement du coeur. Une fois les réactions 
nucléaires stoppées, ne reste plus qu'un coeur de carbone éteint 
et inerte du point de vue nucléaire. L'étoile plonge alors vers le 
bas du diagramme HR. Toute chaude qu'elle soit, elle devient de 
plus en plus petite jusqu'à ce que le coeur de l'étoile devienne 

degénére et que la pression de dégknérescence stoppe une fois 
pour toutes son effondrement. L'étoile est devenue une naine 
blanche (région E sur la figure). Sa température et sa luminosité 
chuteront lentement sur des temps caractéristiques de plusieurs 
milliards d'années. C'est la fin de la vie de l'étoile. 

2.2 Les premidres hypothPses 

La relation entre la gravité de surface et la température 
effective mise en évidence par GS74 constitue la première piste à 

suivre pour determiner le statut evolutif des sdB et des sdO. GS74 

suggère explicitement que ces deux catégories d'étoiles 
représentent des étapes évolutives apparaissant aprés un passage 
sur la branche horizontale. Les énormes différences de 
compositions chimiques superficielles étant probablement causées 
par une combinaison de mélange due à la convection et d e  

diffusion gravitationnelle entraînant les éléments lourds vers 
I'inténeur de l'étoile. Ainsi, pour expliquer l'évolution des sdB et 



des sdO, il faudrait qu'une étoile, après avoir passé un certain 
temps sur la branche horizontale, se mette à dériver vers la 
gauche au lieu de monter la branche asymptotique et devenir une 
supergéante. Pendant cette dérive, la gravité et la température 
augmenteraient toutes deux à un rythme tel que la diminution de 
taille associée il l'augmentation de la gravité compenserait 
l'augmentation de température de façon à ce que la dérive se 
fasse à luminosité à peu près constante. 

L'étoile se prksenterait d'abord sous l'aspect d'une sdB dont 
l'abondance en hélium chuterait sous l'effet de la diffusion au fur 
et à mesure que la dérive vers la gauche se produirait. Pendant 
tout ce temps, il faut réaliser qu'une zone de convection associée a 
l'ionisation partielle de l'hélium est présente à l'intérieur d e  

l'étoile. Cette zone se situe, en gros, dans une région où la 
température est de l'ordre de 40 000 K. Le réchauffement de la 

surface de l'etoile s'accompagne évidemment d'un réchauffement 
de son intérieur. Cela a pour effet de déplacer la zone de 

convection de l'intérieur vers l'extérieur. La zone étant en effet à 

la remorque de la r6gion caractérisée par une température 
d'environ 40 000 K. Une fois que la température de la surface 
atteint cette valeur, le sommet de la zone de convection touche la 
surface et traîne avec lu i  une importante quantité d'hélium. C'est 

ce qui provoquerait le changement brutal de composition 
chimique caractéristique de la transition sdB-sdO. 

Ce scénario est, à prerniere vue, trés attrayant et des calculs 
statiques d'enveloppes stellaires auxquelles on attribue les 
valeurs appropriées de temperature effective et de gravité 
illustrent le déplacement de la zone de convection vers la surface 
(Winget et al. 1980, Wesemael et al. 1981 et Villeneuve 1982). 
Par contre, pour y croire, il faut trouver des objets qui,  
naturellement, traversent effectivement le diagramme HR de 

cette façon! 

Les mod$les évolutifs dont disposent GS74 sont situes trop à 

droite et ont tendance à monter la branche asymptotique. 11 s'agit 



d u  comportement standard décrit plus haut. I l  existe aussi U r b  

modèles situés trop à gauche. Ce sont ceux de Paczynski ( 197 1 1  

q u i  décrivent l'évolution d'une étoile de la série principale à 

l'hélium. 11 s'agit de modèles d'étoiles constituées e xc 1 us  i ve men t 
d'hélium au sein desquelles se déroulent des réactions de fusion 
d'hélium en carbone. L'effet de l'accumulation des cen cires 
nucléaires déplace ces étoiles légèrement vers la droite pour 
ensuite les propulser vers la gauche puis, ultimement, vers le bas 
du diagramme HR. Bref, aucun des modèle évolutifs disponibles à 

l'époque ne passe par la région du diagramme HR occupé les sdB. 

La situation n'en resta pas Ià et, dés 1978, Caloi et al. 
publient des modèles d'âge zéro de ce qu'ils appelent la branche 
horizontale étendue. Ces modèles couvrent tout l'espace entre 
l'extrémité chaude de la branche horizontale et la série principale 
à hélium. L'astuce est simple. Partons de la série principale à 

l'hélium. Une étoile de cette série pourrait n'être qu'une géante 
qui a perdu tout son hydrogène lors du flash de l'hélium. Ajoutons 
lui un peu d'hydrogène en surface pour simuler une perte moins 
importante des couches externes sans pour autant modifier sa 

masse totale. Elle se déplacera alors naturellement vers la droite 
parce que plus froide. C'est ainsi qu'on comble l'espace entre la 
série principale à l'hélium et l'extrémité gauche de la branche 
horizontale laquelle correspond à un contenu d'hydrogène de 
l'ordre de 5% de la masse totale. En 1985, Castellani publie la 
trajectoire évolutive d'une de ces étoile possédant 50% de la 

masse du Soleil. La figure 3 illustre ce résultat (C) dans un 
diagramme HR modifié. Ici, l'axe vertical correspond la gravité 
de surface. Plus cette derniére est faible, plus la taille de l'étoile 
est grande et, par conséquent, plus elle sera lumineuse pour une 
temperature donnée. Ainsi, une étoile en haut à gauche dans ce 
diagramme correspond à une étoile chaude et lumineuse comme 
dans un diagramme HR normal. 

On reconnaît sur la figure 3, la série principale à l'hélium 
(He-m.s.) ainsi que la trajectoire évolutive d'une étoile de 50% de 



la masse du Soleil qu i  quitte la série principale à l 'hélium (P) 
obtenue par Pacrynski (1971). On y retrouve aussi la branche 
horizontale étendue d'âge zéro (ZAEHB) qui rejoint en haut à 

droite l'extrémité gauche de la branche horizontale (ZAHB). 

Figure 3. Les sous-aaines dans un diagramme gravité-T,ffi 
On retrouve sur cette figure adaptée de Heber (1986) quelques 
(triangles) et sdO (cercles) ainsi que la série principale P l'hélium ( He - m. s ) . 
les branches d'âge zéro horizontale (ZAHB) et horizontale étendue (ZAEH B ). 
Oa peut aussi y suivre Les chemins dvolutifs (C, P et W). 

Une approche compl&tement différente a été proposée pour 
expliquer la dérive des sdB et sdO au sein du diagramme HR. II 

s'agit simplement de la contraction gravitationnelle d'un coeur de 

carbone inerte du point de vue des réactions nucléaires. Ce 
modele pr&enté par Winget et al. (1981) est le premier q u i  
traverse la région appropriée du diagramme AR. On retrouve 

d'ailleurs cette trajectoire (W) sur la figure 3. Le temps pendant 
lequel les Btoiles dérivent dans la région appropriée est très court 
et est de ['ordre de 3 x 1@ années. Ce modèle a servi à une série 
de calculs évolutifs tenant compte des effets de la diffusion de 
l'hélium atmosphérique vers l'intérieur de I'étoile et de 1 ' i mp ac t 
de l'arrivée de la zone de convection due à l'hélium à la surface. 
Villeneuve (1982) a montre que rmivee de la dite zone ne 



pouvait pas expliquer la transition sdB-sdO correctement. 
L'enrichissement de la surface en hélium se produit bel et bien 

mais son effet ne perdure pas, la diffusion par la base de la zone 
de convection a vite fait de vider Ia surface. 

2.3 L'hypothèse actuelle 

Le problème de la transition sdB-sdO s'est révélé être, en 

bout de piste, un faux problème. La multiplication des analyses 
individuelles a montré que la catégorie des sdO constitue un 
ensemble complexe d'objets couvrant une très Large gamme de 

luminosités, de compositions chimiques et de températures 
effectives pouvant atteindre jusqu'à 100 000 K. La découverte en 
1975 par Baschek et Noms d'une catégorie intermédiaire, les 
sdOB, plus chaude que les sdB et contenant des quantités d'hélium 
de l'ordre de celles qu'on retrouve dans le Soleil a aussi contribué 
à modifier la perspective. La figure 4 tirée de Vauclair et Liebert 
(1986) illustre l'espace occupé dans le diagramme HR par les trois 
categories d'étoiles. On s'entend aujourd'hui pour dire que les sdB 
et les sdOB forment une seule catégorie de sous-naines riches en 
hydrogene et liées par une même évolution. Nous abandonnons 
donc 2i ce point de notre exposé l'étude du statut évolutif des sdO 
pour se concentrer sur celle du statut des sdB et des sdOB qu'on 
nommera partir de maintenant sdB. 

s r -  1 

Figure 4. Les 
i6a 7, 

sdB, sdOB et sdO dans le diagramme HR. 



Il nous reste à déterminer lequel des deux modèles 
évolutifs traversant la région des sdB correspond à la réalité. 
Trancher cette question nous ramène un peu à l'époque lointaine 
où l'astrophysique stellaire cherchait à déteminer la source 
d'énergie des étoiles. En effet, vers 1860, Lord Kelvin supposa que 
l'énergie émise par le Soleil était produite par son effondrement 
gravitationnel. Il en arriva à estimer qu'au rythme où le Soleil 
émet son énergie, il en avait pour 30 millions d'années à vivre en 
tout. C'est bien peu comparé aux 10 milliards d'années qu'il doit 

vivre sur la série principale en fusionnant de l'hydrogène e n 
hélium. Les modèles de Casteltani (1985) puis, ceux plus rbcents 
de Dorman et al. (1993) traversent la région des sdB en 150 

millions d'années. L'écart entre ceux ci et le modele de Winget et 
al. (1981) est du meme ordre que celui qu'on retrouve entre 
l'analyse de Kelvin et celle qu'on fait de nos jours 

Pour traverser la région appropriée du diagramme HR, le 
modéle de Winget et al. supposait au départ une étoile dont le 
coeur est complètement transformé en carbone. Pour obtenir 
pareille étoile, il faut une phase de combustion nucléaire 
préalable qui ne peut se dtrouler qu'en quelque part entre la 
branche horizontale et la série principale à l'hélium. Aucune de 

ces étoiles ne termine sa combustion d'un seul coup pour n e 

laisser qu'un coeur de carbone en effondrement. Toutes p as  s e n t 
par une période de brûlage de l'hélium en couche au dessus du 

coeur de carbone en effondrement. Toutes finissent par n'avoir 
qu'un coeur de carbone en effondrement une fois la séquence de 
brûlage en couche terminée. Or, cet épisode obligatoire modifie 
leur aspect et les déplace sur le diagramme HR. Pour certaines, ce 
deplacement les amènent à gravir la branche asymptotique alors 

que pour les autres, c'est à gauche de la région des sdB qu'elles se 
retrouvent au moment de l'effondrement. Nous nous devons donc 
aujourd'hui de rejeter ce modèle qui ne traverse la région 
appropriée du diagramme HR que par suite du démarrage ad hoc 
du processus d'effondrement. Ce modtle garde toutefois son 
importance historique. Il a entre autre été le premier à fournir 



des données utilisables pour analyser et clarifier le statut de la 

transition sdB-sdO. 

Le portrait dont on dispose aujourd'hui est le suivant. Après 
une vie normale sur la série principale, une étoile atteint la phase 
géante et subit un flash d'hélium particulièrement violent. 11 en 
reste une étoile d'environ 50% de la masse du Soleil munie d'une 
enveloppe d'hydrogkne qui représente moins de 1% de sa masse 
totaie. Elle se retrouve alors sur la branche horizontale étendue 
d'âge zéro à une position qui dépend de la quantité d'hydrogène 
qui lui reste. Elle brûle de I'hélium en carbone dans son coeur. Le 

processus d'accumulation des cendres nucléaires produit son effet 
habituel. La combustion se développe donc en couche autour d'un 
coeur de carbone qui se rétrécit à cause de l'action de la gravité. 
L'étoile entreprend de se déplacer dans la région des sdB. Au 

début, elle monte un peu vers la droite à cause du surplus 
d'énergie libérée par le brûlage en couche puis, vers la gauche. 
Dorman et al. (1993) montre que ce virage à gauche vient de 

l'incapacité du brûlage en couche de produire l'énergie suffi san te 
pour effectuer la montée sur la branche asymptotique 
caractérisée par une augmentation de la taille. Au contraire, la 

taille diminue. L'effondrement gravitationnel l'emporte s u r 
l'expansion causée par le brûlage en couche. La temperature de 

surface augmente et la taille diminue jusqu'à ce que le brûlage en 
couche se termine. L'étoile quitte ta région des sdB après u n 
séjour total d'environ 150 millions d'années et plonge alors vers 
le bas du diagramme HR pour devenir une naine blanche. Seules 
les Btoiles dont la masse est inférieure à 493% de la masse du 

Soleil suivent une trajectoire de ce type. Toutes tes au t r e s 
montent la branche asymptotique. La figure 5 illustre assez bien 
ce portrait On y retrouve le chemin évolutif de Dorman et al. 

(1993) ainsi qu'un nombre important de sdB representées par des 
"nu. On notera que cette figure comporte un axe vertical inversé 
par rapport ii l'orientation habituelle des diagrammes HR. 



L - x x *  r 

Figure 5. Les sdB et le modèle actuel de leur évolution. 
Les "x' correspondent à des sdB connues. Les carrés reliés par des traits 
représentent Ics chemins évolutifs caIcuIés par Dorman et al. ( 1993). 

Malgré la cohérence interne de cette description, plusieurs 
questions fondamentales demeurent. Quelles sont les conditions 
qui donnent naissance à une étoile de la branche horizontale 
étendue d'âge zéro? Qu'est-ce qui fait que pour une étoile donnée. 
le flash de l'hélium produit les effets nécessaires à son arrivée sur 
cette branche? Quelle fraction des étoiles de la série principale 
passent par cette phase? Ce passage est-il causé par de subtiles 

diffkrences de compositions chimiques comme on en  retrouve 
entre les diverses populations d'étoiles de la galaxies?. 

3. L'OBJECTIF DE CE TRAVAIL 

L'objectif de ce travail s'inscrit dans la recherche d e s  

réponses aux questions fondamentales évoquées ci  - ha u t . 
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Concrètement. nous avons choisi d'étudier la d is t r ibut ion spatiale 

des étoiles sdB au sein de notre galaxie. 

La connaissance de la distribution observée nous permettra 

de déterminer à quel type de population appartiennent les sdB .  
En effet, les étoiles les plus vieilles de notre galaxie sont 
distribuées dans un immense halo sphérique tandis que les plus 
jeunes sont regroupées au sein du plan de la galaxie. Selon la 
hauteur caractéristique de la distribution des sdB au dessus du 
plan de la galaxie, on pourra, ou non, aiguiller les recherches des 
conditions préalables à l'atteinte du statut de sdB autour de la 
composition chimique particulière des étoiles du halo. 

La connaissance de la distribution observée nous permettra 
de déterminer la densité spatiale des sdB. En combinant cette 
quantité au temps évolutif des sdB, il sera possible d'évaluer l e  
taux de naissance et de mortalité des sdB. Il sera alors possible de 
comparer ce taux de mortalité ii celui bien connu du taux de 
naissance des naines blanches. Puisque toutes les étoiles dont la 
masse est inférieure à environ sept ou huit fois celle de notre 
Soleil deviennent des naines blanches, la comparaison nous 
indiquera quelle fraction des naines blanches existantes est i s s u e 
des sdB. Ce résultat est fondamental puisqu'il nous indique, au 
del& de toutes considérations théoriques, la fréquence réelle et 
directement observée d'apparition des sdB par rapport à celle, 
considérée normale, d'apparition d'étoiles sur la branche 
horizontale. La fraction de naines blanches issues des sdB nous 
indiquera directement la probabilité de l'occurrence du f l a s h 

d'hélium si particulier dont nous parlions plus haut. 

3.1 Les moyens pour y arriver 

Pour étudier la distribution spatiale des étoiles sdB au sein 
de notre galaxie, il nous faut obtenir un échantillon 
statistiquement complet de sdB dans une région donnée du ciel. 
Pour être complet, un tel échantillon doit contenir la liste de 
t o u r e s  les sdB qui existent au sein des limites de la région choisie. 



Une fois qu'on dispose d'une telle liste, il nous faut déterminer la 

position de chacune des étoiles par rapport au plan de la galaxie. 
Une fois ces informations en main, on peut dire qu'on dispose de 

la distribution spatiale observée. 11 nous restera à la caractériser 
en terme de te,  la hauteur caractéristique au dessus du plan de la 
galaxie et de Do, la densité spatiale au sein du plan de la galaxie. 

Depuis l'étude des 189 FBS de GS74 au sein desquelles on ne 

trouvait que 30 sdB, les efforts de recherche de nouvelles sdB s e  
sont multipliés. Mentionnons entre autres, le Palomar-Green 
survey (PG) (Green et ai. 1986), le Kitt Peak-Downes survey (KPD) 
(Downes l986), et le Montréal-Cambridge-Tololo survey (MCT) 
(Demers et al. 1986). Toutes ces recherches ont en commun de 
prockder à la prise de plaques photographiques en deux couleurs 
à l'aide de téléscopes Schmidt afin de repérer les FBS au sein 
d'immenses régions du ciel. Par la suite, l'obtention de spectres à 
faible résolution permet de classifier chacune des FBS. Apres c e  
très long travail, on en arrive à une liste de toutes les sdB 
existantes au sein de la région donnée. C'est ainsi, par exemple, 
que Green et al. (1986) a répertorié 1715 FBS réparties sur 10 
714 degrés carrés de ciel centrés sur le pôle nord galactique 
jusqu'à une distance correspondant à une magnitude 
photographique de 16,2. Les sdB dominent l'échantillon, on en 
retrouve 684. 

Cet extraordinaire échantillon statistiquement complet n'est 
malheureusement pas utilisable tel quel pour faire l'étude de la 
distribution spatiale des sdB. Puisqu'il s'agit de l'échantillon le 

plus important des trois que nous avons utilisés pour réaliser 
notre étude, nous allons poursuivre la description des étapes à 

franchir pour réussir à utiliser les données du PG pour arriver à 

nos fins. 

On a déjà mentionné que pour réaliser notre étude, il nous 
faut obtenir la distance qui nous sépare de chacune des sdB dans 
la région du ciel couverte par le PG. Or, pour y miver, il faut 
obtenir des données observationnelles plus completes que celles 



publiées dans le catalogue PG. Compte tenu de la taille de 

l'échantillon, nous n'avons retenu que les sdB plus brillantes 
qu'une magnitude photographique de 14,6. Cela a pour effet de 
réduire le nombre d'étoiles à traiter à 299. C'est ici qu'intervient 
l'important travail d'observation de Bergeron et al. (1984) et ,  
surtout, de Wesemael et al. (1992). Ces études rendent 
disponibles les magnitudes photoélectriques Stromgren des 299 
étoiles qui nous intéressent en plus de celles d'une partie des sdB 
du KPD. Ces données ne sont pas suffisantes pour déterminer les 
distances comme telles, mais constituent une base que nous 
saurons exploiter plus loin. 

Pour mener à bien notre étude, il faut de plus s'assurer, 
dans la mesure du possible, que l'échantillon comprend bien 

toutes les sdB de la région. Cela implique qu'il faut vérifier avec 

soin la classification spectrale et rejeter ou ajouter c er tai ne s 
étoiles au besoin. Pour réaliser ce délicat travail, nous avons 
bénéficié des analyses spectroscopiques détaillées de Moehler et 

al. (1990) et de Saffer et ai. (1994). Ces études ont permis de 

rejeter un certain nombre d'étoiles que la classification initiale du 

PG, faite il partir de spectres à basse résolution, avait injustement 
insérées au sein des sdB. De plus, les études spectroscopiques 
détaillées de Fleming et al. (1986) et de Bergeron et al. (1992) 
portant sur les naines blanches riches en hydrogène mises en 
évidence par le PG, permirent d'en reclassifier un certain nombre 
comme sdB à ajouter à la liste initiale. C'est avec ces donnees en 
main que Wesemael et al. (1992) a etabli des critbres. basés sur 
les couleurs photométriques pour épurer le mieux possible 
l'échantillon des sdB du PG plus brillantes que la magnitude 14,6. 
Après toutes ces manipulations, l'échantillon sur lequel on 
travaillera est reduit à 209 étoiles. A titre de comparaison, 
mentionnons que les études semblables à la nôtre et portant sur 
la distribution spatiale des sdB ont toutes étt5 realiske à l'aide 
d'échantillons beaucoup plus restreints. Par exemple, He  b e r 
(1986) 12 etoiles, Downes (1986) 31 étoiles, Moehler et al. (1990) 



I l  étoiles, Bixler et al. (1991) 75 étoiles et Theissen et al. (1993) 
18 étoiles. 

Enfin muni d'un échantillon en principe statistique ment 
complet, nous sommes en mesure d'entreprendre notre étude. 
Dans la suite de notre exposé, nous allons présenter chacun des 
articles qui constituent autant de chapitres de cette thèse. La 
présentation que nous ferons du premier article sera de loin la 
plus détaillée. C'est en effet dans ce chapitre que nous avons jeté 

les bases d'une méthode de calcul et d'analyse des données 
photométriques permettant d'obtenir les parametres de la 
distribution spatiale d'un échantillon stellaire donné. On y 
retrouvera de plus I'expost5 de certains dttails méthodologiques 
q u i  n'apparaissent pas explicitement dans les textes qu'on produit 
pour des revues très spécialisées comme I'Asîrophysical Journal, 
dans laquelle les deux premiers chapitres de cette thèse ont dé jà  

été publiés. La présentation des deux autres chapitres sera 
orientée vers l'identification des défis particuliers posés par ces 
nouvelles analyses par rapport à la première. On y exposera par 
conséquent Ies nouvelles approches que nous avons dû 

développer ainsi que les résultats obtenus. 

4. P&SENTATION DU PREMIER CHAPITRE 

Pour atteindre notre objectif, il nous faut d'abord 
déterminer la distance qui nous sépare de chacune des 209 étoiles 
de l'échantillon du PG que nous avons retenu. Il est très simple 
d'obtenir la distance d partir de l'équation suivante qui  relie la  
magnitude apparente m ,  à la magnitude absolue Mv d'une étoile 

Cette équation ne tient pas compte des effets de l'extinction 
causée par la matière interstellaire. Par contre, nous pouvon s 
l'utiliser sans crainte puisque toutes nos étoiles se retrouvent à de 

hautes latitudes galactiques, hors de portée de l'effet de la 



matière intestellaire qui est concentrée dans le plan de la galaxie. 
Bien que les données du PG autant que celles de Wesemael et al. 

(1992) contiennent les magnitudes apparentes, on ne possède pas 
la magnitude absolue de nos étoiles. Les valeurs moyennes des 
magnitudes absolues visuelles des sdB publiées dans les analyses 
citées plus haut varient d'une à l'autre entre M, = 3 et Mv = 5,3. 
De pareilles variations induisent une incertitude de plus de 50% 

sur les distances. 

11 y a moyen de faire mieux si on dispose d'éléments 
supplémentaires. Notons tout d'abord que l'équation ( 1) n'est en 
fait qu'une version logarithmique du principe de conservation d e  

l'énergie utilisant les unités de magnitudes propres aux 

astronomes. On peut la réécrire en égalant f,, l'énergie reçue au 
dessus de l'atmosphère de la Terre par seconde et par unité d e  

surface dans la bande v à F v ,  l'énergie émise chaque seconde par 
l'étoile dans cette même bande divisée par 4nd2 . La valeur de f,, 
est obtenue directement à partir de la magnitude apparente m,. 

Si on connaît la température effective de l'étoile, de même que sa 
gravité de surface, des modèles d'atmosphère peuvent nous 
donner l'énergie rayonnée par l'étoile 8 chaque seconde par unité 

de surface dans la bande v. Pour obtenir Fv, il ne nous suffit plus 
que de connaître la surface totale de lt&oile donnée par 4nr2 où r 

est le rayon de l'étoile. Or, le rayon de l'étoile est contenu dan  s 
l'expression de la gravite de surface de l'étoile par g = G MI r2 où G 
est la constante de la loi de La gravité de Newton et M la masse de 

l'étoile. 11 est ainsi possible d'obtenir d par: 

Pour résumer, il nous faut T e f ~  la température effective d e 
l'étoile, g sa gravité de surface, sa masse M ainsi que de bons 
modèles d'atmosphères. On peut obtenir assez facilement les deux 
premiers termes dans la mesure où on dispose de spectres à haut 
rapport signal sur bruit pour chacune des étoiles. La tempdrature 
affecte la profondeur relative des raies d'absorption tandis que la 
gravité de surface affecte la profondeur absolue de ces mêmes 



raies. Avec de bons modèles, on trouve la combinaison Te f~ g qui 

reproduit le mieux les spectres obsewés. 

Malheureusement, nous ne disposons pas de spectres de 
haute qualité pour toutes les 209 étoiles. L'investissement e n 

temps de télescope pour les obtenir aurait été très important. 
Nous avons choisi de contourner cette difficulte en exploitant l e  
fait que les données de photométrie Stromgren de Wesemael et al. 
(1992) nous permettent de déterminer les températures 
effectives de chacune des étoiles avec un niveau de précision 
comparable à celui obtenu par l'analyse des spectres. 

La température effective est determinée A l'aide de l'indice 
de couleur Q'donné par l'équation 

Q' = (U - b) - 1,56(b - y). ( 3 )  

La valeur de cet indice, défini par Bergeron et al. (1984), dépend 
des différences entre les magnitudes photoélectriques S tromgren 
u, b et y qui sont affectées directement par la température 
effective. En effet, ces différences de magnitudes correspondent à 

un rapport des flux d'énergie reçus aux longueurs d'ondes 
associées à chaque magnitude. Or, ces rapports se modifient avec 
les variations de température. Plus une étoile est chaude, plus son 

flux b (longueur d'onde 470 nm) et son flux u (350 nm) 
augmentent par rapport au flux y (550 nm). Dans Bergeron et al. 

(1984), on retrouve une relation entre Q' et la température 
effective que nous allons utiliser. Cette relation a et6 etablie à 

partir de modèles d'atmosphère et d'une transformation des flux 
en indices de couleur basee sur la calibration de Schulz (1978). 
Nous avons découvert qu'en utilisant la transformation dtOlson 
(1974) bas& sur la rkpartition typique du flux d'une étoile de la 

série principale, on modifiait sensiblement la relation entre Q' e t 
T e f ~  De façon g6nérale, les températures obtenues via Olson sont 
plus élevées que les autres d'environ 2000 K autour de 25 000 K 
et jusqu'à 8000 K autour de 40 000 K. La comparaison entre des 
températures publiées et déterminées par l'analyse des spectres 



et celles obtenue par Q' à l'aide de nos données photométriques n e 

permettent pas de trancher entre l'une et l'autre des deux 

transformations. Nous assignerons donc deux températures à 

chaque étoile et traiterons les variations sur le résultat final 

comme une des sources d'incertitudes. 

Les études d'Allard (1986) et Allard et al. (1994) ont 
montrées qu'un certain nombre de sdB possèdent des compagnons 

froids de la série principale. La présence de ces étoiles modifie les 
valeurs observées des magnitudes Stromgren. Plus la sdB est 
chaude par rapport a I'étoile compagnon, moins l'effet e s t  

important. De façon générale, on admet que seule la magnitude y 
est vraiment affectée, les flux b et u d'un étoile froide étant 
nkgligeables par rapport à ceux d'une sdB de 30 000 K. Dans tous 
les cas d'étoiles identifiées par un critére développé par Allard 
(19861, nous avons dû évaluer la température d'une autre façon. 
Pour ce faire, nous avons construit une relation entre T,ff et 
l'indice (u - b) calibrée par celle entre Q' et T e f f  des étoiles 
isolées. 

Pour obtenir la distance, il reste déterminer la masse des 
étoiles ainsi que leur gravité de surface. Nous avons utilisé une  
seule valeur de masse soit 50% de la masse du Soleil. Les études 
évolutives présentées plus haut justifient ce choix. Pour ce qui est 

de la gravité, nous sommes devant l'impossibilité de l'attribuer de 
façon conventionnelle. Nous avons choisi de proceder de quatre 
façons différentes pour attribuer une valeur de g à chacune de 
nos étoiles. 

En se basant sur les résultats publiés cités plus haut de 
valeurs de g pour un grand nombre de sdB, nous avons attribué la 

valeur moyenne de ces études à l'ensemble de nos étoiles. Cette 
valeur est donn6e par log g = 5,25. 

Puisque l'écart type de la distribution des valeurs publiées 
de log g est de l'ordre de 0,25, nous avons aussi choisi de 
distribuer les valeurs de g au hasard en s'assurant que la 



distribution obtenue pour nos 209 étoiles correspondait à une  
courbe normale centrée sur log g = 5,25 et s'étendant sur trois 

écarts types balayant ainsi l'intervalle de log g de 4.5 à 6,O. Nous 
avons ainsi construit deux séquences de gravité distribuée au 
hasard: R1 et R2. 

Finalement, dans ce qui est sans doute l'approche la plus 
prometteuse, nous avons utilisé la relation de GS74 pour attribuer 
la valeur de la gravité de chaque étoile à partir de sa température 
obtenue par photométrie. 

Au niveau des distances individuelles obtenues par 
L'ensemble des mesures décrites ci haut, il est clair que celles 
provenant des distributions R1 et R2 sont les plus incertaines. 
Cela n'a pas une importance si cruciaie sur le résultat global que 
nous recherchons. Le comportement statistique de R1 et de R2 
devrait se rapprocher de la réalité. En fait, ces distributions n o u s  

servirons surtout à circonscrire les limites du comportement 
d'ensemble de la distribution spatiale des sdB. Nous avons évalué 

que l'ensemble des mesures mises de l'avant pour obtenir les 
distances individuelles allaient être à l'origine d'une incertitude 
maximale de 50% sur d. Cela est satisfaisant puisque c'est 
comparable à ce qu'ont obtenu d'autres études partant pourtant 
d'analyses détaillées de spectres. 

Si les étoiles qui forment notre échantillon sont distribuées 
uniformément dans l'espace, il nous est possible d'en déterminer 
la densite spatiale Do. On exprime cette densité en étoiles par 
parsec cube. On l'obtient simplement en suivant la suggestion de 

Schmidt (1975) donnée par Do = C 1IVm. Où V m  représente le 

volume maximum (en pc3 ) au sein duquel il aurait tté possible 
de détecter l'étoile. Ce volume varie d'étoile en étoile. En effet. 

selon l'équation (11, la distance maximale à laquelle on peut 
détecter une étoile est fixée par la magnitude apparente limite de 

notre échantillon, ici m 8 = 14,6, et la magnitude absolue Me de 

l'étoile considérée. 



Toujours dans L'hypothèse où les étoiles sont distribuées 

uniformément, on peut s'assurer que notre échantillon est 

complet en calculant la valeur moyenne de tous les rapports 
V1 Vm où V représente le volume délimité par la position 
qu'occupe effectivement l'étoile considérée. Pour un éc han t il Io n 
complet, Schmidt a montré que cette valeur moyenne doit être 
égale à 0,s. 

On s'attend toutefois à ce que nos étoiles ne soient pas  
distribuées uniformément au sein de la région étudiée. 
Lfhypoth6se la plus plausible serait de considérer que, comme la 
majorité des étoiles de notre galaxie, elles soient plus fortement 
concentrées au sein du plan de la galaxie. Si tel est le cas, la 

densité spatiale pourrait être décrite par l'équation 

qui exprime une décroissance exponentielle de la densité avec la 
hauteur z au dessus du plan de la galaxie. Cette expression est 
fonction d'un paramètre inconnu, z, ,  la hauteur caractéristique de 
la distribution. 

Si nous considérons cette hypothése exprimée par l'équation 
(4), c'est en partie à cause des travaux de Baschek et Norris 
(1975) qui ont montré que les sdB avaient un comportement 
cinématique typique des vieilles étoiles du disque de la galaxie. 
Or, c'est justement l'équation (4) qui décrit le mieux la 

distri bution spatiale des étoiles du disque. Plus une catégorie 
d'étoile membre du disque est vieille, plus la hauteur 
caractikistique qui décrit sa distribution est grande. Cela se 
comprend aisément. Si on suppose qu'à leur naissance les étoiles 
du disque ont une composante de vitesse perpendiculaire à celui- 
ci à peu près nulle, cette même composante ne peut 
qu'augmenter. En effet, avec le temps et le nombre croissant des 
interactions gravitationnelles avec les autres étoiles du disque, 
toute étoile voit sa vitesse initiale modifibe. L'effet global sur une 



population 
d'autre du 

Dans 

d'étoiles vieilles est d'étaler la distribution de part et 

disque comme le décrit l'équation (4). 

le cas de cette distribution, il est toujours possible 
d'évaluer la densité spatiale ainsi que de réaliser le test sur la 
complétude de l'échantillon à l'aide de la méthode de Schmidt 
(1975) dans la mesure où on utilise des éléments de volume 
pondérés selon: 

Il est important de noter que, dans ce cas, il n'est plus possible de 
déterminer la densité spatiale sans la connaissance préalable de 1 a 
hauteur caractéristique de la distribution. 

Devant cette situation, nous avons adopté une stratégie en 
trois volets. Dans un premier temps, nous avons évalué la densité 
spatiale et réalisé le test de complétude sur notre échantillon en 
supposant que nos étoiles étaient distribuées uniformément. Nous 
avons de plus découpé notre échantillon en plusieurs sous- 
échantilIons couvrant des volumes variés caractérisés par une 
magnitude limite allant de 13 à 15 par saut de 0,s. 

Voyons comment cette approche nous permettra d'éval u er  
l'ordre de grandeur de la hauteur caractéristique inconnue e t  

nécessaire. Rappelons tout d'abord que notre échantillon est 
centré sur le pôle nord galactique. Ainsi, en simulant une 
augmentation de 13 à 15 de la limite de sensibilité des plaques 
photographiques ayant servies à la découverte de nos étoiles, on 
se trouve à augmenter la hauteur moyenne des étoiles de chaque 
sous-échantillon au dessus du plan de la galaxie. Si la distribution 
est réellement donnée par l'équation (4), le test de complétude 
réalisé en supposant une distribution uniforme donnera un 



résultat inférieur à 0.5 dès que l'effet de la décroissance verticale 

se fera sentir. 

A notre grande surprise, nos sous-échantil Ions caractérisés 
par une magnitude limite de 13 et 13,5 se comportent comme si 

la distribution était uniforme! A une magnitude de 14, on obtient 

une valeur de 0,44 pour notre test. Les hauteurs moyennes au 

dessus du plan de la galaxie des étoiles de ces sous-échantillons 
sont respectivement de 480, 570 et 655 pc. Notre résultat semble 
donc indiquer que la hauteur caractéristique de la distribution. 

hauteur à partir de laquelle les effets de la décroissance se font 

sentir sur notre test, est de l'ordre de 600 pc. Ce résultat se situe 
entre le doubIe et le triple des valeurs acceptées de hauteurs 

caractéristiques pour une population typique d'étoiles vieilles du 

disque. 

Le deuxibme volet de notre stratégie consistait à supposer 

que tous nos sous-échantillons étaient complets et qu'ils 

obéissaient à l'équation (4). Nous avons alors refait le test de 

complétude en utilisant les volumes pondérés donnés par 
l'équation (5) en cherchant la valeur de la hauteur caractéristique 
qui allait donner un résultat de 0,s. En principe, on s'attend à ce 
qu'une seule valeur donne le résultat de 0,s pour tous les sous- 
échantillons à l'exception du dernier. En effet, nous savons que 
celui caractérisé par une magnitude limite de 15 n'est pas complet 
puisque nous n'avons retenu que les étoiles de magnitudes 

inférieures à 14,6. Dans ce cas particulier, on s'attend à ce que l a  

valeur de la hauteur caractéristique nécessaire à l'obtention du 

0,s soit plus petite. Puisque ce sous-échantillon incomplet m an  q u e 
d'étoiles à grandes hauteurs, cela forcera artificiellement notre 

calcul à conclure A une décroissance rapide de la densité avec la 
hauteur.  

A l'image des premiers résultats, ceux-ci montrent que les 
deux premiers sous-échantillons se distribuent de maniére quasi 
uniforme. Une hauteur caracteristique de plusieurs milliers de 
parsecs étant nécessaire à l'obtention du 0,s. Pour les trois autres. 



caractérisés par des magnitudes limites de 14, 14,5 et 15, on 

trouve que la hauteur caractéristique nécessaire pour satisfaire le 
ctit5re de complétude est de 900, 800 et 400 pc. Dans tous les cas, 
la densité spatiale obtenue est de l'ordre de 1 x 10-7 étoilelpc3. Ce 
résultat est plus de dix fois inférieur à ce qui s'est déjà publie au 
sujet des sdB dans les études citées plus haut. De plus, si on utilise 
pour notre échantillon complet (à 14,5) une valeur de 250 pc pour 
la hauteur caractéristique (valeur typique de celles retenues par 
les autres études) on retrouve une densité plus "acceptable" (de 8 
à 9 fois supérieure), mais aussi un test de complétude tout à fait 
déficient avec une valeur de 0,67. Ce résultat semble indiquer 
qu'avec une hauteur caractéristique de 250 pc, notre échantillon 
contient, proportionnellement, trop d'étoiles situées loin au- 
dessus du plan de la galaxie. 

Le troisième volet de notre stratégie consistait à regrouper 
les résultats de nos calculs de distances individuelles des étoiles 
sous la forme d'un histogramme donnant N(z ) ,  la distribution 
observée d'étoiles en fonction de la hauteur z. A partir de cette 

distribution, nous avons tenté de déterminer simultanément Do et 
2,. En considérant ces deux valeurs comme des paramètres libres, 
nous avons minimisé le chi carré obtenu pour chaque combinaison 
et retenu la combinaison des deux paramètres qui reproduit le 
mieux la distribution observée. 

La réalisation de cette partie du travail est beaucoup p l u s  
délicate que les précédentes et mérite qu'on en expose certains 
détails plus techniques. Cet exposé est d'autant nécessaire que 
c'est cet outil de calcul qu'on modifiera plus loin pour L'adapter 
aux différentes problématiques que poseront les é t u de s 
prtsentees dans les chapitres suivants. 

Réalisons tout d'abord que si la densité spatiale des sdB 
obéit à l'équation (4), la distribution observée N ( z )  aura en gros 
I'aspect d'une "clochew comme le montre la figure 6. 



Figure 6. La distribution spatiale N ( z )  des sdB. 

Bien que la densité soit maximum au sein du plan ( z  = 0,0), 
ce n'est pas aux faibles valeurs de z qu'on dénombrera le plus 

grand nombre d'etoiles. Le volume couvert par le PG est divisé en 
plusieurs champs de formes coniques couvrant chacun une 
certaine superficie du ciel qui  dépend des plaques 

photographiques utilisées. Ainsi, une observation typique à haute 
latitude galactique n'intercepte qu'un tout petit volume au sein de 

la région où la densité est la plus élevée. Comme l'illustre la figure 
7, on détecte peu d'dtoiles aux petites valeurs de z .  Plus le champ 

se déploie au dessus du plan de la galaxie, plus on détecte 
d'étoiles dans la mesure oh le volume couvert augmente plus vite 

que la decroissance de la densité. Puis, finalement, avant que le 

cône ne se referme, la densité chute plus vite que ne croit que 

volume. Cela se traduit par la diminution du nombre d'étoiles 

observées à z élevé qu'ou a remarqué à la figure 6. 



Figure 7. Champ d'observation conique. 

Une combinaison donnée de Do et te produit sa propre 
distribution N(z)  théorique. Pour la comparer à celle observée, il 

ne faut retenir de la distribution théorique que les étoiles situées 
au sein du volume total couvert par le PG. Or, ce dernier est 
délimité par la taille et l'orientation des 266 champs 
photographiques utilisés et par la magnitude apparente limite d e  

détection de ces derniers. L'équation (1) nous montre bien que la 
distance limite de détection des champs dépend aussi de la 

magnitude absolue des étoiles étudiées. Il nous faut donc 
absolument fixer une magnitude absolue commune à toutes les 
sdB pour delimiter le volume total à retenir pour la distribution 
théorique. C'est en utilisant les distances individuelles calculées 
plus haut et les magnitudes apparentes individuelles observées 
pour toutes nos étoiles que nous avons pu déterminer pour  
chacune sa propre magnitude absolue. La magnitude a b  s O 1 u e 
commune attribuée à la distribution théorique sera la valeur 
moyenne des magnitudes absolues. 

Pour finalement évaluer la contribution en étoiles de chaque 
champ à chaque hauteur z ,  il faut, en plus de la magnitude 
absolue et de la surface effective du champ, tenir compte de son 
orientation. En effet, deux champs de mêmes tailles, limités par la 
même magnitude apparente et detectant des étoiles identiques en 



magnitudes absolues atteignent une  hauteur maximum au dessus 
du plan de la galaxie qui dépend du sinus de leur latitude 
galactique. C'est en tenant compte de tous ces effets que nous 
obtenons une distribution théorique N ( z )  qu'il nous faut ensuite 

comparer à la distribution observée. 

Pour déterminer la meilleure combinaison de Do et z, ,  nous 
allons minimiser le chi carré donné par: 

Où N ( q )  représente la valeur observée du nombre d'étoile 
présentes à la hauteur zi, N(zi,Do,a) la quantité théorique d'étoiles 
devant se trouver à la même hauteur si on suppose que la densité 
et la hauteur caractéristique ont pour valeurs respectives Do et z, 
et, finalement, ai I'incertitude sur le nombre d'étoiles observées 

N f z i ) *  

Cette dernière quantité n'est pas disponible directement à 

partir de nos données. Nous avons par contre déjà estimé q u e  
I'incertitude relative maximum sur la distance individuelle était 
inférieure ou égale à 50%. Cette même valeur s'applique à la 
hauteur z .  Pour traiter les distributions théoriques et observées, 
nous avons procédé en regroupant les étoiles à des hauteurs zi de 
100, 300, 500 pc etc. Ainsi, le nombre d'étoiles dites présentes à z 

= 500 pc correspond à toutes celles dont la hauteur est située 
entre 400 et 599 pc. En supposant que l'incertitude est maximum 
( e .  50%), une étoile à une hauteur de 500 peut se trouver 
n'importe oh entre 250 et 750 pc tandis qu'une identifiée à à = 

100 se situe entre 50 et 150 pc. Cela démontre que I'incertitude 
sur Ifappartenance d'une étoile donnée à son regroupement 
augmente avec la hauteur du regroupement. Cela ne nous 
renseigne pas directement sur l'incertitude qui affecte le no m b re 
d'étoiles dans chaque regroupement. Nous avons exploré trois 
approches différentes pour arriver attribuer les valeurs des Di. 



Dans un premier temps, nous avons utilisé le fait que nos 

distributions observées varient selon la méthode d'attribution de 
la valeur de la gravité de surface. Nous avons établi l'incertitude 
sur N ( G )  en lu i  donnant pour valeur celle de l'écart type des 

quatre valeurs N ( a )  obtenues. 

Nous pouvons aussi suivre la suggestion de Bevington(1969) 
qui consiste à supposer que chaque valeur de N ( z i )  se comporte 
comme une distribution de Poisson dont la valeur moyenne vaut 
le N ( q )  observé. L'incertitude se ramène alors à l'écart type de la 
distribution de Poisson qui correspond à la racine cané de la 
valeur moyenne. Le chi carré ainsi obtenu dépend de l'écart 
relatif entre la distribution observée et la distribution théorique. 

Finalement, dans les cas où on ignore la valeur de Oi, hess 
et al. (1987) suggère de ta fixer dans un premier temps à Di = 1,O. 

Après avoir déterminé la combinaison qui minimise le chi carré. 
on redétermine un Ci identique pour tous les regroupements qui  

équivaut à la racine de la moyenne du carré des écarts entre la 
distribution observée et la meilleure distribution théorique. Cela a 
pour effet final de normaliser la valeur du chi carré minimum à 

celle du nombre de regroupements. II est important de réaliser 
qu'ici le chi cané dépend de l'écart absolu entre la distribution 
observée et la distribution théorique. 

Selon la méthode retenue pour estimer Oi, on obtiendra le 

chi carré minimum pour différentes paires Do et z,. Pour trancher, 
nous avons exploité le fait mentionné par Press et al. (1987) q u e  
les differents ch i  carrés minimums obtenus se distribuent eux 
même selon une distribution de chi carré. Il devient alors possible 
d'évaluer la probabilité Q qu'il existe un chi carré plus grand que 
celui que nous avons estime être le chi carre minimum. Plus Q 

augmente, plus notre sélection de paramètres est fiable. Dans la 
pratique, pour le genre de problème qu'on traite, Press et al. 
(1987) suggère d'tliminer les sélections de parametres qui 
donnent une valeur de Q inférieure à 0,001. Pour tous les cas  
acceptables, il devient alors possible d'identifier la région de 



l'espace à deux dimensions des paramètres Do et :, q u i  abrite la 
solution selon une  probabilité donnée. Ce sont ces règles décrites 

par Press et al. (1987) qui nous ont permis de tracer les 
différentes courbes de contour qu'on retrouve dans les trois 
chapitres. Plus le contour est éloigné de la solution trouvée. plus 
la probabilité que la meilleure solution se retrouve dans l'espace 
délimitée par le contour est grande. 

C'est en examinant la valeur de Q obtenue que nous avons 
été amené à rejeter la détermination de oi par la première 

méthode. La deuxième est statistiquement acceptable avec un Q 

légèrement supérieur à la limite de 0,001. Quant à la troisième 
méthode, nous la rejetons pour deux raisons. Tout d'abord, elle 
impose une valeur unique de q à tous les regroupements alors 
que nous avons montré plus haut que Oi se doit de varier d'un 

regroupement à l'autre. De plus, en travaillant avec un chi carré 
qui dépend des écarts absolus entre les distributions théoriques 
et observées, on "forcen le choix des paramètres de la distribution 
à coller presqu'uniquement aux regroupements possédants le plus 
d'étoiles. Tous les calculs de minimisation du chi carré se feront 
donc à partir de la deuxième méthode. 

Cette digression technique terminée, nous pouvons revenir 
aux résultats obtenus à l'aide de cette méthode appliquée à 

l'analyse des sous-échantillons présentés plus haut. 

Les résultats ainsi obtenus en cherchant . la meilleure 
combinaison de Do et ze sont conformes aux précédents. Dans tous 
les cas, la meilleure densité est de l'ordre de 1 x 10-7 étoilelpc3. 
De plus, les courbes de contour de l'espace des paramètres sont 
ouvertes du coté de la hauteur caractéristique pour les sous- 
échantillons limités à 13, 13,5, et 14 en magnitude. Cela veut dire 
n'importe quelle hauteur caractéristique supérieure a 300 pc 
(jusqu'à 800 pc selon le cas) peut faire l'affaire. C'est ce qu'on 
attend d'une distribution uniforme. Pour l'échantillon complet 
(14,5), on obtient une hauteur caractéristique qui varie entre 600 
et 750 pc selon la méthode d'attribution de la gravité de surface. 



Malgré ces résultats, on se doit de tenir compte du 

la forme des histogrammes montrant les distributions 
est tout à fait typique d'une distribution décroissante 

3 5 

fait q u e  

observées 
avec la 

hauteur. L'équation (4) serait-elle en cause? Le choix d'un 

mauvais modele pourrait très bien être ii l'origine de résultats 
aussi difficiles à interpréter. Pour trancher, nous avons cherché 
puis découvert une autre description de la distribution verticale 
des étoiles vieilles du disque de notre galaxie. C'est du coté d e s  
études extra-galactiques que cette description nous est venue. 
van der Kniit et Searle (1981) ont tenté de décrire le disque des 
galaxies spirales extérieures en terme d'une successions de plans 
isothermes. Ces plans donnent lieu à une distribution spatiale 
caractérisée par une densité décrite par 

où Do représente la densite au sein du plan de la galaxie (z = 0,O) 
et z ,  représente une hauteur caractéristique distincte de celle que 

utilisions jusqu'ici. L'équation (7) se comporte de façon très 

intéressante. Près du plan de galaxie, elle a l'aspect d'une 
distribution gaussienne autour de son maximum. Elle décroît 
beaucoup plus lentement que ne le fait l'équation (4). De plus, à 

grande distance du plan, elle se comporte comme le fait l'équation 

(4) avec une hauteur caractéristique égale à zoi2. Ce 
comportement n'est pas sans rappeIer celui de notre échantillon. 
Relativement uniforme pr&s du plan puis, enfin décroissant avec 
la hauteur. Nous avons donc refait tous les calculs précédents en 
utilisant l'équation (7) pour décrire la distribution spatiale d e s  

sdB. 

Les résultats ainsi obtenus sont à nouveau conformes aux 

précédents. Dans tous les cas, la densité est de l'ordre de 1 x 1C7 

é toilelpc3. Le test de complktude n'est satisfait que pour des zo 

de plus de 2500 pc pour les sous-échantillons 13 et 13,s. Ceux 

limités à 14 et 14,s necessitent une valeur de 1000 pc pour 
satisfaire au même test. De plus, les courbes de contour d e 
l'espace des paramètres sont ouvertes du coté de la hauteur 



caractéristique pour les sous-échantillons limités à 13, 13,5. et 14 

en magnitude. Cela veut dire n'importe quelle hauteur 
caractéristique supérieure à 400 pc (jusqu'à 800 pc selon le cas) 
peut faire l'affaire. C'est ce qu'on attend d'une distribution 
uniforme. Pour l'échantillon complet (14,5), on obtient u n e 
hauteur caractéristique qui varie entre 750 et 1000 pc selon la 
méthode d'attribution de la gravité de surface. 

Il semble évident que le choix du modèle utilisé n'est pas à 

l'origine de ces résultats qui  suggèrent que notre échantillon se 
comporte à la fois comme s'il était caractérisé par une distribution 
uniforme et décroissante tout à la fois! La seule piste inexplorée 
jusqu'ici concerne l'interprétation du test de complétude à 0,67 
obtenu en supposant une valeur de 250 pc pour 2,. Sans prendre 
parti pour une telle valeur de z,, ce résultat indiquerait que notre 
échantillon soi-disant complet comporterait proportionnellement 
trop d'étoiles situées très loin du plan. Cette analyse prend tout 
son sens si on en inverse les termes. Notre échantillon ne 
comporterait proportionnellement pas suffisamment d'étoiles 
situées proches du plan de la galaxie. Comment peut on 
"manquer" les étoiles les plus proches de nous qui sont, par 
définition, les plus brillantes de tout l'échantillon? La réponse est 
simple et surprenante à la fois. C'est en voulant repérer les plus 
lointaine qu'on sacrifie les plus brillantes. En effet, les plaques 
photographiques utilisées ont une plage de sensibilité qui  est de 
I'ordre de 4 magnitudes. En voulant être complet jusqu'à une 
magnitude de l'ordre de 16, le PG risquait de rater les étoiles plus 
brillantes que la magnitude 12. Ces dernières saturant les plaques 
et rendant leur identification impossible. 

Moehler et ai. (1990) a fait remarquer que sur un sous- 

échantillon ne comportant que 712 degres carrés de ciel, le PG 
n'avait pas repéré les deux sdB les plus brillantes du c h a m p  
étudié. Il s'agit la d'une indication claire à l'effet que le PG n'est 
pas aussi complet que l'article prksentant les résultats du PG ne  le 
prétend. Nous avons entrepris de fouiller le catalogue de Kilkenny 



et ai. (1988) à la recherche de sdB dûment identifiées comme 

telles se trouvant au sein du volume exploré par le PG sans p o u r  

autant avoir étt répertoriées par le PG. Cette recherche s'est 

soldée par la découverte de 11 étoiles manquantes qui auraient 
dû faire partie de notre sous-échantillon. Ces étoiles sont ajoutées 
aux nôtres pour former un nouvel échantillon, le PGS + I l .  

Puisqu'on ne peut pas supposer que le catalogue consulté 
est parfaitement complet, nous avons cru bon créer un échantillon 
supplémentaire. En se basant sur l'absence révélée par Moehler et 

ai. (1990) de deux étoiles au sein de 712 degrés carrés, nous 
avons projeté que le PG pouvait avoir raté jusqu'à 20 étoiles au 
total. Nous avons ainsi créé l'échantilton PGS + 20. Nous avons 
attribué à ces étoiles les valeurs moyennes de notre échantillon 
pour les couleurs photométriques et la latitude galactique. Pour 
fixer artificiellement les vingt magnitudes apparentes, nous avons 
extrapolé la fonction donnant la densité de surface cumulative en 
fonction de la magnitude apparente des étoiles les moins 
brillantes de notre échantillon. 

En plus de refaire tous les calculs présentés plus haut avec 
les deux nouveaux échantillons, nous avons exploré une ultime 
voie de solution. 11 s'agissait pour nous d'abandonner une partie 
de l'échantillon total en se limitant à étudier les étoiles dont la 

magnitude est plus grande que 12,5 et plus faible que 14,5. Ce 
faisant, on ne conserve que 168 étoiles dont on est par ailleurs 
certain qu'elles forment un échantillon complet au sein duquel il 

ne manque pas d'étoiles brillantes. Pour traiter correctement cet 
échantillon, il faut calculer les volumes il l'aide de cônes tronqués. 
En supposant une magnitude absolue de 3,s et une latitude 
galactique typique de 60°, Ies étoiles de cet échantillon s e  
distribuent entre z = 550 pc et z = 1400 pc. Cette étendue totale 
en hauteur au dessus du plan de la galaxie est suffisante pour 
déceler la hauteur caractéristique de décroissance de la 

distribution dans des limites raisonnables. 



Les résultats obtenus avec I'échantiIIon PGS + 20 et c e l u i  

tronqué sont semblables et cernent les paramètres de la 
distribution d'une nianière entïn cohérente. Le test de complétude 
est satisfait pour des valeurs de la hauteur caractéristique variant 
entre 300 pc et 500 pc selon les sous-échantillons et les méthodes 
d'attribution de la gravité de surface et de la température 
considérés. Les courbes de contour obtenues en minimisant le chi 

carré se referment sur la hauteur caractéristique et si tuent celle- 
ci entre 300 et 800 pc selon les sous-échantillons et les méthodes 
d'attribution de la gravité de surface et de la température 
considérés. Les densités obtenues par les deux méthodes tournent 
maintenant autour d'une valeur plus élevée de l'ordre de 3 x 1C7 

étoilelpc3. Cette valeur est le reflet direct de l'ajout d'étoiles dans 

le cas de PGS + 20. La concordance avec l'échantillon tronqué est 
d'autant importante qu'elle confirme l'analyse qu'on a faite de 

l'échantillon initial. Ce dernier était incomplet. 11 possède u n e  
densité spatiale plus élevée qui se révéle dès qu'on ne traite que 
la portion de l'échantillon qui est complète et cela, même e n 
éliminant des étoiles. 

La moyenne de l'ensemble des cas PGS + 20 traités nous 
conduit à affirmer que la densité spatiale des sdB se décrit 
correctement par la relation suivante 

Ce résultat reste, malgré nos efforts, passablement différent des 
résultats obtenus par d'autres études portant sur le même sujet e t 
effectuées à l'aide d'échantillons beaucoup plus petits. Notre 
hauteur caractéristique est près de 2 fois plus grande alors que 
notre valeur de la densité du plan est de 5 à 10 fois plus petite 
que ce que les études mentionnées laissent entrevoir. 

Dans ce qui  suit, nous allons examiner avec force détail les 
plus importantes d'entre elles. Toutes ces études effectuées avant 
la nôtre se targuent d'obtenir des résultats raisonnables en 
évoquant celles qui les ont précédees. Cette façon de faire  



s'inspire de la nécessité en science de présenter des résultats 
expérimentaux reproductibles. Nous découvrirons que le seul 
critère de reproductibilité des résultats ne suffit 
malheureusement pas à garantir la justesse d'une conclusion. Dans 
le cas qui nous préoccupe, c'est en effectuant une variété 
d'erreurs de calcul ou d'interprétation que des auteurs di f f ére n t s 
se sont contentés de résultats erronés tous relativement 
semblables. Nous ne nous contenterons pas u ni q u e m e n t 
d'identifier ces erreurs. Nous nous efforcerons, au nom même de 
la reproductibilité des résuItats à laquelle par ailleurs nous 
souscrivons pleinement, de reproduire les résultats de  ces autres 
études en modifiant parfois nos outils de calculs pour simuler les 
leurs. 

4. I Downes (1986) 

Dans l'article où il présente les donnée du KPD, Downes se 
livre à l'analyse de la distribution spatiale d'un échantillon de 31 
sdB plus brillantes que la magnitude 15,3. Cette étude est très 
importante puisqu'elle ne porte que sur des étoiles situées au sein 
du plan de notre galaxie. La densité spatiale qu'on peut en tirer 
ne dépend pas de la hauteur caractéristique de la distribution. 
Downes a obtenu une densité de 1,5 x 1p6 étoile/pc3. Ce résultat 
est près de dix fois supérieur au  nôtre. On comprend aisément 
l'origine d'une telle différence lorsqu'on compare les magnitudes 
absolues visuelles moyennes obtenues par les deux études. Nous 
obtenons une valeur de 3,7 pour notre échantillon en utilisant la 
détermination de la temperature basée sur Schulz et la gravité 
attribuée selon GS74 alors que Downes obtient une valeur de 5,O. 
Avec pareille valeur, l'équation 1 conduit à des distances environ 
deux fois plus petites. Cela se traduit par des volumes près de 
huit fois plus petits et, par conséquent, une densité plus forte par 
un facteur identique. 

S i  est facile d'établir la cause de la différence entre les 
deux résultats, il est beaucoup plus difficile d'expliquer C O  m men t 
et pourquoi Downes obtient une valeur de magnitude absolue si 



différente celle que nous avons déterminée. Le fait de travailler 

avec un échantillon d'étoiles situées au sein du plan de la galaxie 

complique les choses. Les effets de l'extinction causée par la 
poussière sont complexes et varient d'un champ à l'autre. A ce 

stade, c'est tout ce qu'on peut identifier comme origine probable 

de la différence en magnitudes absolues. A cause de la position 
stratégique dans le ciel de cet échantillon, nous allons consacrer le 

deuxième chapitre à refaire en détail l'analyse de Downes en 
utilisant nos méthodes à partir des données de photométrie de 

Wesemael et al. (1992). 

4.2 Green et al. (1986) 

Utilisant la magnitude absolue publiée par Downes, Green et 

al. a calculé la somme des 1 / V, ' pour l'ensemble des 684 sdB 
identifiées dans le PG. Cette somme donne directement la densité 

spatiale dans la mesure où on précise la valeur de la hauteur 
caractéristique. Afin de reproduire la densité obtenue par 
Downes, il faut une hauteur de 325 pc. En utilisant notre 
échantillon à 14,5 et la même hauteur caractéristique, on obtient 
une densité trois fois plus petite ainsi qu'un test de complétude 

déficient. Cet écart srexplique facilement. Avec une magnitude 

absolue plus grande qui a pour effet de "rapprocher" tes étoiles et 
un échantillon caractérisé par une limite de sensibilité plus 
grande (16,2 pour le PG au complet) qui a pour effet d'éloigner la 
limite de détection, nos deux études trouverons des V, ' très 
semblables. Le PG au compiet contenant un peu plus de trois fois 
plus d'étoiles que notre sous-échantillon, il est naturel pour Green 
et al. de trouver une densité trois fois plus grande dans un 
volume semblable. 

Encore une fois, la différence tourne autour de la valeur 
moyenne de la magnitude absolue des sdB. Il est toutefois clair 

qu'une magnitude absolue de 5,O utilisée conjointement avec une 
hauteur caracteristique de 325 pc pose un problàme identifié par 
le test de complétude. Cela confirme l'importance de revoir le 



travail de Downes dans un contexte où la hauteur caractéristique 

ne joue aucun rôle significatif. 

4.3 Heber (1986) et Moehler et al. (1990) 

Ces deux études ont obtenues respectivement des valeurs 
de la hauteur caractéristique de 190 et 250 pc, de la densité 
spatiale de 4,O x étoilelpc3 et 1,O x 1Q6 étoilelpc3 à l'aide 
d'échantillons de 12 et 11 étoiles ayant des magnitudes absolues 
moyennes de 4,2 et 3,2. Il est assez évident que la valeur 
moyenne de la magnitude absolue n'est pas à l'origine de l'écart 
entre notre densité spatiale et celles obtenues par ces deux 
études. 

L'échantillon de Moehler et al. est constitué de 11 étoiles du 

PG pour lesquelles nous disposons de la photométrie. Lorsque 
nous traitons ce petit sous-échantillon ik l'aide de notre méthode 
de calcul et de nos données de photométrie tout en en imposant la 
valeur de 250 pc pour la hauteur caractéristique, nous obtenons 
des valeurs de la densité spatiale variant entre 8,8 x 1V 7 et 9,4 x 

1 0- %toilelpc3 selon qu'on attribue la température à l'aide de la 

transformation de Schulz ou d'Olson. Ces résultats concordent tres 
bien avec ceux de Moehler et al.. De plus, ils confirment que notre 
méthode basée sur la photométrie n'induit pas d e  distorsions par 
rapport à l'analyse de Moehler et al. qui, elle, repose sur l'analyse 
détaillée de spectres pour déterminer la température effective et 
la gravité de surface. II est important de noter que bien qu'il nous 
soit facile de reproduire les résultats de Moehler et al., le test d e 
complBtude obtenu avec Le = 250 pc n'est pas satisfaisant* 

il apparait clair que les différences entre nos résultats et 
ceux des deux 6tudes analysées ici reposent sur la valeur de la 
hauteur caractéristique utilisée dans le calcul de la densité 
spatiale. Pour des échantillons situés pres des pôles galactiques 
comme c'est le cas ici, cette valeur est critique. En effet, les 
volumes pouderés donnes par l'équation (5) et utilises dans 1 e 
calcul de la densité sont réduits en fonction de la hauteur 



caractéristique. Pour un échantillon donné, plus on réduit la 

valeur de te, plus on augmente celle de la densité. 

Nous avons découvert que la méthode utilisée par ces deux 
études pour déterminer la hauteur caractéristique était erronée. 
Elle est basée sur une généralisation inadéquate de la relation 
entre le nombre d'étoiles à une hauteur z donnée et la densité 
spatiale, la hauteur caractéristique et les pararnttres du champ 
dans lequel elles se trouvent. En l'examinant attentivement, nous 
avons de plus montré que l'utilisation de leur généralisation 
donne systématiquement une valeur de la hauteur caractéristique 
qui est directement proportionnelle à la hauteur maximale 
atteinte par le sous-échantillon étudié. Cette methode donne des 
valeurs de la hauteur caractéristique qui n'ont finalement rien à 

voir avec la distribution spatiale des étoiles étudiées. C'est ainsi 
qulHeber obtient une valeur de ze inférieure à celle de Moehler et 
al. tout simplement parce que son sous-échantillon atteint une 
hauteur maximale au dessus du plan q u i  lui est inférieure. 
Appliquée à nos sous-échantillons de hauteurs croissantes, Ieur 
méthode de détermination de la hauteur caractéristique nous 
donne des valeurs de z, qui augmentent régulièrement. Celle-ci 
passe de 176 pc pour celui limité à la magnitude 13 jusqu'à 305 
pc pour celui à 15,O. Nous en concluons que ces deux études 
auraient obtenues des valeurs de densité comparables à la nôtre 
si elles avaient utilisées une hauteur caractéristique appropriée. 

Cette étude porte sur un échantillon de 71 sdB réparties 
dans 46 champs couvrant 1300 degrés carré de ciel près du pôle 

nord galactique. Les données proviennent en partie de FBS 
repérées à l'aide d'un télescope ultraviolet monté à bord d'un 

ballon. Au moment de faire leur analyse de la distribution 
spatiale des sdB, toutes les étoiles découvertes n'avaient pas été 
classifiées. Par contre, 32 FBS avaient été identifiées formelle ment 
comme de nouvelles sdB. Puisque plusieurs de leurs champs se 
confondent avec ceux du PG, ils ont ajouté il l'échantillon toutes 



les sdB identifiées par le PG et faisant partie de leurs champs. 
Pour compenser le retrait de toutes les étoiles non identifiées, i ls 

ont réduit la surface effective des champs proportionnellement au 
taux d'identification de chacun- 

C'est en utilisant une méthode statistique comparable à la 
nôtre et qui détermine simultanément la meilleure combinaison 
de Do et Zr  qu'ils ont obtenu des valeurs de 3,3 x 1 @ 6  étoilelpc3 
pour la densité et de 240 pc pour ze.  Les distributions observées 
et théoriques comparées different des nôtres. Il  s'agit de N (mu ,) , 
le nombre d'étoiles d'une magnitude apparente donnée m u  , dans 
l'ultraviolet. La distribution théorique est produite en prenant 
une magnitude absolue dans l'ultraviolet de 0,73. 

Pour comprendre l'origine de la diffkrence entre notre 
résultat et celui-ci, nous avons modifié notre méthode de calcul 
afin qu'elle puisse traiter non pas la distribution N ( z )  mais bien 
N (mu d. En utilisant au mieux les informations partielles d O n née s 
sur les champs, nous avons refait leur calcul à l'aide de notre 
méthode modifiée. Nous avons obtenu des valeurs de 2,O x 10-6 

étoilelpc3 pour la densité et de 330 pc pour ze. Compte tenu des 

informations dont nous disposions, ce résultat est très satisfaisant 
et montre que notre méthode de calcul produit des résultats 
similaires à partir de donntes semblables. 

Bien qu'on soit capable de montrer clairement comment 
cette étude trouve ce résulat, il reste néanmoins très difficile 
d'expliquer pourquoi il en est ainsi. La seule piste qui nous reste 
réside dans l'examen de la constitution de l'échantillon. Nous 
avons déjà montré que le PG est incomplet aux faibles 
magnitudes. Le fait de combiner les données incomplètes du PG à 
une portion d'échantillon de nouvelles sdB dont I' iden tification 
globale n'est pas terminée constitue un risque qui est 
probablement à l'origine des différences qu'on constate ici. On 
peut dire en terminant que cette étude ne vient ni confirmer ni 

vraiment infirmer notre résultat. 



Le travail de Saffer diffère passablement des précédent S. 
L1int6rêt que nous lui portons réside dans le fait qu'il tente 
d'établir à l'aide d'une approche originale. uniquement la valeur 
de la hauteur caracteristique. Son résultat donne 285 pc (cl20 
-35). Avec une incertitude prononcée du coté des hautes valeurs, 
ce résultat est en partie compatible avec notre valeur. 

A la base, ce travail consiste à comparer la distribution 
observéeN(zcq) du nombre d'étoiles situées à une hauteur z 

inférieure à une hauteur donnée Zi à celle produite par une 
distribution théorique donnée par l'équation (4). 

Saffer dispose d'un échantillon de 68 sdB reparties au 
hasard au sein des champs du PG. Par l'analyse détaillée de 
spectres, il a établi leur distances ainsi que leur hauteur z .  Ces 
données lu i  servent ensuite à établir une relation approximative 
entre la magnitude apparente et la hauteur. En appliquant cette 
relation à toutes les sdB du PG plus brillantes que la magnitude 
15,3, il établit sa distribution observée. Cette distribution est 
porteuse d'une incertitude importante en partie à cause du fait 

que les latitudes galactiques des étoiles du PG varient de 3 00 à 

9 OO. Ainsi, même avec une magnitude absolue identique, deux 
étoiles ayant la même magnitude apparente peuvent se retrouver 
à des hauteurs diffkrentes par un facteur 2 sans que sa relation 
en tienne compte. 

Pour établir sa distribution théorique, Saffer multiplie l'effet 
de la fonction exponentielle par une constante C normalisée par le 
nombre total d'étoiles observées jusqu'à la hauteur maxim um 
permise par sa relation approximative. Cette astuce permet 
d'éviter de déterminer explicitement la densité spatiale qui se 
trouve en quelque sorte contenue dans C Malheureusement, cette 
procédure ignore completement l'effet de l'orientation spatiale 
des champs du PG sur la distribution observée. Par exemple, un 
champ orienté à 300 cesse purement et simplement à contribuer à 



Ia distribution à mi-chemin de la hauteur maximum. Ainsi, si tous 

les champs contribuent aux faibles hauteurs, seule une fraction 
contribue jusqu'à la limite. Cela se traduira par l'obtention par 
Saffer d'une valeur de compromis pour Cela aura finalement 
pour effet qu'aucune distribution théorique utilisant cette 
constante ne pourra coller à la distribution observée. Le grand 
nombre d'étoiles observées à faibles z nécessite avec cette 
constante une petite hauteur caractéristique théorique. Le 
nombre relativement peu élev6 d'étoiles observées à grandes 
hauteurs a besoin pour sa part d'une distribution théorique rn u n i e 
d'une grande valeur de ze. Saffer obtient alors un résultat plus ou 
moins significatif pour sa meilleure hauteur caractéristique 
théorique. Finalement, l'étude de Saffer ne nous éclaire pas 
beaucoup sur la valeur appropriée de la hauteur caractéristique 
de la distribution spatiale des sdB. 

5. PRÉSENTATION DU DEUXIEME CHAPITRE 

Dans ce chapitre, nous allons reprendre l'étude de la 

distribution spatiale des sdB à partir d'un nouvel échantillon. Il 

s'agit de celui tiré du KPD survey (Downes 1986). Cet échantillon a 
une grande valeur stratégique ii cause de sa localisation spatiale. 
Il comprend 31 sdB identifiées au sein de 1144 degrés carrés de 

ciel distribués en 52 champs tous situés à moins de 1 2 O  au dessus 
ou en dessous du plan de notre galaxie. Ainsi, le calcul de la 
densité spatiale de cet échantillon n'est pas affecté par la hauteur 
caracteristique de la décroissance exponentielle. En plus de 

permettre d'évaluer directement la densité spatiale, cette étude 
est d'une tr&s grande importance pour nous puisqu'elle nous 
permettra de mieux cerner les différences entre les résultats 
obtenus par Downes et ceux presentes dans le premier chapitre. 

Pour realiser notre etude, nous avons utilisé un sous- 
échantillon du KPD comprenant les 25 étoiles sdB plus brillantes 
que la magnitude V = 15,O. Wesemael et al. (1992) a obtenu la 



photométrie Stromgren de 22 de ces 25 étoiles. Nous a v o n s  

attribué les magnitudes Stromgren aux trois étoiles manquantes à 

partir d'une relation linéaire entre les magnitudes Strorngren des 
étoiles observées par Wesemael et al. et les magnitudes Johnson, 
données par Downes pour toutes ses étoiles. 

5.1 Les nouveaux défis 

En travaillant avec des étoiles situées au sein du plan de la 
galaxie, nous devons tenir compte des effets de l'extinction 
interstellaire. Ainsi, pour calculer la distance qui nous sépare 
d'une étoile, nous devons évaluer A y ,  qui représente 
l'augmentation de la magnitude apparente dans la bande passante 
y de Stromgren causée par l'extinction. On obtient cette valeur en 
comparant les indices de couleurs Stromgren observés et les 
valeurs théoriques sans extinction tirées des modèles 
d'atmosphères présentes par Wesemael et al. Une fois cette 
donnée en main, nous pouvons calculer fy., l'énergie reçue de 
l'étoile au dessus de l'atmosphère de la Terre par seconde et par 
unité de surface dans la bande y. Les autres données nécessaires 
au calcul de la distance sont obtenues comme au premier chapitre. 
Finalement, on peut calculer la magnitude absolue d'une étoile en 
utilisant une version modifiée de I'équation(1) par 

Le calcul de la densité spatiale par la somme des 2 / V, ' de 

même que celui du test de complétude est beaucoup plus 
complexe qu'au premier chapitre. En effet, pour déterminer le 

volume occupé par une étoile au sein des 52 champs, il faut 
connaître le comportement de l'extinction interstellaire en 
fonction de la distance dans chacun des champs. Pour ce faire, 
nous avons consulté deux sources distinctes qui donnent des 
graphes de l'extinction en fonction de la distance pour un grand 
nombre de regions situées au sein du plan de la galaxie. Il s'agit 
de FitzGerald (1968), (une des sources utilisées par Downes) et de 
Neckel et Glare (1980). Cette dernière source est beaucoup plus 



complète que la précédente. Pour chaque champ. nous avons 

décrit le comportement de l'extinction en fonction de la distance 
par u n e  droite de pente positive suivie d'un plateau situé à une 
distance variant d'un champ à l'autre. 

Pour éviter de retomber dans le problème de la complétude 
de I'échan tillon aux faibles magnitudes apparentes, tous les 
volumes ont été calculés à l'aide de cônes tronqués. Bien que la 
hauteur caractéristique n'ait que peu d'importance, nous devons 
lui assigner une valeur. Nous avons fait deux séries de calculs 

avec, pour valeurs respectives de z,, 250 et 500 pc. Les 
températures ont été calculées à l'aide des deux transformations 
du premier chapitre. La gravité de surface a été attribuée selon 
quatre méthodes différentes. Deux séquences à log g constant 
pour toutes les étoiles avec des valeurs de $25 et 5 3 .  Une 
séquence utilisant l a  méthode d'attribution de GS74, de même 

qu'une dernière utilisant une méthode comparable et basée sur 
les résultats Bixler et al. (1991) donnant la relation approximative 
entre la gravité de surface et la température effective. 

Dans tous les cas, et pour les deux descriptions de 

l'extinction, on obtient un test de complétude autour de 0,50, en 
conformité avec ce qu'on attend d'un échantillon complet. On 
obtient comme valeur moyenne de la densité spatiale: 4,2 x 1C7 
étoilelpc3. Ce résultat est en accord avec celui du premier  
chapitre et diffère de celui de Downes. 

Ces différentes séquences de calculs nous permettent 
d'obtenir les distributions N ( z )  observées pour nos étoiles ainsi 
que la valeur moyenne de la magnitude absolue du sous- 
échantillon. Ces deux résultats nous permettent de faire un calcul 
statistique recherchant la meilleure combinaison théorique de Do 
et de ze correspondant à la distribution observée. Encore ici, la 
présence de l'extinction interstellaire complique les choses. Tous 
nos champs ont une limite de détection qui est fixée par la 
magnitude apparente de 15,O. Pour une magnitude absolue 
donnée, la limite de détection sera atteinte à des valeurs de la 



hauteur z qui dépendent de la relation entre A y  et ta distance 
dans chacun des champ. Nous avons donc utilisé les relations 
extraites des deux sources mentionnées plus haut et modifié 
l'outil de calcul développé au premier chapitre pour effectuer les 
calculs. 

Avec un échantillon situé au sein du plan de la galaxie, la 

distribution observée se compare ii une distribution uniforme. 
C'est ainsi qu'on obtient des courbes de contour ouvertes sur les 
grandes valeurs de la hauteur caractéristique de même que des 
valeurs optimales toutes plus grandes ou égales à 1000 pc. La 
densité est, quant à elle, trés bien cemee. Sa valeur tourne encore 

autour de celles obtenues au premier chapitre. Cela était en partie 
prkvisible puisque les valeurs moyennes des magnitudes absolues 
calculées à Itaide de l'équation (8) et utilisées dans ce calcul 
tournent autour de celles du premier chapitre. 

Afin de cerner le mieux possible l'effet de la magnitude 
absolue sur notre résultat, nous avons développé une troisième et 
dernière méthode de calcul de la densité. Il s'agit d'une methode 
de calcul statistique recherchant, pour une magnitude absolue 
donnée, la meilleure combinaison theonque de Do et de ze 
correspondant à la distribution directement observée N ( y )  du 

nombre d'étoiles possédant la magnitude apparente y .  Encore ici, 
la prksence de l'extinction interstellaire complique les choses. 
Pour connaître le nombre d'btoiles avec une magnitude apparente 
donnée, il nous faut savoir à quelles distances elles se trouvent 
lorsqu'elles sont aperçues avec cette magnitude apparente. Cela 

est inévitable car le modèle théorique ne prédit que des nombres 
d'étoiles en fonction de la distance. Or, comme le montre 
Ir6quation (a), la distance à laquelle se trouve une étoile d'une 
magnitude apparente donnée depend de l'extinction, qui est elle 
aussi une fonction de la distance. Ainsi, en plus de connaître la 

relation entre A et la distance dans chacun des champ, il no u s 
faut rtsoudre un problème supplémentaire. Nous avons donc 



développé une méthode itérative qui permet d'évaluer 

correctement la distribution théorique N ( y ) .  

Nous avons réalisé les calculs en utilisant les deux sources 
sur l'extinction ainsi qu'en imposant quatre valeurs pour la 
magnitude absolue soit 3 3 ,  4,0, 4,5 et 5,O. On obtient, comme plus 
haut, des courbes de contour ouvertes sur les grandes valeurs de 
la hauteur caractéristique. La densité est, quant à elle, très bien 

cernée. Sa valeur tourne encore autour de celles obtenues au 
premier chapitre pour les magnitudes absolues de 3 3  à 4 3 .  Seule 
la magnitude absolue de 5,O redonne un résultat très semblable à 

celui obtenu par Downes. 

5.2 L'origine des diflérences avec Downes 

Les trois méthodes indépendantes de calcul de la densité 
spatiale que nous avons utilisé dans cette étude convergent toutes 
vers un résultat unique pour la densité spatiale à l'exception de 
cerle où nous avons fixé de manière ad hoc la valeur de la 
magnitude absolue des sdB à celle obtenue par Downes. A ce 
stade, il nous faut se demander en quoi notre détermination de la 
magnitude absolue peut-elle prétendre être supérieure à celle de 

Downes? 

Ne disposant ni de la température ni de la gravite de 
surface, Downes n'a pu utiliser notre procédure pour déter miner 
la distance. Ayant déterminé la valeur de l'extinction pour chaque 
étoile, il a tiré ses distances directement des diagrammes donnant 
la valeur de l'extinction interstellaire en fonction de la distance. 
Une fois la distance connue, il utilise l'équation (8) pour calculer l a  

magnitude absolue. Finalement, il utilise la technique de la s O m rn e 
des I / V, ' pour déterminer la densité spatiale. Ayant nous même 
utilisé ces diagrammes à diverses étapes de notre travail, nous 
savons qu'ils sont très bruyants et que les relations entre 
l'extinction et la distance sont tr&s incertaines. 



La différence fondamentale vient du fait que nos 
magnitudes absolues sont indépendantes de ces diagrammes. C'est 
dans notre calcul de la somme des 2 / V ' que les données 
d'extinction interviennent. Il est important de remarquer que ce 
sont les volumes maximum qui sont impliqués ici. Or, aux grandes 
distances associées à ces volumes, le comportement des 
diagrammes d'extinction est beaucoup moins bruyant et se réduit 
simplement à une valeur constante de l'extinction qui ne varie 
plus avec la distance. Il semble que ce soit le contexte d'utilisation 
des diagramme d'extinction qui soit finalement à l'origine des 
différences entre les résultats. 

Finalement, notons que lors des calculs effectués à l'aide des 
deux méthodes statistiques nous avons eu à utiliser les relations 
d'extinction à toutes les étapes de calcul. Par contre, celles-ci 
reposaient encore sur des valeurs de la magnitude absolue 
indépendante de ces relations. Ainsi, notre étude de l'échantillon 
KPD vient confirmer la valeur de la densité spatiale obtenue a u 
premier chapitre. 

6. PRÉSENTATION DU TROISIEME CHAPITRE 

Dans ce chapitre, nous allons reprendre l'étude de la 
distribution spatiale des sdB à partir d'un nouvel échantillon. 11 
s'agit de celui tiré du Montréal-Cambridge-Tololo survey (MCT) 
dont les résultats préliminaires furent présentés par Derners et al. 

en 1986. 

Le M C '  s'inscrit dans la lignée des grands survey comme le 
PG. A l'aide du télescope Curtis Schmidt du Cerro Tololo Inter- 
American Observatory, Demers et al. (1986) a entrepris 
d'observer plus de 8000 degres carrés du ciel autour du pôle sud 
galactique. Les observations initiales se font à l'aide de plaques 
photograph iques  couvrant chacune un champ de 5x5 degrés et 
exposées de façon ii détecter toutes les FBS plus brillantes que la 



magnitude B = 16,5. Une fois les FBS identifiées à partir d'un 

cntére de couleur, il faut procéder à leur identification 
spectroscopique. Cette étape nécessite un effort cons idérab le 
d'observation puisqu'il faut obtenir un spectre pour chaque 
candidat. Souvent, pour réduire Le temps d'observation, on utilise 
des spectres à faibles rapport signal sur bruit. Ces spectres 
permettent la classification des FBS à partir de l'inspection 
visuelle mais ne sont pas appropriés A l'analyse détaillée à l'aide 
de modèles d'atmosphère. Par contre, et c'est une des 

caractéristique du MCT, Lamontagne et al. (1996) a obtenu pour 
plusieurs candidats plus brillant que B = 16 un spectre à rapport  
signal sur bruit assez élevé pour une détermination quantitative 
des paramètres atmosphériques. 

Le sous-échantillon de d6part du MCT à partir duquel nous 
allons travailler couvre 2619 degres carrés repartis en 137 

champs. L'inspection visuelle des spectres par Lamontagne et al. 
révèle l'existence de 186 etoiles sdB ou sdOB. En tout, nous 
disposons de 203 spectres MCT pour lesquels la détermination 
quantitative des paramètres atmosphériques est possible. 

6.1 Les nouveaux défis 

Il est important de réaliser qu'outre nos travaux du chapitre 
2 ainsi que l'analyse de Downes (1986), toutes les études 
mentionnées jusqu'ici portent sur des étoiles situees à haute 
latitude galactique. De plus, elles ont ceci de commun qu'elles sont 
basées en tout ou en partie sur l'analyse de sous-échantillons tirés 
du PGS. Seule lt6tude de Heber (1986) fait exception. Elle traite un 
sous-échantillon de 12 étoiles tirdes du survey SB de Slettebak et 
Bnindage (1971). Le SB couvre une région de 840 degrés carrés 
centrée sur le pôle sud galactique. Cela contraste avec les 10 714 

degrés carrés que couvre le PG autour du pôle nord galactique. 
Ainsi, la distribution spatiale des sdB trouvées dans la région du 

pôle sud galactique n'a été que très peu Ctudiée. 



Bien que pour des raisons de symétrie, on s'attend à ce que 

la distribution spatiale des sdB soit semblable des deux cotés du 

disque de la galaxie, il n'en demeure pas moins que l'étude du 
coté sud est importante à réaliser. D'une part, il est important d e 
voir comment les résultats obtenus du coté sud se comparent à 

ceux des chapitres 1 et 2. D'autre part, une telle étude serait 
nécessairement réalisee à partir d'un échantillon radicalement 
différent de tous ceux utilisés jusqu'ici. Si des effets 
systematiques se trouvent cachés au sein du PG, il serait possible 
de les mettre en lumiere. De plus, rappelons que les résultats des 
chapitres 1 et 2 sont basés sur une méthode qui repose sur 
I'analyse de simples observations photométriques. 

L'étude que nous presentons ici est basée sur l'analyse 
détaillée de spectres. Cette méthode permet en principe de mieux 

cerner la distribution spatiale. Ainsi, c'est à partir d'un échantillon 
complètement différent et d'une méthode plus précise que nous 
tenterons d'obtenir les valeurs de la densité spatiale et de la 
hauteur caractéristique des sdB. 

Notre échantillon de départ comporte probablement trop 
d'étoiles. Saffer (1991) a mis en évidence un grand nombre 
d'erreurs au sein de la classification initiale du PG qui n'était 
basée que sur l'inspection visuelle des spectres. En projetant sur 
la surface du MCT le taux réel de sdB au sein des FBS du PG tel 
qu'établit par Saffer (1991), nous ne devrions avoir que 124 sdB 
au sein de notre échantillon. 

Pour établir la constitution finale de notre échantillon, nous 
allons exploiter la grande qualite des spectres de Lamontagne et 

al. (1996) et procéder à une reclassification des 186 étoiles à 

partir de l'analyse détaillée de chacun des spectres. Pour ce faire, 
nous utilisons une méthode de minimisation du chi carré ( x 2 )  
développee par Bergeron (1996) et qui permet de déterminer 
simultanément la temperature effective (Te), la gravité de surface 
(log g) ainsi que l'abondance en htlium (y = log N(He)/N(H)) e n 



comparant les profils des raies observés à ceux calculés à l'aide de 

modèles d'atmosphères. 

Cette analyse détaillée nous a conduit à rejeter 54 des 186 
étoiles initiales et nous laisse avec un sous-échantillon final de 
132 sdB. Les valeurs moyennes de Te, log g et M v obtenues pour 
l'ensemble du sous-échantillon final se comparent à celles qu'on 

trouve dans la littérature. La valeur moyenne de 33 300K t 5 
400K pour la température effective est tout à fait typique de la 
population (Saffer et al. ( 1994)). Celle de log g est de 5,56 1 0,43.  
Cette valeur se situe à mi-chemin des extrêmes identifiés dans le 
chapitre 1. L'estimé de Saffer et al. (1994) est à la limite 
supérieure avec <log g>= 5,76 pour 68 étoiles et celui de Moehler 
et al. (1990) à la limite inférieure avec <log g> = 5,25 pour 37 

objets. Finalement, on obtient <Mv>= 4,03. Comme il a été montré 
dans les chapitres 1 et 2, cette valeur est tout à fait typique de la 
popuIation des sdB et sdOB à l'exception du résultat isolé de 
Downes (1986) qui obtient 5,15. De plus, notre nouveau résultat 
se compare aux valeurs moyennes respectives de 3,77 et 3,238 des 

chapitres 1 et 2. 

Pour compléter la description des caractéristiques propres à 

notre nouvel échantillon, nous avons procédé à I'évaluation de la 
valeur moyenne de log g04. Nous obtenons une valeur de 2,3 avec 

un écart type de 0,4. Cette valeur est identique à celle obtenue 
par Greenstein et Sargent (1974). Notons que Saffer et al. (1994). 
a obtenu une valeur de 2,6 pour un échantillon de 68 sdB tirées 
du PG. 

Nous avons applique à notre échantillon final la méthode 
basée sur le test V1/V'm de Schmidt (1975) ainsi q u e  la méthode 
permettant la détermination simultanée de la mei 1 le ure 
combinaison Do, 4 reproduisant la distribution N(z) O b s e r  v ée 
décrite au chapitre 1. Nous avons obtenu 



Ces résultats sont tout à fait compatibles avec ceux d e s  
chapitres précédents. 

6.2 La comparaison avec d'autres études 

Bien que ces nouveaux résultats concordent parfaitement 
avec ceux des chapitres 1 et 2, nous avons cherché à étendre au 
maximum les possibilité de comparaisons avec d'autres études. 

Dans un premier temps, nous avons refait tous les calculs en 
utilisant une détermination de la gravité de surface basée sur une 
relation moyenne entre la température effective et la gravité de 
surface. Nous avons utilisé nos températures spectroscopiques 
ainsi que la relation GS74 qui, comme nous l'avons mentionné 
plus haut, correspond à la relation moyenne obtenue avec nos 
propres valeurs. Les résultats obtenus sont trés semblables à ceux 
présentés ci-haut. 

Nous pouvons tirer deux conclusions importantes de cette 
expérience. Tout d'abord, ceia confirme que l'utilisation d'une 
relation moyenne entre la température effective et la gravité de 
surface n'induit pas de déviation systématique sur les paramètres 
de la distribution spatiale. Cela constitue une validation 
supplémentaire des résultats obtenus aux chapitres I et 2 qui  

étaient basés sur I'utilisation d'une telle relation. Deuxièmement, 
cela ouvre la porte à une certaine forme de comparaison entre nos 
résultats et ceux qu'auraient pu obtenir Saffer et al. (1994) en 
utilisant sa méthode avec notre sous-échantillon. Cette 
comparaison nous est rendue possible par l'utilisation de la 
relation moyenne obtenue par Saffer et al. 

Nous avons donc refait tous les calculs à partir de cette 
relation moyenne. Les résultats qu'on obtient sont cornpatib les 
avec les nôtres tout en montrant une tendance aux valeurs plus 



grandes de la densité spatiale. Cette tendance s'ex pl ique 

facilement par les valeurs plus élevées de gravité de surface 

qu'obtient Saffer et al. 

Pour terminer, nous avons constitué un sous-échantillon de 
34 étoiles situées dans la portion de ciel couverte par le SB. Cela 

permet de comparer nos résultats à la seule étude de la 

distribution spatiale qui ait été réalisée dans une portion du ciel 

couverte par le MCT. 11 s'agit de l'étude de Heber (1986). Nos 

résultats convergent encore une fois avec ceux obtenus pour 
l'ensemble du MCT. L'écart entre notre valeur de la densité et 

celle de Heber s'explique par son choix de la hauteur 

caractéristique. En imposant artificiellement une hauteur 

caractéristique comparable à la sienne, nous obtenons une densité 
du même ordre de grandeur. Par ailleurs, I'utilisation du test 
Vt/V'm nous montre que ce choix de hauteur est tout à fait 
inaproprié. 

L'ensemble de ces comparaison nous permet de réitérer la 

confiance que nous avons dans les résultats obtenus lors des 
études menées aux chapitres 1, 2 et 3. 
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ABSTRACT 

We have computed the space density, as well as the characteristic scale height 

of the distribution, of hot, hydrogen-nch subdwarfs in the Galaxy through the use 

of photoelectric Stromgren photometry of a sample of 209 of these stars c d e d  £rom 

the Palomar-Green s w e y .  Homogeneous, exponential, and isot hermd-sheet mode1 

distributions in the direction perpendicular to the Galactic plane are considered in 

tuni, together with various subsamples of objects reaching d o m  to different limiting 

b magnitudes. Taking into account the results of the V/Vm test on the brightest 

subsamples. which suggest that the PG survey might not be complete at bnght 

magnitudes, we find that the distribution of hot, hydrogen-rich subdwarf stars can 

be satisfactorily reproduced with an isothermal scale height of 600f 150 pc, a value 

characteristic of the disk population of spiral galaxies or, dternatively, with an 

exponential scale height of 450 & 130 pc. The resulting values of the space density 

and birthrate in both cases are 3 f 1 x 1 0 - ' ~ c - ~  and 4 - 3  X I O - ~ ~ ~ C - ~ ~ T - ' .  a 

factor of 4-10 lower than previous estimates. Detailed cornparisons with previous 

det erminations are provided, and the implications of the large exponential scale 

height, and low space density and birthrate, for this particular charme1 of pre-white 

dwarf evolution are considered. 

Subject headings: staxs: catdogs - stars: faint blue - stars: stellar statistics - 

stars: subdwarfs 
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1. INTRODUCTION 

Twenty years after the pioneering work of Greenstein & Sargent (1974) on 

the nature of faint, subliuninous stars at high galactic latitudes, our knowledge of 

hot, hydrogen-rich subdwarf (the sdB and sdOB) stars has flourished. Systematic 

colorimetric searches for faint blue stars, combined with det ailed mode1 atmosphere 

analyses of increasingly laxger samples of such stats,  now yield a fairly complete 

picture of the physical properties and evolutionary s t a tu  of the hydrogen-rich 

subdwarfs. The reviews of Heber (1987, 1991) summarize our m e n t  knowledge 

of these objects on several fionts. 

One of the si&cant advantages of working with the large-scale, colorimetric 

s w e y s  of f i t  blue stars, like the Palomar-Green (Green, Schmidt, & Liebert 1986) 

or the Kitt Peak-Downes (Downes 1986) sweys,  is the fact that hot subdwarfs 

dominate the population of steilar objects down to B -. 16.5. These s w e y s  chus 

yield large, homogeneous samples of hot subdwarfs, which are amenable to statistical 

analyses. One oi the primary a ims of such analyses should be to get a reliable 

estimate of the space density of hot, hydrogen-nch subdwarfs, as weU as an accurate 

description of the properties of their distribution in the Galaxy. This, in tum, would 

help us define what fiaction of white dwarf stars evolve £rom hot subdwarfs rather 

than fiom planetary nebdae nuclei. It would, as well, help us CO- whether 

their distribution is characteristic of a disk, albeit an old disk population - as is 

currently thought - and would permit a cornparison of the scale height of hot. 

hydrogen-rich subdwarfs with those of the helium-rich sdO stars, of the white dwarfs, 

and of planetary nebulae nuclei. 

These problems have been addressed in the past. The evidence for mem- 

bership of the hot, hydrogen-rich subdwarfs to an old disk population hinges, in 



5 9 

peat part, on the Baschek and Noms (1975) kinematic aaalysis of a sarnple of 

17 such objects ( s e  &O the more recent preliminary results of Colin et al. 1994). 

These stars had previously been considered to be halo objects (Baschek & Noms 

1970; Baschek, Sargent, & Searle 1972; Newell 1973; Greenstein & Sargent 1974), 

but an old disk population is clearly more consistent with the recent scale height 

determinations of Heber (1986; 190 pc), of Green et al. (1986; 325i25 pc, obtained 

by requiring a match to the Domes 1986 gdactic plane density), of Moehler, Heber. 

& de Boer (1990a; 250 pc), and of Theissen et ai. (1993; 1 8 0 ~ ~ ~ ~  pc), as well as 

with the kinematics of the samples studied by Saffer (1991) and Beers et al. (1992). 

Similady, there seems to be agreement in these investigations, as well as in those 

of Reid et al. (1988) and Bixler, Bowyer, and Laget (1991), that the space density 

of hot. hydrogen-rich subdwarfs is in the range 2 - 4 ~  1 0 - ~ p c - ~ ,  a value which. once 

coupled to the long nuclear evolutionary times (r - 1.5 x 108yr) representative of 

extended horizontal branch stars, suggests a fairly low birthrate for these objects 

( . y r d ~  < 3 x L ~ - ' ~ ~ C - ~ ~ - ' ) .  

In the present paper, we reconsider the problem of determining the scale 

height of the distribution, and the space density of hot, hydrogen-rich subdwarfs 

with a large sample of such stars extracted from the PG survey. As a first step in 

this andysis, we have obtained photoelectric Str6mgren photometry for this sample of 

objects, and these results have aLeady been presented in a separate paper (Wesemael 

et al. 1992, hereafter Paper 1). ki the present paper, these data are first analyzed to 

derive (approximate) atmosphexic parameters for over 200 stars, and are then used 

to derive both space density and characteristic height of distribution in the Galaxy 

of the hot, hydrogen-rich subdwarfs. A brief s . i immary  of the results of this analysis 

was presented earlier by Vieneuve et al. (1992). 



2- THE SAMPLE OF HYDROGEN-RICH SUBDWARFS 

2.1 The Colot-Selected PG Sample 

The Palomar-Green (Green et al. 1986) colorimetric s w e y  covers 10,714 

square degrees divided into 266 fields. The mean completeness limit is Bpg - 16.2. 
684 of the 1,715 blue objects identified in the complete statistical sample are assigned 

interna classifications which suggest that they are hydrogen-rich hot subdwarfs. In 

order to make full use of that data base for statistical studies of the properties 

of hot, hydrogen-rich subdwarfs, Wesemael et al. (1992) have obtained Stromgren 

photometry for 286 subdwarf candidates brighter than Bpg - 14.6 and selected £rom 

the sdB, dB-O,  sd, sdOA, and sdOB intemal classes3. To that sample of PG 
-- -- -- 

In accord with the convention introduced in Paper 1, the PG classes, which are 

described in detail by Green et al., are italicized in the present papes to distinguish 

them from other classifications found in the literature. Note, in particdu, that 

the recent spectral redassification work of &Ioehler et al. (1990b) and S&er e t  al. 

(1994) generalIy relies on data of much higher S/N and spectral resolution than the 

classification spectra of the PG s w e y .  

subdwarfs, we added, for this study, 13 PG subdwarfs which had akeady been 

observed by Bergeron et al. (1984), but which were not reobserved in Paper 1. 

2.2 Reclatazficdioru in the PG Sample and the Problern of Completeness 

Many of the stars which rnay not be legitirnate hydrogen-rich subdwarfs in 

this initial sample of 299 objects can be discarded on the basis of the morphological 

analysis of photometric diagrams performed in Paper 1. Typical int erlopers, which 

were not distinguished in the low-dispersion classification work of Green et al. 

(1986), are: main sequence late B and A stars, horizontal-branch s t a r s ,  and helium- 

rich subdwarfs. k, addition, both Moehler et al. (1990b) and Saffer et d. (1994) 



6 1 

have obtained spectroscopic observations of many subdwarfs in the PG swey.  Their 

spectroscopic work can be used to guide and confirm the process of photometnc 

deanshg of the initial sample. The color criteria used for this process are discussed 

in Paper 1. Altogether, we have removed 76 objects from our sample: 25 presumed 

helium-rich stars (the He-sdO class of Moehler et al. 1990b); 44 presumed low-gravity 

HBB or main-sequence B stars; 6 peculiar red objects (at (L - y) 7 + 0.250), and 

one confrtmed white dwarf star. We are Mt, for now, with a sample of 223 objects. 

In pardel, we need to evaluate the number of hydrogen-rich subdwatfs whieh 

mi& have been miJsed through misclassification by Green et al. The most likely 

possibility is that some hydrogen-rich subdwarfk have been classiûed as DA stars 

in the course of the swey. Fortunately, the DA sample of the PG catalog has 

by now been rather thoroughly investigated by Fleming, Liebert, & Green (1986) 

and by Bergeron, Saffer, & Liebert (1992). The former report that about half of 

the DA white dwarf sample used by Green (1980) for his initial determination of 

the space density of white dwarfs were later reclassified as "tower gravity" objects 

(i.e., hot subdwarfs). These reclassifications are included in the published catalog of 

Green et al., and are thus accounted for in our photometric sample. More recentiy. 

Bergeron et al. (1992) have reclassified an additional 10 "DA white dwarfs" of the 

PG survey as lower-gravity objects. However, only one of these objects, the "DA 

2 white dwarf" PG 1430+427, is sufficiently bright (Bpg = 14.55, V=14.47) that it 

w o d d  have been included in our photometnc s w e y  had it been classified properly 

in the PG catalog. There are no published Stromgren colors for this object which 

would allow its inclusion in our statistical sample, and it is left out. All other 

objects reclassified by Bergeron et al. (1992) have Bp& 14.8, and are thus beyond 

the magnitude cutoff used in Paper 1. With the work of Fleming et al. (1986) 
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and Bergeron et al. (1992), it now seems ükely that few, if any, additional bright 

hydrogen-rich subdwarfs are still luking as DA white dw& in the PG catalog. 

Furthemore, hydrogen-rich subdwadi masquerading as lower gravity objects or as 

helium-rich subdwarfs appear to be rather S e q u e n t :  no star in the Moehler et al. 

spectroscopic sample turned out to be a legitimate hydrogen-rich subdwarf (sdB or 

sdOB in the Moehler et al. 1990b system) after having b e n  classified either a 

lower-gravity HBB star or a helium-rich (sdOB, sdOC, sdOD, in the Green et al. 

terminology) subdwarf in the PG s w e y .  Finally, at leest one legitimate object 

has escaped photometric observation because of a misprint in the PG catalog: PG 

2337+070, listed by Green et al. at Bpg = 15.93, w, origindy listed by Green (1980) 

as a much brighter object (V = 13.47). It was not, but cleariy should have b e n ,  

included in our photometnc s w e y ;  the availability of Green's (1980) photometry 

( ( b  - y) = -0.01, and (u - b )  = f0.07) nevertheless allows us to include it in our 

statistical sample. 

Our ha1 procedure is to eliminate those objects which are not part of the 

statistically complete sample, for the reasons discussed by Green et al. 11 such 

objects were found and deleted, as were 4 additional objects with 6 > 15.0. We are 

then left with a final sample of 209 hydrogen-rich subdwarf candidates which forms 

the basis of this investigation. That sample is referred to as the Palomar-Green- 

Strômgren, or PGS, sample below. The photometric properties of the PGS sample 

are displayed in Figure 1, where we show the measured photographie magnitude, 

B,,, as a functian of the photoelectric Stromgren b magnitude, as well as the usual 

two-color diagrams (u - b)  vs. ( b  - y), cl vs. ( b  - y), and mi vs. ( - ) Panel a 

of Figure 1 suggests that our statisticd sample contains most of the PG subdwarfs 

brighter than b .- 14.5, and that it should, d o m  to that limit, be as complete as 



6 3 
the PG s w e y  itselt The cumulative surfôce density of stars within our sample 

is shown in Figure 2a, as a function of Bpg. We also display the susface density, 

based on the count slope derived by Green et al., for what they c d  sdB stars 

- a sample which indudes the sdB, sd, and sdB-O spectral classes of the PG 

swey. The two sets of cumulative surface density match fairly well if we consider 

the folIowing: fmstly, we used a somewhat different, and arguably cleaner, sample of 

objects, ini t idy larger since it included 47 additional sdOA and sdOB stars observed 

in Paper 1, from which maay undesirable objects were later deleted, as descnbed in 

Paper I and above. Secondly, our surface densities are based on actual star counts 

for Bpg 5 14.6, while the displayed Green et al. densities are fitted to counts in the 

range 14.4 5 Bpg 5 16.4, and extrapolated (as in their Fig. 2) down to Bpg = 13.0- 

On that basis, we h d  the agreement between these cumulative surface densities 

entirely satisfactory. 

With respect to completeness, Moehler et al. (1990a) have recently raised the 

possibility that the PG survey might not be as complete as advertised for bright 

magnitudes, because of plate saturation effects. Their argument i s  based on the 

absence, in the PG sample, of the rather bright sdB stars HD 4539 (V = 10.32) and 

PHL 1079 (V = 13.38), which figure in the catalog of spectroscopically-identsed 

hot subdwarf stars of Kilkenny, Eebet, & D d h g  (1988), aad which lie in PG 

fields selected by Moehler et al. Should the PG s w e y  be that incomplete at bright 

magnitudes, the number of bright subdwarfs missed in our work should be much 

Larger, since our statisticd sample covers one quarter of the whole sky, instead of 

the -- 712 deg2 of the Moehler et al. investigation. This is an important issue, which 

we address in some detail below. 
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3. DETERMINATION OF PHYSICAL PARAMETEFS 

An essential ingredient in the determination of the space de& of subdwarf 

stars is to obtain distance estimates for individual objects. This is usually 

accomplished by assuming an average il& for dl the objects, or by determining 

individual iMv through mode1 atmosphere determinations of e9ective temperatures and 

surface gravities. Because of the sheer size of the sample under investigation, accurate 

individual values for t hese parameters cannot be obt ained. Rat her, approximate ways 

have been be devised to determine these parameters. Note that the largest source 

of uncertainty in the determination of individual distances &ses fkom the surface 

gr" ty. 

3.1 Effective Ternpe~ature 

Even in the absence of ultraviolet spectrophotometry or op tical spectra, fairly 

accurate values of the effective temperature can be obtained from a calibrated 

reddening-fiee color index constructed fiom the Stromgren colors of Paper 1. We use 

here the index Q' defined by Bergeron et al. (1984), namely Q' = (u - b) - l.56(6 - y). 
It is similar to that introduced by Stromgren (1966). That index is calibrated 

here with unpublished mode1 atmosphere calculations appropriate for pure hydrogen 

atmospheres at log g = 5.5. Note further that, as emphasized recently in Paper 

1 (see also SafFer et al. 1994), the transformation to a calibrated system of the 

colors which enter the calculation of Q' represents an important uacertainty in 

the determination of temperatures based on phot oelectric photometry. We consider 

here the transformations of Olson (1974), based on scans of main-sequence stars, 

and those of Schulz (1978), based on white dwarf energy distributions. They are 

discussed and compared in detail in Paper 1. In general, effective temperatures based 

on the Olson transformations are higher that those derived on the basis of the Schulz 
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transformations, by amounts which can range from 2,000 K, near 25,000 K, to 8,000 

K near 40,000 K (Papa 1). In prinaple, a way to sort out these transformation 

problems for hot subdwarfs would be to compare the temperature estimates based 

on Q' only with those based on detailed model atmosphere analyses, where the 

effective temperature is determined from optical or ultraviolet spectrophotometry, 

as well as from optical photometry. However, there may well remain systematic 

differences between atmosphenc parameters obtained in the analyses of Heber et al. 

(1984), Heber (1986), Moehler et ai. (1990a), Theissen et al. (1993), S d e r  et al. 

(1994), and Allard et al. (1995). Untii these differences can be sorted out. there is 

no legitimate way to choose between the Olson or the Schulz transformations for hot 

subdwarfs. Both should be, and are, considered here, and the differences associated 

with these problems must be considered as an unavoidable uncertainty at this stage. 

In addition to the problem of the calibration of the Ten vs. Q' relation. 

another problem appears in using a Large sample of photoeIectric colors. This is 

highlighted in Figure lb, where we present the complete photometric data used here 

in the form of a two-color diagram. .Uowing for a s m d  amount of interstellar 

reddening, most of the stars observed in Paper 1 follow a fairly well-defhed sequence 

in that diagram. However several stars do show an apparent reddening in ( b  - y)  

which places them to the right of the sequence. Mard et al. (1994; see also Theissen 

e t  al. 2993) danonstrated that many of these stars were Likely to be reddened by 

a cool main sequence cornpanion. In particular, we find - on the basis of their 

analysis - that all the objects for which they secured BVRl photometry and which 

are located, in a Strhgren two-color diagram, to the right of an arbitrary boundary 

(shown in Fig. lb) defined by (b - y) = 0.083(u - b )  - 0.051 are most likely composites. 

Thus, because the (u - b) color index is less affected by the possible presence of a 
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cool companion, we used a temperature determination based o d y  on (u - b), rather 

thaa on QI, for those hot subdwarfs in our statistical sample which are located to 

the right of the boundary desaibed above. Ali in d, this technique was w d  for 

54 of the 209 objects whieh constitute our ~ a m ~ 1 e . l  
- - - - - . . . . - 

'' Our estimates of d for these objects ignore the intluence of two residud effects 

associated with the presence of a companion: firstly, that associated with the neglect 

of the s m d  contamination of (u - b), which atfects our estimates of Teff and HSjoo; 

and, secondly, that associated with our use of a contaminated y magnitude to 

estimate fssoo in Equation (2). We estimate that, for typical parameters of both 

the subdwarf and the late-type companion, our neglect of each of these eEects leads 

to the distance to the object being underestimated by - 5%. 

To determine an effective temperature for this subsample of stars, we first 

calibrated the qi i -b )  VS. Tql relation with 157 stars brighter than b = 18.0 located 

to the left of the boundary, where no companions are expected. These cdbrations 

are shown in Figure 3. Because our program stars are located at high galactic 

latitude and are thus only slightly reddened, we fourd, not surprisingly, a fairly 

tight relation between these two quantities, narnely 

for the Olson transformations, and 

for the Schulz transformations. Once is obtained 5om o u  sequence of mode1 

atmospheres, it is corrected, with the use of Equation (l), to a standard Tg. 



Individual determinations of d a c e  gravity were, at the time this work was 

canied out, a d a b l e  only for s m d  subsamples of PG stars. Moehler et al. (1990a) 

presented results of accurate log g determinations for a sample of 36 of these objects. 

A later cornpanion sample, studied by Theissen et al. (1993), yielded individual values 

of log g for 12 additional PG stars with weIl-determined parameters. More recently. 

after this andysis waa completed, SaEer et al. (1994) presented log g values for a 

larger sample of 68 stars, several of them in common with the work of Moehler et al. 

Similady, the sample of hydrogen-rich subdwarf candidates being analyzed by M a r d  

et al. (1995: also Allard 1986) contains more than 40 PG stars, but many are also 

in common with the samples studied in the three investigations mentioned above. 

Rence. even today, it remains unrealistic to hope for indzvidually-detennined gravi ties 

for Our complete statisticd sample of 209 objects. tVe were thus led to consider. 

below, several different methods to assign approximate values of log g to the stars 

of our sample, methods which were generally based on the average properties of the 

s m d  samples of s d B  stars for which detailed analyses were available. 

4 central ingredient in two of these methodç is the average gravity of 

hot. hydrogen-rich subdwarfs. This value can be estimated on the basis of past 

investigations. Thus, the results of Heber et al. (1984) and Heber (1986) yield 

(log g) = Z.50, O = 0.29 for a sample of 15 objects d e d  âom various sources. In 

the ivloehler et al. (1990a) homogeneous sample of 37 objects, the mean log g is 

5.25, with a standard deviation O - 0.25 dex, and a typical uncettainty of 0.2 dex 

on individual values. The cornpanion sample of 16 stars of Theissen et al. (1993) 

yields (log g )  = 5.32, u = 0.27. However, the sample of Saffer et al. (1994) yields a 

somewhat larger (log g) = 5.76, with a standard deviation of - 0.21 dex. This larger 
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average gavity can, according to Sa&r et al., be traced back to two causes: ûariier 

investigations (e.g. Moehler et al. 1990a) made use of a color-effective temperature 

calibration which is not interndy consistent with the spectroscopic calibration of 

SafFer et al.; secondly, the use of a restricted number of lower Balmer lines in 

the estimation of log g by 'rloehler et al. and their predecessors leads to a Iess 

accurate determination of the surface gravity, as compared, e.g., to the S d e r  et al. 

investigation which rnakes use of lines up to Hg. Even more recently, however, a 

spect roscopic analysis of a sample of hydrogen-rich subdwarf candidates by Allard 

et ai. (1995) yields (log g )  = 5-37 with a = 0.51; these values are based on 

an analysis relying on H$ to H6 only, but without any use of a color-effective 

temperature caiibration. Thus, despite residual systematic dinerences between t hese 

analyses which may need to be explored h t h e r ,  there is a general consensus that sdB 

s t a r s  have 5 . 0 5  log g C  6.0. Xote that theoretical evolutionary tracks for extended 

horizontal branch stars suggest that log g varies with Tea (see, e-g., Caloi 1989). 

On the basis of these considerations, we have used four different methods to 

assign surface gravities to individual ob jects in our sample, and complete sequences 

of caldations were carried out for each method. The first sequence, called the C 

sequence. consists of assigning a constant surkce gravity to d program stars. W e  

chose this value to be log g = 5.25, on the basis of the earlier estimates which placed 

the average gravity of s d B  stars nearer that value. The constant-gravity sequence is 

probably the most unrealistic among those we consider. A second sequence, termed 

GS, mimics the Greenstein & Sargent (1974) methodS for assigning log g values 

The soundness of the Greenstein & Sargent log g8" = const. relation is c o b e d  

by the analysis of Sder et al. (1994), who derive a slightly larger constant (2.64) 

on the basis of their sample of 68 hydrogen-rich s u b d d .  
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(log gp = 2.3). Note that this method yields average properties for a given sample 

which are quite reasonable: we applied it to the sample of 37 stats of Moehler et al. 

(1990a), and found (log g) = 5.22 with a standard deviation of a = 0.15. Thus, the 

GS  tedinique yields an average gavity similar to that determined directly by Moehler 

et al., but appears to underestimate the standard deviation of the sample. However, 

because this scheme has been used in some previous investigations of the statistical 

properties of sdB stars (e.g., Green & Liebert 1987), we adopt this sequence here as 

our reference sequence. In the last two sequences, c d e d  Ri and Rz, we assigned 

randomly individual log g values; the log g values were sampbd £rom a Gaussian 

distribution centered on log g = 5.25, of standard deviation o = 0.25, and extending 

3a on each side of the maximum. Ri and Rz refer to two differents series of random 

numbers. 

3.3 Distance Determination 

Individual distances, d, are obtained directly fkom 

where H5500 and fssoo are, respectively, the Eddington flux at 5500 computed 

for a given TeE and log g from models similar to those of Wesemael et al. (1980), 

and the fla detected at the top of the Earth atmosphere at the same wavelength- 

Other symbols have their usual meaning. The flux is obtained from the Keber et al. 

(1984) relation, whereby rn, = 0.000 corresponds to 3.60 x IO-' erg cm-2s-1.i- ' .  

The height of each star above the galactic plane then follows &om z = d sin 6, 

where b is the gdactic latitude. 

A log g enor of the order of the standard deviation adopted for our 

distribution (0.25 dex) leads to a 35% error on d. Otherwise, the most important 
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uncertainty is that assoaated with the assumed stellar mass. Following Moehler 

et al. (1990a), we adopt a constant value of 0.5 IO.1  Mo. This 20% uncertainty 

on the steIIar mass translates into an additional 10% uncertainty on d. A 5% must 

also be added to account for the Te* uncertainty which atects HSsoo, and for the 

error on the Striimgen y magnitude, which afects Fssoo The global effect is to 

produce a 50% uncertainty on d and z, an estimate comparable to that of Moehler 

et al. 

With the distance d determined directly fiorn Ten and log g, the absolute 

magnitude i ! ,  used in the statistical analyses, can be computed straightforwardly 

fiom 

where d is expressed in pc. and where we have neglected interstellar extinction 

altogether, as seems reasonable for a sample located at high galactic latitudes. And 

although Mv is not used directly in our procedure, a similar equation can be used 

to compute that quantity as weU, in order to compare the Mv distribution for the 

709 stars of our sample with those derived in previous investigations. The resulting 

mean value and standard deviation depend both on the adopted method for assigning 

log g (either the C, GS, R1 or R2 sequences described above), and on the particular 

photometric calibration used (either Schulz or Okon). They are given in Table 1. 

Our reference sequence, the GS sequence with Schu lz  cdibration, has a mean of 

(Mv) = 3.70, a d u e  which should be compared with the idowing mean values 

derived in recent analyses: the value extracted £rom Greenstein & Sargent (WX), 

(A&) = 3.14, O = 0.76, based on the 26 sdB stars with reliable Mv in t h e  Table 

A3; (Mv) = 3.85, u = 0.60, for the 8 objects of Heber et al. (1984); (Mv) = 4.11, 
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u = 0.31, for the 7 new, single objects analyzed by Heber (1986); a mean of 5.0-5.3 

derived by Downes (1986); (Mv)  = 3.53, o = 0.52, for the 37 objects studied by 

Moehler et al. (1990a); and a range of 4.3-4.5 derived by Liebert, SafZer, & Green 

(1994) for three B subdwarfi in the old, metal-rich gdactic cluster NGC 6791. 

4. DETERMINATION OF THE SPACE DENSITY 

4.1 Some Geneml Cowide~atioru 

The aMilability of a large, magnitude-Iimited sample gives us the opportunity 

to denve statistical properties of s d B  stars. Quite generally, the completeness of 

a sample cari be estimated by means of the V/V, test, as suggested by Schmidt 

(1968). V represents here the volume defîned by the distance to an object within the 

s w e y ,  while V' is the volume dehed by the maximum distance to which the same 

object would be detected, given the magnitude Limit of the survey. If the objects are 

uniformly distributed, the value of (V/V,) for the survey should be 0.5. For a non- 

uniform distribution, the same procedure can be applied to test for completeness. 

provided the respective volumes are weighted by the density distribution. As an 

illustration, the deGtion of the volumes in the particular case of a barometrïc law 

of density characterized by a scale height r, is 

and 

Note that the V/V, test can be applied with V' and VA only if the pammeter z. Lc 

known. Alternatively, if a given sample is known to be complete, parameter space 
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can be searched for the value of z, which yields a (V'/VA) near 0.5. W e  s h d  use 

this procedure here. Once z, is determined, we c a a  proceed with the calculation 

of the space density, Do, which depends dso on the assumed density distribution. 

Schmidt's (1975) method, which will be used here, consists of summing the l/VA for 

each star of a complete sample, where VA is the maximum density-weighted volume 

accessible to each object in the swey.  

Given the large number of objects in our s w e y ,  it is possible to use here 

as well an alternate approach to determine both scale height and space density by 

straightforward fits to the observed number of stars as a function of z. Values of 

the scale height and Do can be adjusted in the mode1 stellar distribution to force 

it to match the observed N ( z )  variation. This procedure permits an independent. 

and simultaneous, determination of the scale height and space density. which will be 

cornpared below to the values generated within the Vr /V;  test and with Schmidt's 

l/c method. 

One of the main advantages of having a large sample of objects reaching 

down to fairly faint magnitudes is our ability to simulate smder  subsamples reaching 

down to ~arious limiting magnitudes. Since we have accurate photoelectrk colors at 

our disposal, we use the S t rhgren  b magnitude to define the magnitude cutoff of 

o u  various subsamples. We introduce 5 such subsamples, with lixniting magnitudes 

of 13.0 (32 stars), 13.5 (72 stars), 14.0 (113 stars), 14.5 (182 stars) and finally 15.0 

(the full sample of 209 stars). The first three subsamples are certainly as complete 

as the original s w e y  itself, the fourth one most likely is (see Q 2.2), while the last 

one clearly isn't. The consistency between the values of the scale height and density 

determined for samples reaching down to dinerent limiting magnitudes provides us 

with a valuable way of estimating the significaace of the derived parameters. 



4.2 Mode1 Stelfar DfJtributiolu 

The radial brightness profile of the disk of a spiral galaxy follows a simple 

barometnc law as a function of R, the distance to the galactic center (Freeman 1970). 

With a constant M / L  ratio. this can be transformed into a stellar density law in 

the disk of the form D ( R )  = &exp(-RI&).  The disk scale length is estimated to 

be 5.5 I1.0 kpc (van der Kniit 1986). At the solar radius (8.5 I Z kpc: Bimey 8~ 

Tremaine 198ï), the density D(R) varies by less than 25% for variations in R on 

the scale of 1 kpc. Since the distances from the Sun, projected onto the galactic 

plane. are always less than 1 kpc. even for our most remote objects, we can safely 

ignore the radial density gradient. 

As far as the vertical distribution of stars above the plane is concerned. the 

situation is much less cleax. It is Lequently assumed that the vertical dependence 

of the density function can be described. in the same tvay as the radial dependence. 

by a simple barometnc law as a function of z .  the height ahove the plane (e-g. 

B a h c d  9; Soneira 1980). Thus. 

where Do is the local space density in the disk, and ze is the exponential scale 

height. However, it is well known (Mihalas Sc Binney 1981) that this law does not 

fit very well the tme distribution neas the galactic plane. and that a Gaussian 

law would be more appropriate. Following Freeman's (1978) suggestion to fit the ,- 

distribution by that of a iocally isothennal sheet, van der Kruit & Searle (1981) 

adop t the following vertical space density function 



where =O is the characteristic height of the distribution. This distribution has two 

limits of interest 

and 

The &st limit is the Gaussian dependence mentioned earlier. while the second one 

corresponds to an exponential dependence with a scale height of z,  = 4 3 .  

Van der Kruit & Searle (1981) estimate zo in the solar neighborhood to be 

- 600 - 700 pc. a value consistent with the exponential scale height of late-type stars 

of 300 - 400 pc derived by B a h c d  & Soneira (1980). They also find chat values of 

between 600 and 900 pc describe adequately the disks of Mnous spiral galaxies. 

However, it must be stressed that van der KNit & Searle's studies were done 

in the opticai, and that the vertical profiles were derived and modeled away from 

the plane to avoid the d u t  lane at s m d  z. But as can be seen in (5) and (Tb). 

both the barometric law and the sech2z law look similar at large z and are only 

different for z + O. Near the plane, the differences between the two distributions 

are a factor of .- 4 in density and - 33 % in stellas velocity dispersion. 

Wainscoat, Freeman, & Hyland (1989) have studied, in the near infrared, the 

vertical profles of IC 2531, an edgmn galaxy similar to our own. That galaxy 
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has also the advantage to have a low far-infrared flux so that the contamination of 

the old disk light by young stars is minimal. They found that the z dependence 

of the light in IC 2531, particularly in the redder passbands which are less affected 

by absorption, has an excess at srnall z over the isothermal mode1 for the old disk 

proposed by van der K n i t  & Searle, and appears to be better fit by an exponential. 

In fact, the exact dependence of the z distribution of the old disk distribution 

in extemal (and o u  own) galaxies is far kom being settled. In a more recent paper, 

van der Kruit (1988) conceded that the sech2 law was a bad approximation of the 

z distribution at small r. Not only was that revision based on Wainscoat's results 

for TC 3531, but also on studies in our own Galaxy, such as the one by Fuchs Sc 

Wielen (1987) which showed that there is a significant gradient in the mean velocity 

dispersion with distance kom the galactic plane, or the star count studies of Gilmore 

& Reid (1983) which show that the space density of the old disk population foIlows 

an exponential above 100 pc from the plane. 

However, the exponential law is not fkee from problems, the more serious 

being the predicted gradient of the s t e k  velocity dispersion which is much stronger 

than what is seen in samples of old disk stars (Bahcd  1984a,b). In the light of all 

those studies, van der Kruit (1988) proposed an intermediate distribution in sech= 

(see also Barnaby & Thronson 1992) which is a compromise between the two main 

contenders for the t density distribution. 

5. RESULTS FOR THE PGS SAMPLE 

5.1 T e ~ t  of o Uniform DUtnbution 

While current evidence suggests that hot subdwarf stars are not distributed 

uniformly in the direction perpendicular to the galactic plane (Green et al. 1986. 



Green QE Liebert 1987), it is ins t~ct ive  &st to consider the simple-minded mode1 of 

a uniform distnbution. We have at our disposal five magnitude-limited subsampies of 

subdwarf stars, for which we can carry out a V/V, test under the assumption of a 

d o m  distribution in z.  Whether a given, complete, subsample shows a departure 

kom a uniform distnbution depends on the scale height of the stellar distribution. 

In particular, for a complete subsample characterized by the average height (z) of 

its members above the plane, a value of (V/Vm) less than 0.5 signais a breakdown 

of the assumption of a uniform distribution on the scde of ( r ) .  

Table 2 summarizes the results of these tests. Looking £irst at the three 

fainter bins, we find values of (V/Vm) becoming increasingly smaller than 0.5 as 

bi im increases. A s  mentioned previously, this is iikely to be the signature of the 

non-uniform vertical distribution of hot subdwarfs in the solar neighborhood on the 

scale of (2). From it, we deduce a mild constraint on the characteristic height of 

distnbution of these ob jects: with geometrical effects appearing unambiguousiy in 

the biim = 14.0 bin, the characteristic height of distribution of subdwarfs must be of 

the order of, or smder  than. the average (2) d u e  for the subsample reaching that 

magnitude, which we calculate to be of the order of 660-780 pc. Note that the v e q  

low value of V/Vm for the last, biim = 15.0, bin does reflect both departures from an 

homogeneous distribution as well as the severe non-cornpleteaess of this deep survey. 

Proceeding now to the two bnghtest bins, we find that the values of ( V I L )  

for those bins axe consistent, within the uncertainties (evaluated as in Green 1980). 

with a value of 0.5. This implies one of two things: taken at face value, the 

consistency of the (V/V,) d u e  for those samples with that of - an a homogeneous 

distribution suggests that the scale height of the distnbution m u t  be cornid era bly 

larger (2 1 kpc) than the average value of z of stars in the samples, namely 480-570 
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pc (see Table 2). On the other hand, if one favors a s m d e r  scale height (as do 

most studies today) for the stellax distribution, the only way to obtain (V/V,)= 0.5 

is to assume that the (V/Vm) values are skewed by a defieiency of bright objects in 

the P G  suroey. Either way, then, there is a problern. 

5.2 A First Look at the Incompleteness at BBght Magnitudes of the PG Suruey 

As mentioned previously, Moehler et al. (1990a) have argued that the 

completeness of the PG s w e y  is s m d e r  thaa advertised at bright magnitudes. 

The results of our V/Vm tests for the two bnghtest subsamples certainly seem to 

corroborate that result (although an exponential scale height 2 1 kpc could also 

account for the results found). Clearly, the interpretation of the results of the V/Vm 

test for the brightest subsamples depends criticdy on their completeness. 

How many bright objects could have been missed in the PG sample? h 

crude estimate of that number can be obtained by extending the results of Moehier 

et al. (1990a) to a larger region of the sky. Accordingly, we have searched the 

catalog of spectroscopically-identified hot subdwarfs of Kikenny et al. (1988) for 

bright hydrogen-rich hot subdwarfs not iecovered in the PG catalog, but nevertheless 

located in fields which are part of our complete sample. While this procedure carries 

some uncertainties, we believe we have identified 11 such objects, which have been 

missed by the PG s w e y 6 .  Of course, there is no reason to believe either that the 

The objects are: HD 4539 (V=10.32), in the PG field 172; BD f 2 5 "  2534 

(V=l0.55), in field 116; F 91 (V=13.5), in field 279; F 108 (V=12.98), in field 

169: PB 5450 (V=13.06), in field 169: b T  1419-09 (V=12.09), in field 243: AD 

119382 (V=S.95), in field 266; BD f29'3070 (V 5 11.6), in field 109; BD -3'5357 

(1/=9.34), in field 162; LW 1735+22 (V 5 11.T), in field 109; SA 58-327 (B=13), in 

field 135. M these objects are located within a radius of k 0 3 5  of the center of the 
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given field. ?lote that we recover here HD 4539. whose absence in the PG s w e y  

was akeady noted by Moehler et al. (1990a), but not PHL 1079, which we find to 

be slightly outside field 177. The photometry listed here, and the coordinates used. 

are fÎom Killremy et al. (1988). 

W e n n y  et al. (1988) catdog is complete 6 t h  respect to bright, hydrogen-rich 

subdwarfs over the more than 10, 000deg2 of the PG swey.  But, clearly, our 

rudimentary search suggests that there might indeed be a fair number of hydrogen- 

rich s u b d w h  missing at bnght magnitudes in the PG catalog: our estimates for 

the number of missing objects range from 30, based on a scaling of the two stars 

reported by Moehler et al. (1990a) in their seaich of 712 degZ (15 if we exclude 

PHL 1079, as suggested here), to 11, on the basis of our own accounting in the 

Iiikenny et al. (1988) catalog. 

Given this uncertainty, it became of interest to explore (see s6.1) the eEects 

brought about by the inclusion of additional bright objects to our original sample. 

We s h d  consider two cases: bs t ly  the inclusion of the 11 objects identified above: 

and secondly the addition of a total of -- 20 bnght objects below b = 12.5 to 

our PGS sample of 209 stars. In the former case, the actual galactic latitudes and 

coiors, when available, of the 11 objects were used to include them in the augmented 

sample. In the latter case, the 20 objects were all assigned the same colors ([u-b]= 

-0.073; [b-y]= -0.076, the average colors in our sample of 209 objects), and the 

same galactic latitude (sin b = 0.75. again the average value for the sample). The 

assignment of b magnitudes to individual objects was then made on the basis of 

our cumulative surface density of hydrogen-rich subdwarfs for the sample of 309 

abjects, which is shown in Figure 2b (labeled PGS). The logazithmic count dope 

between the 6 = 14.0 and b = 14.5 bins was simply extrapolated linearly at brighter 
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magnitudes. Figure 2b shows the result of this procedure: the cumulative surface 

density obtained by including the 11 additional stars found in the Kilkenny et al. 

catdog is labeled PGS+11, while that obtained by adding instead 20 supplementary 

objects is labeled PGS+20. 

5.3 R a u h  within the Ezponential Mode2 

We consider here an exponential stellar distribution perpendidar  to the 

plane. As a first step, we need to evaluate r,, and this is accomplished by c-ng 

out the ( V f / V ~ )  test for different values of z,  on each subsample expected to be 

complete. The value of z, which gives, within the uncertainties, a V'/V& near 0.5 

for a given subsample is defmed as the optimal exponential scale height for this 

Table 3 shows the results obtained for the GS sequence, with effective 

temperatures based on the Schulz (1978) calibration. For each survey down to a 

gïven limiting brightness, we give the z, value required to satisfy (Vf/VA) = 0.5 

for that s w e y ,  as well as the associated space density. For the two brightest 

subsamples, the (Vr /Vk)  = 0.5 requirement camot be met. as even an exponential 

distribution with an infinite scale height, Le., a uniform distribution, does not provide 

a (Ff /Vk)  vdue of 0.5 ( s e  Table 2). The value of z, listed in the first two Lines of 

Table 3 are thus lower limits obtained by requiring that the (Vf/V&) value be within 

one a of 0.5 ( s e  Table 2). Values of r, obtained &om the next two bnghtness bins. 

which are still afTected by the incompleteness at bright magnitudes, are in the range 

of 800-900 pc. On the ba i s  of these two bins, (Do) = 1.5 x IO-' P C - ~ .  The last 

bin displays an artificially smder value of z,, an expected result - since this sample 

is far hom statistical completeness: to mode1 it with an exponential distribution 

requises a steeply decreasing distribution or, equivalently, a s m d  exponential scde 
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height . 

For the two subsamples down to bI i ,  = 14.0 and 14.5, we also list the d u e  

of ( V 1 / V ~ )  which would be obtained if a value of z, = 250 pc had been selected 

at the outset. This is a value typical of the exponential scale heights derived for 

these objects on the basis of restricted samples of PG stars (Moehler et al. 1990a; 

Theissen et al. 1993). Our calcdations show that th& value of z, does not ra t i d f i  

the V1/V; t e ~ t  for  e i the r  of ou+ two large+ comple t e  s u h a r n p l e ~ .  

To further explore to what extent an exponential distribution can reproduce 

the detailed N ( z )  distribution of stars within our subsamples, we have attempted to 

fit, with a X2 technique, the observed N ( r )  distributions to those predicted within 

the exponential model, treating the density Do and the scale height z, as adjustable 

parameters. In this procedure, the number of stars at bin zi located between ri-1 

and zi+i in a s w e y  of n fields, each characterized by a solid angle w j  and a central 

galactic latitude b j  is, for a given choice of Do and z,, 

The maximum z at which field j contributes, rma,(j), is determined by the limiting 

magnitude of the survey, the galactic latitude of the field, and the absolute magnitude 

of stars within it. For the specific purpose of this caldation, we assume .& = 3.5 

for aI.l stars within a field, a value based on the mean value ( L V )  = 3.56 for all 

the Schulz sequences of Table 3, and on the mean color of stars in our sample. 
- 

( ( b  - y)) = -0.076. 

The general X2 for our problem is 



where N represent the number of bins, N ( z i )  the observed number of stars in bin zi 

and N(ti, Do, z.) the number of stars predicted for a given Do and te, and ai the 

error on -v(~i)-  The latter are estimated under the assumption that the observed 

' I ( s i )  can be described by a Poisson distribution; thus ai = d m -  

Sarnple results of these calculations are displayed in Figures 4-8, and in 

Table 4. We have isolated, in these figures, the uncertainties associated with ( 2 )  the 

method adopted in assigning surface gravities, ( i i )  the color transformation used for 

the assignment of TeR, and (izi) the depth of the subsample under consideration. 

In Figure 4, we display fits to the iV(2) distribution for the blim = 14.5 subsample. 

Temperatures here are denved with the Schulz (1978) photometric transformation. 

The four panels show the Mnous sequences of log g determination, nameiy C. GS. 

Ri, and Rz,  while Figure 5 displays, in the form of contour plots, the confidence 

level associated with these fits to the iV(z) distribution. Figure 6 d i s p l o  the 

differences associated with a change fiom the Schulz (1978) to the Olson (1974) 

color transformation for the brim = 143 subsample and the GS and R2 sequences. 

Figure 7 displays the results obtained for the G S  sequence for the complete set 

of four magnitude subsamples, while Figure 8 displays, once again, the confidence 

levels associated with these fits in the (Do,  re)  plane. The derived values of z. the 

optimal value of the exponential scale height, and of Do, the associated value of the 

space density, for all these sequences are given in Table 4. 

Some interesting results c m  be extracted £rom an examination of Table 4. 

First of ail, the use of different techniques to assign individual log g, and thus Mv. 

values lead to uncertainties, within the exponential model, of a factor - 2 in DO. 
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The change in r, is more difficult to evaluate since the value of r. for the l4.X' 

sequence is a lower limit only and is essentidy unconstrained (a discussion of this 

point appears below); on the basis of the other three sequences, the uncertainty in 

ze appears to be of the order of 15%, but the true uncertainty is likely to be much 

larger, perhaps a s  much as 50%. Furthermore, the changes brought about by different 

color transformations are of the order of a factor 2 both in Do and in 2.. Changes 

in the color transformation impact differently on different methods of assigning -\IV. 

For example, in the R2 sequence, the higher temperatures assigned with the Olson 

calibrat ion simply lead to larger luminosities, larger individual distances, and thus 

larger values of r, aad lower values of Do. In the GS sequence, the effects are more 

complex since the Olson calibration leads not only to hotter temperatures, but &O 

to larger surface gravities through the log gB4 = 2.3 relationship. These temperature 

and gravity changes affect the luminosity in opposite directions, but our calculations 

show that the surface gravity variations dominate the luminosity changes. Hence. in 

the G S  sequence. the luminosities are ultimately decreated when the Olson calibration 

is used; the exponential scde height z. thus decreases, and the space density Do 

increases compared to the values determined with the Schulz calibration. 

We now proceed to an examination of the sensitivity of the derived =, and 

Do d u e s  to the limiting brightness of the sample: in this respect, our results are 

far from satisfactory, in the sense that - as illusrrated in Figures Sa,b.c - the 

exponential scde height is essentidy unconstrained in our two-dimensional fits to 

the Y(=) distributions of the brightest bins. This is also the case (see Fig. sa) 

with the 14.3C sequence. where the surface gravity of all stars in the sample is 

assumed to be a constant. In all these cases, the contours of equal confidence level 

are unbounded at large values of ze. The values given in Table 4 are lower limits 
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on 2, based on the 90% confidence level. Note, however, that the corresponding 

values of Do remain nevertheless fairly well constrained, irrespective of the value 

of z,. On the basis of our GS sequence, (Do) = 1.1 x 1 0 - ' ~ c - ~ ,  with a staadard 

deviation of 0.3 x 10-~ pc-3. One way to understand this lack of sensitivity is to 

realize that the space density siimming of the individual 1/Vm contribution of each 

star (see eq. 4b) becomes independent of z. once z. is Large enough, z, 2 ( r ) .  Put 

differently, the boudaries of the contours are vertical lines in the (=,,Do) plane. 

Furthemore the values of Do derived here are entirely consistent with the space 

densities derived with the Vf/V; test in Table 3. 

h many ways, our inability to constrain properly z. on the basis of o u  fits 

to the iV(z) distribution is reminiscent of problems encountered earlier within the 

Vt/VL fomalism (Table 3), where no d u e  of z,, however large, could satisfy the 

V'/VA test for the brightest bins. In order to try to account for these difficulties. 

we e-xplore first the possibility that the exponential distribution might not be a good 

representation of the vertical distribution of hydrogen-rich subdwarfs, and consider 

the isothermal sheet distribution introduced in 84.2. 

5.4 The I~othermal Sheet Distribution to the Rescue? 

We next investigate the adequacy of the isothennd-sheet model, given by 

Equation (6): in satisfying the V f / V A  test as weU as to describe the observed X(=) 

variations for our various brightness subsamples. The results of this analysis are 

provided in Table 5 aad 6. Li Table 5 ,  we have repeated out V f / V ,  tests with 

the five original brightness subsamples. The new results are clearly consistent with 

those of Table 3: the test c a ~ n o t  be satisfied for the two bnghtest magnitude bins. 

where the (VI /VA) value remains significantly above 0.5. For the next two bins. 

a value of -0 = 1000 pc satisfies the test, with an associated value of the density 
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of ( D o )  = 1.1 x 1 0 - ~ p c - ~ .  The last bin, associated with the statistically incomplete 

survey down to brim = 15.0, once again requires a small scale height, 650 pc, to 

compensate for that incornpleteness. 

We next consider fits to the obsenred N ( r )  distribution, and again write that 

the number of stars at bin zi, located between zi-1 and zi+l, in a s w e y  of n 

fields, each characterized by a solid angle w j  and a central galactic latitude b, is, 

for a given value of Do and 20, 

Sample results from these fits are shown in Figure 9, and the derived paxameters 

are summarized in Table 6. Clearly, the use of a different mode1 for the spatial 

distribution of hydrogen-rich subdwarfs has not altered the basic conclusions akeady 

reached in 55.3: the distribution scale heights remain relatively unconstrained in 

studies of the first three brightness subsamples, down to brim = 14.0, while the space 

density determination remains relatively insensitive to the exact d u e  of zo; we h d .  

within the isothennal distribution and for the CS sequence, (Do) = 0.9 x IO-' pcW3. 

with a standard deviation of 0.1 x 

6. TEE CONFIRMED DEARTH OF BRIGHT OBJECTS IN THE PG SURVEY 

Given i )  the results of our study of a unifonn distribution in 55.1. which 

argued for a likely dearth of bright objects in o u  statistical sample? i i) the 

observational evidence, presented in 55.2, of such a paucity, and - izz) the problems 

encountered in 55.3, 5.4 in deriving homogeneous and self-consistent values of the 

scde height of distribution of hydrogen-rich subdwarfs within two distinct geometricd 
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models, we have considered further the iduence of this incompleteness at bright 

magnitudes on the results of o u  determinations of either z. or zo and Do. This 

has been done dong the tollowing two distinct hes: hst of dll we have repeated 

ail of our cdculations with two augmented data sets, termed earlier PGSfl l  and 

PGS+70, which attempt to redress the paucity of bright objects in our initial sample 

(termed PGS in Fig. 2b). As a second, alternative procedure, we have elected to 

impose a bright limzt to a l l  our statisticd samples. 

6.1 The P G S f l l  und PGS+PO Sample~  

Sample results based on our use of the PGS+I 1 and PGS+20 samples are 

given in Table 7 to 9. Table 7 shows that the improvements brought about by the 

inclusion of additional bnght objects in our exponentid description are obvious and 

dramatic: the requirement that (Vf/V;) = 0.5 can now be satisiïed for aJl magnitude 

bins with the PGS+11 sample, dthough the exponentid scde heights remain poorly 

constrained. Only with the inclusion of 20 additional, bright objects, does it become 

possible to satisfy fairly consistently the V' IV; criterion, and this with exponential 

scale heights in the 400-500 pc range. The first bin, with biim = 13. requires a 

smaller scale height, r, = 275 pc. The average height ( z )  above the galactic plane 

of stars within that bin in the PGS+2O sample is 380 pc; in general, we found it 

difficult to constrain effectively, with stars in that bin, the exponentid scale height 

of the distribution since this bin barely probes into the Galaxy. Xote furthemore 

that. for both augmented samples at biim = 14.0 and 14.5, the canonical value of 

z, = 250 pc again f a i k  to field a value of (Vr/V&) near 0.50. While ail results in 

Table i were obtained within the exponential model, similar improvements were seen 
- 

in the consistency of the results of the Vf/VA test with the isothennal-sheet model. 

Prompted by these improvements, we have also repeated d out fits to the 
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( z )  distributions with both samples and within both exponential and isothermal 

geometries. Sample resdts axe given in Tables 8 and 9 for the sample PGSf30 

only. In general, these results are more satisfactory in the sense that ( i )  the 

contours of equal confidence level all now tend to be closed, except for the 

13.5GS sequence within both geometncal models, and ( i l )  we now find a much 

improved consistency between the values of the characteristic scde height determined 

from the various brightness bins: including the brightest bin ( b i i ,  = 13.0), which 

consistently yields a smaller scale height, and using the 90% confidence d u e  for 

the 13.5GS sequence yields (2.) = 39Opc, with a standard deviation cr = 130pc 

for the G S  sequence within the exponential model. Leaving the 13.0 and 13.5 

bins out. (2,) = 500 pc. For the same sequence within the isothermal-sheet model, 

( z o )  = 550pc, with a standard deviation o = 205pc , with the biim = 13.0 and 13.5 

bins, or (ro)  = 725 pc without them. The corresponding space densities are. using ail 

four bins, (Do) = 3.1 x IO-' P C - ~ ,  with a standard deviation of 1.4 x 10-'pc-~ for 

the exponential distribution, and (Do) = 1.9 x 1 0 - ' ~ c - ~ ,  with O = 0.9 x 1 0 - ' ~ c - ~  

for the isothermal one. 

6.2 A Bright Magnitude Cutofl 

In this alternative approach. we impose a bright cutoff to dl o u  statistical 

subsamples. This method, while reducing the number of objects within each sample, 

avoids some of the arbitrariness associated with the addition of 'missed ob jects' 

to the statistical sample. The V'/VA test, as well as the determination of space 

densities based on the summing of the l / V G  contributions, can be used here as w-eu. 

provided that the volumes used are those of truncated cones. 
- 

tVe have chosen, for this procedure, a bright cutoff of b = 12.5. a value 

consistent with the Cmagnitude . dynamic range of the IIaO film used in the 
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photographie swey .  Xote that. even at that relativelys faint value, there is evidence 

that some stars fainter than this cutoff have b e n  missed in the PG s w e y  (i.e. 

F108, F91, PB 5450, and SA 58-327; see footnote 3). With this cutoff the bîi, = 14.5 

sample, whidi contained 182 stars, is now reduced to 168 objects. For a typical 

subdwarf at Mv = 3.5 and at a galactic latitude of 60°, the range of heights above the 

plane sampled by the range 12.5 5 b 5 14.5 would be 550 pc 5 z 5 1400 pc. For our 

reference sequence GS based on the Schulz calibration and the bii,  = 14.5 sample. we 

satisfy the Vr/VA test with an exponential scale height of z. = 500 pc; the associated 

space density is Do = 2.8 x IO-' pc-3. These values are in excellent agreement with 

those found with the PGS+20 sample, namely z. = 500 pc, Do = 2.9 x 10-7 pcm3 

(see Table 7). On the other hand, the procedure of fitting the now truncated X ( r )  

distribution with an exponential mode1 yields 2. = 700 pc, Da = 1.8 x 10-'pc-3, 

while a similar procedure camied out on the PGS+âO sample yielded z. = 500 pc. 

Do = 2.5 x 10-'pc-~ (see Table 8). Thus, this independent method - which 

consists in removing from rather than adding to - our sample, yields exponentid 

scale heights and space densities for the hot subdwarfs which are consistent with 

those obtained earlier in 86.1. Furthemore, our analysis based on the imposition of 

a bright cutoff confirms as weU aa earlier result: were the scale height &ed at 350 

pc, the resulting V'/VA value would be an unsatisfactory 0.61, a clear sign that the 

value chosen for 3. is wrong. 

6.3 Sunzmary 

The d u e s  of the characteristic scale height obtained £rom our fits to the 

Y ( z )  distribution within both geometrical models, and for the three samples under 

consideration (PGS, PGS+11, and PGS+?O) are summarized in Figures 10 and 11. 

where they have been plotted as a function of b!im. The arrows indicate lower limits 



at the 90% confidence level of our fits. 

Our results up to now can be further summarized in the foilowing manner: i )  

The V/V, test applied to our &ou magnitude subsamples suggests that there is 

a likely dearth of bright objects in the PG survey d i c h  may akect the results 

of statistical analyses of that sample; ii) the space density of hot subdwarfs 

appears fairly weU constrained within an exponential model, and is of the order 

of (Do) = 1.5 x IO-' pcd3, uncertain by a factor of - 2; iii) however, it appears 

dif3icuit to determine with confidence the chatacteristic scde height of the distribution. 

Both the traditional V'lV; procedure, and direct fits to the iV(r) distribution of 

objects, fail to yield secure, and self-consistent, estimates of ze; iv) consideration of 

an alternate model of the spatial distribution of these objects, ao isothermal-disk 

distribution, yields values of the space density (Do) similar to those determined 

eariier. However, problems remain in establishing an unambiguous value for the 

characteristic scale height of dis tribution, zo , within that model; v) the homogenei ty 

and self-consistency of these results improves sibpificantly when the expected dearth 

of bright objects in the PG survey is explicitly taken into account. On the basis 

of statistical samples corrected for missed, bright objects or of samples sporting a 

bright magnitude cutoff, we derive the following properties for the distribution of 

hydrogen-rich subdwarfs: a space density of the order of (Do) = 3 Il x 

and an exponential scde height of the order of (r.) = WO k 150 pc or, alternativelx 

an isothennal-disk scale height of the order of ( z o )  = 600 f 150pc. The latter value 

is consistent with that determined in the solar neighborhood by van der Kruit & 

Searle (1981), as well as with the value of zo characteristic of the disk of spiral 

galaxies in general. 
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7. A COMPAREON WITH PREVIOUS DETERMINATIONS 

The results obtained here difFer in two significant respects fiom those of 

previous analyses (Green et al. 1986; Heber 1986; Downes 1986; Green & Liebert 

1987; Moehler et al. 1990a; Bixler et al. 1991; SaEer 1991; Theissen et al. 1993) of 

the statistical properties of hot, hydrogen-rïch subdwarfs: firs tly, our char acteristic 

scale heights of distribution appear consist ently larger t han the values previousiy 

determined, or used, in these investigatioas. SecondIy, out value of the space density 

is a factor 5-10 smaller that those derived earlier. 

ki general, the space density depends on the statistical sample under 

consideration, the scale height adopted, and the absolute visual magnitude, .Vv, 

of the objects in the sample. The scale height, in turn, can be either assumed, 

or derived on the b a i s  of a V'/Vm test. Most of the ciifferences noted earlier can 

be traced back to one, or several, of these steps. Note that, everything else being 

equal. the use of a larger scale height will yield a smaller space density. 

7.1 Downes (1 986) 

Downes (1986), in his galactic plane survey, derives an exponential scale 

height r, of 173 pc, and finds a space density between 1.5 and 2.0 x ~ O - ~ ~ C - ~ .  ES 

sample of sdB stars contains 31 objects brighter than Bpp = 15.3, the magnitude 

cutoff required to satisfy the Vf/VA test for the KPD white dwarf sample. The 

scale height z. is determined by requiring that the Vt/VL test be satisfied as well 

with the sample of sdB stars at hand: this procedure imposes z. 2 150 pc. and 

Downes adopts te = 175 pc for the rest of his analysis. 

Because the KPD s w e y  is concentrated in the galactic plane, interstehr 

extinction is a critical factor in his determination of &IV. Lndividual distances 

are derived from a reddening vs. distance relationship. and the reddening itself is 



9 Li 

established £rom the observed (B - V) and an assumed average (B - V)* value. The 

mean i i  for the KPD subdwarfç is 5.0-3.3, depending on the assumed intrinsic color, 

values 1.3-1.6 mag fainter than the mean of ou. own reference samplc ((Mv) = 3.7: 

see Table 1). This difference is suffident to generate nearly an order of magnitude 

difference in the space density, since the use of Downes' fainter mean Mv instead 

of our own leads to individual distances a factor of - 2 s m d e r  than those in 

our original estimate. Thus all the volume elements VA, which scale as d3, are 8 

times smaller, and the total space density 8 times larger. His use of a value of z, 

generdy smder  than the d u e s  suggested here also leads to larger space densities. 

but this is not a particularly important eEect in this context, because of the low 

(2) values which characterize the KPD swey.  

7.2 Green e t  al. (1986) and Green tY Liebert (1987) 

In a preliminaq analysis based on the then recently-completed PG survey, 

Green et al. compute the sum of the 1 for dl sdB stars of the entire 

s w e y  using Downes' iMv of 5.0 to determine individual distances. They require an 

exponential scale height r. of 325 pc to match Downes' space density in the plane 

of 1.5 x 10-~pc-~ .  Were we to adopt this value of i, we would findl for the 14.5GS 

sequence, a space density of 5.1 x 10-ipc-3. This result differs fbom that of Green 

et al. by a factor - 3. It turns out, rather coincidentdy, that the individual volume 

elements V& should be comparable in both investigations, because Green et al. use 

both a fainter absolute magnitude for their stors and a fainter lïmiting magnitude 

for their s w e y  (the Bpg - 16.2 limit of the whole PG survey). Because of this, the 

space density, which involves a sum over the individual V'& $ d e s  approximately 

linearly with the number of objects. Green et al. use the whole PG s w e y ,  with 

its 684 objects; we use here 182 objects down to brim = 14.5. The ratio between 
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the sizes of the samples used (- 3.7) matches approximately the observed ratio of 

space densities (- 3). 

Ln a more recent reinvestigation of this problem, Green & Liebert (1987) use 

an early subset, containhg 69 PG objects, of the sample of photoelectric Stromgren 

observations of Paper 1, . and cu~urne an exponential scde height z, = 250 pc. Note 

that, as already discussed above and illustrated in Table 3, the V'IV; test suggests 

that this value of z. does not satisfy the V'/VA test for our pared-down subsamples 

reaching d o m  to b i i ,  = 14.0 or bii,  = 14.5. Their analysis yields a space density of 

hydrogen-rich subdwarfs of 2.4 x ~ O - ~ p c - ~ .  Had we adopted this exponential scale 

height in concert with o u .  14.5GS sequence, the space density obtained fiom the 

i/t;n summing wodd be 8.7 x IO-' pc-3 (see Table 3), within a factor of - 3 £rom 

that of Green St Liebert. 

7.3 Hebe i  (1986) and Xoehler e t  al. (1990a) 

Heber (1986) determines an eqonential scale height, z., of 190 pc, and 

derives, with the 1/Vm technique, a space density of 4 x ~ O - ~ p c - ~  with a sample of 

12 sdB taken fiom the SIetteback & Brundage objective pnsm survey (1971). More 

recently. 'vloehier et al. (1990a) determine a new d u e  of ze,  which is consistent 

with the earlier result, of 250 pc, and hd ,  with the same technique, a space den& 

of 1.0 x 10-6p~-3 for a sample of 11 sdB stars taken fiom the PG s w e y .  The 

latest determination of Theissen et al. (1993) corroborates these dues . '  

CVe have aheady noted, in 53.3, the ciifferences in the derived values of .LIv in 

the three investigations concemed. For the subsamples used for statistical purposes. 

the mean values are (Adv) = 4.2 for the 12 objects of Heber {1986), ( M v )  = 3.2. 

estimated for the statistical sample of 11 objects selected by Moehler et al. (1990a). 

and (...IV) = 3.70 for our own reference sequence. Clearly, these differences will 
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impact on the determination of Do, in the sense seen above that a brighter mean 

.VIv d u e  generally leads to smaller space densities. 

As far as the value of ze is concerned, both Heber (1986) and Moehler et al. 

(1990a) determine 2. by fitting an exponentid distribution to the obsenred iV(zi) 

distribution. While this is conceptudy similar to one of our own procedures, the 

method used is quite different. For a s m d  differential field, the number of stars 

within a bin located at z and of width Ar is given by 

where w and b are the values appropriate to the s m d  field. Then, for this s m d  

field. 

-1 plot of (InN - 21nz) vs. r thus has a dope of -1/z,. Both Heber and 'iloehler 

et al. use plots of IniV - 3lnr to determine z,. 

We make the following two comments on this approach to determine z,: 

Firstly, as was shown earlier, for a sunrey which comprises more than one s m d  

field. eq. 11 should be summed over ail fields, each characterized by its own value 

of *J j  and b,, and integrated over z fkom 2 - A;/2 to z + Az/2. However, this 

summing makes the use of Eq. 12 somewhat problematic, since the term w/sin3b is 

ill-defined. 
- 

Secondly, and more importantly, when one attempts to fit a straight line 

through the (ZnN - PZnz) values. one invazïably fin& a mean dope that reduces to 
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the gradient of -21nr between the &st and last bin, since the ZniV term is negligible 

compared to the -2Znr term. Neglecting the ZniV term altogether would lead to 

the following approzzmate form for the dope 

where zi and r, are the z values associated with the fkst and last bin, respectively. 

Table 10 presents the scale heights obtained from the formal linear regression of 

the (1nX - 3lnz) data carried out by these authors, called there ri,, as well as our 

approximate value of that quantity, as predicted fkom eq. 13, which we c d  z,. The 

Heber 1986.1 and 1986.2 results represent different fits to the same data set. In 

the first case, the two stars with the largest values of r are ignored, while in the 

other case (1986.2), a.ll 10 stars are included up to r = 1100 pc. The final value 

of 2, = 190 pc, quoted earlier h m  &ber (1986), is a mean of these two values. 

It is clear from these tests that the z, values generated by the iinear regession 

of these authors can be reproduced satisfactorily by our approximate treatment. '10 

pursue the argument further we have, in addition, determined ze for our own data 

sets with the ZnrV - 31nz prescription. These results are also swnmarized in Table 

10. Once again, the linear regression results can be fairly accurately reproduced by 

simply taking the  clifference between the first and 1 s t  bins, as asserted above. It is 

thus clear, fiom an examination of eq. 13, that the values of r, generated from a 

lineu regression of that nature are simply related to the depth of the survey, and by 

no means to the z distribution itself; this method yields d u e s  of z. which increase 

monotonicdy as the limiting depth of the sample increases. It is clearly no accident 

rhat the value of z. we derive here on the basis of our owa 14GS sample (235-360 

pc) is entirely consistent with that derived by Moehler et al. (1990a). narnely 250 pc. 
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on the basis of their s m d  subsample of PG stars which reaches down to Bpg = 14.0. 

Had we adopted the same exponential scale height (z. = 250 pc), the same 

subsample of 11 objects, and the same limiting magnitude (Bpg = 14.0 or b<i, - 14.2) 

as Moehler et al. (1990a), but our own techniques for assigning distances (or Mvj. 

the l/Vm method would have yielded a space density of 8.8 x 1 0 - ~ p c - ~  for the 

Schulz transformation, and of 9.4 x 1 0 - ' ~ c - ~  for the OIson transformation7. Both 

' This cornparison can be hrther extended by using, in addition, the values of 

Mv derived by Moehler et al. (1990a). In that case, we derive a space density of 

9.0 x 1 0 - ' ~ c - ~ .  The results of the kloehler et al. investigation and ours thus differ 

by - 10% when similar, if not identical, input data are w d .  

these values ase in good agreement with that derived by Moehler et al. (1990a) on 

the basis of the same sample, namely 1.0 x ~ O - ' ~ C - ~ .  Thus, the differences in the 

d u e s  of Do between the work of Moehler et al. (1990a) and our own originate. in 

most part. in the different d u e  of z, derived in these investigations. 

7.4 Bixler e t  al. (1991) 

This recent statistical analysis is based in part on a high galactic latitude 

ultraviolet s w e y ,  covering 1300 deg2, carried out by a bdoon-borne telescope. 

Because of incomplete optical identifxations, the sample of 32 sdB stars identified 

in the colorirnetric survey is supplemented by 43 bdoon catalog objects identified 

as sdB stars in the Palornai-Green sample to produce an expanded sample of 75 

objects, of which 71 subdwarf stars distributed in 46 fields are ultimately kept. The 

procedure of Bixler et al. consists in fitting the observed N(muv)  distribution to 

determine optimal values of the exponential scale height r, of the- distribution, as weil 

as of the space density Do. Their analysis yields z, = 340pc, and a corresponding 

space density of 3.3 x 
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There are at least three possible sources for the discrepancy obsented between 

the Bixler et al. results and ours: i) their iV(mwv), rather than A+), fitting 

procedure; ii) the absolute magnitude adopted for the objects in the sample; and 

iii) the choice of t h  statistical sample. 

To investigate the e s t  source, we modified our algorithm to apply it to the 

.b-(rnr;v) distribution of the Bixler et al. statistical sample. The number N ( m i )  of 

objects observable between the ultraviolet magnitudes mi-1 and mi+i is thus found 

b y eduating 

where the integration limits for a given field j are given by 

Yotice that ï r j  represents an effective solid angle. defined for each field as the 

product of the true solid angle with the fraction of objects in the field that have 

been identified. 

Because of the paucity of the information provided, we cannot reproduce 

exactly the Bixler et al. analysis but make, instead, the three folIowing assumptions: 

1. a.ll 46 fields share a unique galactic latitude of 60"; 2. the limits of equation 

(13) are evaluated with Aov = 0.42 and ( M U v )  = 0.73; and 3. the effective solid 

angles are adopted as follows: for 22 of the 46 fields, the reported identification 

rate is an unambiguous 100%; 16 fields have a rate above 50%, which we take here 

to be 75%; and the last 8 have a rate lower than 3%. taken here to be 25%. 
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Gnder this set of açsumptions, our best fit to the resulting N(rnvv) distribution is 

obtained for Z, = 330pc and Do = 2.0 x ~ O - ~ p c - ~ ,  a result consistent with that of 

Buder et al. (240pc; 3.3 x 10-6p~-3)  when the uncertainties about the details of the 

s w e y  and of the analysis are considered. 

The second possible source of difference between the Bixler et d. result and 

ours is the absolute magnitude used for B subdwarfs. The relevant quantities c a ~ o t  

be compared directly, however, as we use ibfb and Bixler et al. use a unique average 

ultraviolet absolute magnitude, A first value of (&.IV) can be derived for the 

Bixier et al. sample by using the observed y magnitude, their assigned Ten and log g 

values, as well as our own mode1 atmosphere flues (at log g = 5.0). Equations (2) 

and (3) then yield, neglecting the reddening, (Mv) = 4.3. Again, this compasïson 

is not the whole story, as their adopted average absolute magnitude appears to be 

independent of the atmospheric parameters they derive for their sources. Perhaps a 

better way to get at the absolute visual magnitude of the sample is to use their 

adopted (Muv) = 0.73 directly to calculate (.VIv). The models of Wesemael et al. 

(1980) show that, between 20,000 K and 40,000 K, stars at log g = 5.0 are, on the 

average. 3.6 mag fainter at V than at 2000X. Thus (klV) = 4.4. The Bixler et al. 

absolute magnitudes, while somewhat fainter than the ones associated with our own 

analysis (see Table l), cannot lead to the ciifferences observed between their results 

and out own. 

A third possible consideration, which we fmd difEcullt to quanti%, is the way 

the Bixier et al. sample was put together. In retrospect, the idea of combining the 

optically-identified sources with PG objects located in some O -  the obsenred fields 

is not a bad one, as the ultraviolet s w e y  is likely to be more sensitive to the 

brightest stars which the PG s w e y  tends to miss; the latter, however, becomes 
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rapidly complete at somewhat fainter objects. In fields where the identification rate 

is 100%, the procedure thus appears to be adequate. But in the 24 other fields 

where an optical identification of a,il the sources is not available, the sample most 

likely remains severely incomplete. 

7.5 Saffer (1991) 

In a recent investigation, SafFer (1991) thoroughly analyzes a sample of 92 

stars drawn mostly Born the PG s w e y .  These stars are a mix of aheady identified 

objects with a wide variety of spectral types (sd, sdB,  sdB-O, sdO.4, DA, BHB 

and B), kom which he later identifies a subset of 68 confirmed hydrogen rich 

subdwarfs. On the basis of an extrapolation of the rate of mis-identification found 

in this sample to the entke PG swey, he deduces the number of objects that are 

true members of the sdB chss. 

To proceed to the analysis of the galactic distribution, SafFer assigns a gaiactic 

height z to each of the selected PG star, on the basis of the following relationship, 

obtained from the 68 objects in his sample 

log z = 0.215Bpg - 0.295. 

'iote that this relationship generates an error of the order of 50% in z. since the 

galactic latitude in the PG survey varies hom 30' to 9U0. 

S de r  first attempts an analysis of the diffenntial N ( = )  distribution similar 

to that of Heber and 'vloeMer et al., but quite sensibly abandons it on the bs is  

of its sensitivity to the choice of bins and misc~assification correction (this is not 

unlike the conclusion reached here in 57.3). Instead, he opts for fitting the obserwd 

cumulative iV(r < z i )  vs Zi distribution of a& the sdB stars down to Bpg = 15.3 in 
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the PG survey located at a height smaller than Satfer expresses this quanticy 

in the following manner 

The value of the constant C is obtained by normalking this expression to the 

observed value :V(r < 985 pc), the latter being the value of 2 corresponding to the 

limiting magnitude of B,, = 15.3. Thus. 

His cornparison of the observed f,,,(< z )  r N ( <  z)/iV(< zri,) with theoretical curves 

generated for several d u e s  of r, then yields an optimal exponential scale height of 

With ali the fields of the PG survey located above b = 30°, the form of 

equation (Ha) breaks down if z > ziim sin30° - 493pc, and the integrated quantity 

in chat expression then overestimates the true number of stars. This is particdady 

true for the integral of equation (18b), in which z/im = 985 pc, and this WU cause 

the normalization constant C to be underestimated. 

In general, the set of eqüation (18) should be replaced by the following 

where z,.,(j) d e s  from field to field, and depends on the galactic latitude b,. 
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-4s outlined above, the use of equations (18) instead of equation (19) yields 

a value of C, related to the mid-plane density, which is too low. Because of 

this. the computed values of the nonnalized integrated numbers of stars (eq [Ma]) 

are systematicdy smder than those obsenred for all d u e s  of z smder than 

- 500 pc, and a smdl scale height (te - 20û-250 pc), which concentrates the 

theoretical distribution near the plane of the Gaiaxy, is required to reproduce the 

observed cumulative distribution at low r. However, for larger values of 2, the 

integral in equation (18a) is overestimated as weU, and this tends to cancel out 

the underestimate of C; the technique then calls for a more realistic scale height 

to match the observed cumulative distribution. Figure 5.10 of Saffer (1991), which 

shows the observed cumulative f,,& i )  distribution together with a family of 

theoretical curves associated with different d u e s  of z,, shows precisely the kind of 

behavior anticipated here: scale heights of the order of 250 pc are suggested for 

z 5 600 pc, while larger values (te 2 350 pc) better match the data for r > 600 pc. 

Because Sder 's  scale height determination is more heavily weighted toward his results 

at Low z values, his optimal value of r,  is smaller than that found here, dthough 

consistent with it within the respective uncertainties. 

8. CONCLUDING REMARKS 

Our redetermination of the space density and scale height of hot, hydrogen- 

rich subdwarfs has s igdcant  implications for our understanding of these stars. 

Our optimal value of Do, 3 f 1 x 1 0 - ' ~ c - ~ ,  essentidy independent of the assumed 

geometrical distribution of stars, is roughly a factor of 5-10 lower than those 

obtained previously, as summaxized in 51. The resulting birthrate, on the basis of 

an evolutionary timescale on the extended horizonta branch of T .- 1.5 x 108yr is 

y S d ~  - 1-3 ~ 1 0 - ~ ~ ~ ~ - ~ ~ - ~ .  On the basis of an earlier d u e  of this birthrate based 
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on a statistical analysis of the Slettebak Sc Brundage (1971) south galactic pole survey. 

EIeber et al. (1986) had estimated that - 2% of ail white dwarfs originate fiom 

(hydrogen-rich) post-EHB stars. In a separate investigation based on a restricted 

sample isolated by Drilling (1983), Drilling & Sch6nberner (1985) had suggested that 

0.2-3% of of aJl white dwarfs originated from post-EHB stars, with either a hydrogen- 

rich or a helium-rich atmosphere. A later study (Drilling 1992), based on a slightly 

expanded sample, permits an improved estimate of - 0.6%. Our new determination 

- together with the latest value of the white dwarf birthrate given by Weidemann 

(1990; y,d = 1 . 5 - 2 . 3 ~ 1 0 - ' ~ ~ ~ - ~ ~ - ~ )  - reduces this fiaction even more, to - 0.1%. 

The issue of how this very low rate of input into the white dwarf stream can be 

reconciled with the suggestion of Bergeron et al. (1994) that the low-mas DAO 

white dwarfs, with their estimated birthrate of x ~ a o  = 2.5 x l ~ - ~ ~ ~ c - ~ y r - ' .  are the 

progeny of post-EHB evolution, needs to be carefdly looked at. 

Equally interesting, in out view? is the fact that the derived scale height 

of hydrogen-rich subdwarfs appears up to a factor 5 2 larger than those estimated 

in earlier investigations. The value we determine, within the exponential model, is 

z,  = 450 I l JO  pc. This result suggests that the hydrogen-nch hot subdwarfs may 

not represent as homogeneous a population sample as previously thought on the 

basis of earlier determinations of ze, which suggested that they belonged to an 

old-disk population (e.g., Theissen et al. 1993 for the latest word on this topic). 

The idea of an admixture of populations is not new: in facto it can already be 

found in Baschek Sr Norris (1915), who stated that "while some subdwarf stars are 

halo objects. a significant proportion of this class belongs to a population having 

less extreme kinematics". It might, however, be more appropriate, today, to look at 

this result within the more refined picture of galactic structure proposed by Gihore 
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Sc Reid (1983), who suggest the presence, in addition to the traditional halo and 

disk components, of a thidc disk, characterized by a scale height z. - 1350 pc and 

accounting for - 2% of the stars in the solar neighborhood. More recent efforts (e-,a.. 

von Hippel & Bothun 1993) give ze .- 900 pc for this new cornponent. While the 

lower limit to our estimate of z, (- 300 PC) is clearly consistent with a population 

of old thin-disk stars, our optimal value z, -. 450 pc is more suggestive of a s m d  

admixture of objects characterized by a larger scde height. We note that a similar. 

albeit more extreme, situation seems to emerge fkom a detailed andysis of a sample 

of 71 sdO stars by ThejIl et al. (1994)' who find their objects to be characterized 

by rather large distances above the plane ((2) = 0.94 kpc). On the basis of an 

earlier. smaller sample, Thejll et al. (1992) had determined a d u e  of the scale 

height of sdO stars between 460 and 1150 pc. While the similarities between the 

hydrogen-rich and sdO samples should not be overstated, it remains significant that 

recent results suggest that the properties of both classes now seem to be in codict 

with those of a pure, old-disk population group. 

W e  are grateful to the Kitt Peak National Observatory for its long-tem 

support of the observational program which served as the b a i s  for this investigation. 

and to F. Allard, P. Bergeron, and R. Lamontagne who all contributed in an essential 

way to this project. This work was supported in part by the YSERC Canada and by 

the Fund FCAR (Québec). One of us (BV) benefited £rom the status of Chercheur 

collégial, ganted by the Fund FCAR, whife this work was being camed out. 



TABLE 1 

Sequence Transformation iWv UM, 

Oison 3.37 

Olson 3.93 

Olson 3.32 

14.5R2 Ohon 3.38 0.73 



TABLE 2 

1 " Dehed as cr = (12Ns t , , ) -5 ,  as in Green (1980) 



TABLE 3 

PGS SAMPLE 



PGS SAMPLE 

S equence Tramformat ion ze (PC) Do ( P C - ~ )  

Schulz 

scbulz 

schulz 

Schulz 

Olson 

Olson 

Schulz 

Schulz 

Schulz 

At the 90% confidence level 



TABLE 5 

V' IV', TEST WITEIN ISOTHERMAL MODEL 

GS SEQUENCE, SCBULZ TELANSFORMATION 

PGS SAMPLE 



TABLE 6 

PGS SAMPLE 

Sequence Transformation zo (pc) Do (pc-=) 

Schulz 

Schu lz  

Schulz 

Schulz 

Olson 

Oison 

Schulz 

14.0GS Sch& > 700" 0.9 x  IO-^ 
" At the 90% confidence level 



TABLE 7 



TABLE 8 

Sequence Transformation r, (pc) Do ( p ~ - 3 )  

14.5C Schulz 850 1.3 x 10-~ 

14.5GS Schulz 500 2.5 x 1 0 ~ ~  

14.5Rr SchulZ 400 3.9 x loV7 

14.5 R2 Schulz 400 3.1 x  IO-^ 

14.5GS Olson 350 4.5  IO-^ 

14.5 Rz Olson 550 1.9 x IO-' 

13.OGS Schulz 250 5.1 x  IO-^ 

Schulz 13.5GS > 300' 2.1 x  IO-^ 

1 4 . 0 ~ ~  schulz 500 2.5 x 1oV7 
a ..kt the 90% confidence level 



TABLE 9 

Sequence Transformation zo (pc) Do 
- 

14.5C S c h h  IlJO 0.8 x  IO-^ 

14.5GS Sch& 750 1.4 x IO-' 

14.5 Ri Schulz 600 1.6 x  IO-^ 

14.5& Sch& 600 1.8 x 10-~ 

Olson 550 2.4 x loe7 

OIson 850 1.0 x IO-' 

13.OGS Schulz 350 3.2 x IO-' 

13.3GS Schulz > 400a 1.4 x IO-' 

14.OGS Schulz 700 1.4 x IO-' 
" -4t the 90% confidence level 



l l i  

TABLE 10 

Heber 1986.1 184 182 

Heber 1986.2 223 210 

Moehler et al. (1990a) 250 210 
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FIGURE CAPTIONS 

Fig. 1 - Photometric properties of our pared-down sample of 209 objects brighter 

than b = 15.0. a) Strômgren b magnitude as a function of photogaphic 

B magnitude of Green et al. (1986). The cutoff near Bpg - 14.6 is 

the limiting magnitude adopted for inclusion in the photoelectnc study 

of Paper 1. Note that PG stars dready in the sample of Bergeron 

et al. (1984) had been observed photoelectri~aily irrespective of their 

photographic magnitude. The object at Bpg = 13.92 is PG 2335fO'iO. 

whose photographic B magnitude is erroneous in the PG catalog ( s e  52.3); 

b) (u - b) vs. ( b  - y) diagram. The soLd line represents the arbitrary 

b o u n d q  to the right of which T&6) rather than Tg, is used to determine 

TeR (see 53.1). c) ci vs. ( b  - y )  diagram; d )  ml vs. ( b  - y )  diagram. 

Fig. 2 - Cumulative surface density of hot, hydrogen-rich subdwarfs as a function 

of apparent magnitude. a) As a function of Bpg for our sample of 209 

objects (PGS) and for that of Green et al. For this figure, the erroneous 

Bpg value of PG 1033+301, given by Green et al. as BPg = -1.16. has 

been replaced by its broad-band value, B = 13.45; b) As a function of 

photoelectric b magnitude. We show here our initial sample of 209 objects 

(labeled PGS), the sample augmented with the additional 11 ob jects found 

in Kilkenny et al., labeled PGS+11, and the sample augmented with 20 

objects to which were assigned average d u e s  of colors and galactic latitude 

(see text), labeled PGS+20. 

Fig. 3 - Linear regression between T(u-6) and TQt for the 157 ~bbjects with b 5 150 

which 6gure to the left of the arbitrary boundary indicated in Fig. lb  

(see text). a) For the calibration of Tq based on the work of Schuh 
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(1975); b)  For the calibration based on the work of Olson (1974). 

Fig. 4 - Observed (histogram) and best-fit (solid line) N ( ; )  distribution in the 

exponential mode1 for the biim = 14.5 PGS subsample. Temperatures are 

obtaiued £kom Q' or (u-b)  (see text), on the basis of the Schulz calibration. 

a) The so-called C sequence, where surface gavities are taken to be a 

constant, log g = 5.25; b) The GS  sequence, where surface gravities are 

assigned on the basis of log ge4 = 2.3; This is our reference sequence. 

c) The Ri sequence, where surface gravities are assigned randomly (see 

text); d) The R2 sequence, where surface gravities are assigned randomly 

(see text). 

Fig. 3 - Contours of equd confidence level associated with the fit to the Y(=) 

distribution of the biim = 14.8 PGS subsample with an exponential 

distribution (Fig. 4). The contours shown are for 68.3%, 90%, 95.4%, 

99%, 99.73%, and 99.99% confidence levels. The cross indicates the set of 

Do and 3, associated with the minimal deviation. These values are $\-en 

in Table 3. Rien the 90% confidence contour remains open, only a lowr  

limit based upon that contour is given there. Temperatures are obtained 

fiom Q' or (u  - b) (see text). on the basis of the Schulz calibration. 

a) The so-called C sequence. where surface gavities are taken to be a 

constant, log g = 5.25; b) The GS sequence, where surface gravities are 

assigned on the basis of log g84 = 2.3. This is our reference sequence: 

c) The Ri sequence, where surface gravities are assigned randomly (sec 

text); d) The RÎ sequence, where surface gravities are assigned randomlv 

(see text). 

Fig. 6 - Observed (histopan) and best-fit (solid line) X ( Z )  distribution in the 
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exponential model for the brim = 14.5 PGS subsample. a) The GS 

sequence, with the Schulz calibration (this panel is identical to Fig. Ab): 

b) the GS sequence, with the Olson calibration; c) the R2 sequence. 

with the Schulz calibration (this panel is identical to Fig. 4d); d) the Rz 

sequence, with the Olson calibration. 

- Fig. r - Observed (histogram) and best-fit (solid line) X ( = )  distribution in the 

exponential model. Temperatutes are obtained from Q' or ( u  - b )  (see 

text), on the basis of the Schulz cdibration. This is the secal led CS 

sequence (see text); a) The blim = 13.0 PGS subsample; b) The b l i ,  = 13.5 

PGS subsample; c) The bu, = 14.0 PGS subsample; d) The b l i ,  = 14.5 

PGS subsample. This panel is identical to Fig. 4b. 

Fig. S - Contours of equal probability associated with the fit to the J(=) 

distribution with an exponential model (Fig. 7). The contours shovm 

are for 68.3%, 90%, 95.4%. 99%. 99.73%. and 99.99% confidence levels. 

The cross indicates the set of Do and se associated with the minimal 

deviation. These values are given in Table 3. When the 90% confidence 

contour remains open. only a lower limit based upon rhat contour is given 

there. Temperatures are obtained fkom Q' or (u - b) (see text), on the 

basis of the Schulz calibration. This is the CS sequence, where surface 

gavities axe assigned on the basis of log gBL = 2.3. a) The biim = 13.0 

PGS subsample; b) The biim = 13.5 PGS sample; c) The bi i ,  = 14.0 

sample; d) The biim = 14.5 PGS sample. This panel is identical to 

Fig. Sb. 
- 

Fig. 9 - Observed (histogram) and best-fit (solid iine) X ( z )  distribution in the 

isothermal model for the brim = 13.0 PGS subsample. Temperatures are 
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obtained fiom Q' or ( u - b )  (see text), on the basis of the Schulz calibration. 

This is the so-cded G S  sequence ( s e  text). a) The blim = 13.0 PGS 

subsample; b) The biim = 13.5 PGS subsample; C) The bii,  = 14.0 PGS 

subsample; d) The bf im = 14.5 PGS subsample. 

Fig. 10 - Summary of the variation of the characteristic scale height of an 

exponential distribution as a function of the limiting magnitude, biim. of 

the subsample. Temperatures are obtained from Q' or (u  - b) (see te.=), 

on the bais of the Schulz calibration. This is the so-called GS sequence. 

where surface gravities are assigned on the basis of log go4 = 2.3. drrows 

indicate that the 90% confidence contour is not dosed for z, < 4000 pc, 

even though lesser-confidence contours might be closed in that window. 

From top to bottom, a) the PGS subsample; b) the PGSf l l  subsample: 

c)  the PGS+SO subsample. 

Fig. 11 - Same as Fig. 10: but for an isothermal-disk distribution. 
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ABSTRACT 

We have reanalysed the statistical properties of the sample of 
hydrogen-rich hot subdwarfs identified in the Kitt Peak Downes 
survey in order to derive an improved value of the density Do of 
these stars in the plane of the Galaxy. Our analysis is based on 
photoelectric Stromgren photometry for 22 of these stars, al 1 

brighter than V = 15.0. The value of the average absolute 
magnitude of the KPD objects we redetermine is at least one order 
of magnitude brighter than that derived in the initial investigation. 
Three methods are then considered to derive Do, under the 

Based on observations obtained at the Kitt Peak National Observatory. 
National Optical Astronomy wich is operated by the Association o f  
Universities for Reseach in Astronomy under contract with the National 
Sc ience  Foundation. 

Permanent address: Colkge AndrC Grasset, LOO1 Crernazie est, Montréal. 
Québec, Canada H2M 1M3 



1 3 2  
assumption of an exponential distribution of stars in the direction perpendicular to 

the Galactic plane: fits to the number of stars as a function of vertical distance 

above the plane and as a function of apparent brightness, as well as the V'/I.$ test. 

We b d  that the distribution of hot, hydrogen-rich subdwarf stars can be satisfactorily 

reproduced with a mid-plane space density Do = 4.1 1 1.5 x IO-' pc-3, a factor of 

-5 lower than initial estirnates, but in agreement with the recent determination of 

Villeneuve et al. based on the Palomar-Green sample at high gdactic latitudes. 

Subject headings: Galaxy: structure - stars: early-type - stars: statistics - 

stars: subdwaxfs 



Villeneuve et al. (1995; hereafter referred to as Paper 1) have recently 

provided a new determination of the space density and distribut ion scale heighc 

of the hot, hydrogen-ricl: subdwarfs. Their analysis is based on a sample of 209 

stars c d e d  from the Palomar-Green survey, for which Stromgren photometry had 

previously been secured. Their final values for these parameters are. respectivelu. 

Do = 3 I Z x 1 0 - ' ~ c - ~  and z, = 450 i 150 pc. The space density Do is smder  than 

the values obtained previously (Heber et al. 1984; Downes 1986: Green. Schmidt. k 

Liebert 1986; Heber 1986; Green St Liebert 1987; Reid et al. 1988: Moehler et al. 

1990: Bixler. Laget. & Bowyer 1991; Theissen et al. 1993). which all  were in the 

range 1-4 x ~ O - ~ ~ C - ~ .  Similady. the exponential scale height z ,  derived in Paper 1 

is at the high end of those found previously, most recently by Moehler et al. ( 1990). 

Bixler et al. (1991). S&er (1991), and Theissen et al. (1993). WXle earlier values 

of z, argued convincingly for the hydrogen-nch subdwarfs belonging to an old disk 

population. the latest determination of 2, suggests that there might beo as well. a 

small admixture of stars belonging to the thick disk envisioned by Giktore & Reid 

( 1983). 

Paper 1 includes a detailed rediscussion of most of the earlier determinations. 

Among those. that of Downes (1986) plays a distinct role: it is the only 

determination which does not make use of a sample of stars obtained at high galactic 

latitudes: in contrast, for example, to the Slettebak & Brundage (1971) objective 

prism survey or to the Palomar-Green survey to name but two' the Kitt Peak-Downes 

(KPD) survey was conducted exclusively in the plane of the Galaxy. Unfortunately. 

this is where interstellar extinction becomes a significant source of uncertaintv in 

the interpretation of the properties of Downesos statistically-complete subsample of 
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ob jects. Xevert heless. the galactic-plane survey has a strategic importance. sincc 

it provides us with the opportunity to determine the mid-plane space density of 

hydrogen-rich subdwarfs in a manner which is essentially independent of the vertical 

scale-height of their distribution. It was pointed out in Paper 1 that the value of 

Do origindy derived by Downes (1986), 1 . 5 - 2 ~ 1 0 - ~ ~ c - ~ ,  could be reconciled with 

the lower d u e  derived in Paper 1 when the large difference in absolute magnitude 

derived for the hydrogen-nch subdwarfs was taken into account: while the analysis 

of Paper 1 gave (&Jv j - 3.7. Downes's values were (-VIv) - 5.0-5.3, depending on 

the assumed intrinsic color. However. Paper 1 offered no specific suggestion as to 

the origin of this discrepancy. 

In light of the importance of Downes's survey highlighted above. we reconsider 

here the problem of determining the space density of hot, hydrogen-rich subdwarfs 

in the plane on the basis of the KPD data. Our analysis, which can be considered 

a Eoliow-up to Paper 1, is similar to that of the PG stars presented there. and 

hinges on photoelectric Stromgren photometry secured for a number of KPD stars 

by LVesemael et al. (1992). These data are first analyzed to derive approximate 

atmospheric parameters: three independent methods are then used to derive the 

mid-plane density of these objects in the Galaxy. 

2. THE SAMPLE OF HYDROGEN-RICH SUBDWARFS IN THE PLANE 

The KPD colorimetric survey covers 1.144 deg' divided into 52 fields. dl 

located within 12O of the Galactic plane. The mean completeness limit of the survey 

is Bpg - 15.3. a result derived on the basis of the V / V ;  test3 applied to the white 

The use of primed volume elements here simply indicates that all volumes are 

weighted by the barometnc density distribution (see Paper 1). 
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dwarf sample. Domes isolates 31 of the 40 hydrogen-rich s u b d w d s  discovered in 

the s w e y  as being within that completeness limit. and foxming a complete statistical 

sample. Wesemael et al. (1992) obtained Stromgren photometry for 23 of the 25 

subdwarf candidates brighter than V -- 15. For the 3 stars left out (KPD 2109f4401. 

KPD 2118+38417 and KPD 223'7+4924). it is a simple matter to relate the missing 

S tromgren photometry to the Johnson photometry secured by Downes ( 1986). 

Figure l a  displays the observed correlation between the Stromgen y 

magnitude and the Johnson V magnitude of Downes for the 32 objects for which these 

data are amilable. while Figure l b  shows a similar correlation between Stromgren 6 

and B. These relations can be expressed in the form 

and 

Similarl- Figure 2a displays the correlation between the S tromgren ( b - y ) index and 

the Johnson ( B  - V). while Figure 2b shows a similar correlation between ( u - b )  

and (Ci-B).  These relations take the form 

and 

The use of these transformations permits a smooth transition from the Johnson to 

the Stromgren system for the three unobserved stars. The statistically-complete I iPD  

sample we consider here thus consists of 25 stars with V 5 15.0, or y $ 15.04 (sec 

Eq. la).  
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At the bright end. we use truncated cones (introduced in Paper 1) to cornpute 

the different integrals and volumes required in 54. in order to avoid problems related 

to a possible incompleteness of the KPD s w e y  at the bright end. The survey is 

thus considered to be complete between Stromgren y magnitudes 13.0 and 13.04. 

3. DETERMINATION OF PHYSICAL PARAMETERS 

3.1 Effective Temperatures and Surface Gravities 

Estimates of the effective temperature were obtained on the basis of the 

calibrated relation between the reddening-fiee color index Q' and the effective 

temperature. This relation is described by Bergeron et al. (1984) and Wesemael 

et al. (1992). while the sensitivity of the index to the transformation to a calibrated 

sytem is discussed in that last paper, as well as by Saffer et al. (1994). Furthemore 

çare was taken, in Paper 1, to treat those objects which appeared to  be composites 

in a slightly different manner, in order to avoid the contamination of the colors 

due to the cornpanion. Here, the presence of extinction on the line of sight is 

such a significant problem that we have neglected this distinction altogether. The 

importance of this omission will be addressed below (53.2) 

Our gravity assignments follow the procedures developed in Paper 1. in that 

we used four different methods to assign surface gravities to individual objects in oiir 

sample. and complete sequences of calculations were carried out for each method. 

There are, however, s m d  changes in the details of the sequences: The C i  and 

C i  sequences consist of assigning constant surface gravities. log g = S.25 and j.5. 

respectively, to all program stars. A third sequence, termed BLB. uses the best- 

fitting, least-square linear relation given by Bixler et al. (1991) between log g and 

log TeR (log g = -11.70 + 3.87Log TeR ) The last sequence. termed GS. mimics the 
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Greenstein 9- Sargent (1974) method for assigning log g values (log gB4 = 2.3). Sote 

that the BLB method is equivalent. in practice, to adopting a slightly rnodified 

Greenstein 9r Sargent-like relation of the form log g83-8' = 2.63. A brief discussion 

of the features associated with the Ci and GS sequences can be found in Paper 1. 

The sequences C 2  and BLB are new to this analysis. 

It should be noted that o u  reanalysis of the KPD sample is part of a 

comprehensive effort aimed at carrying out statistical analyses of large samples of 

hydrogen-rich subdwarfs t hrough analyses of t heir photometric properties. As already 

discussed in Paper 1: it would thus have been an unreasonahle drain of telescope time 

to  attempt to secure spectra for the 709 stars analyzed there. Here. in the s a m e  

spirit. no spectra have been secured for this reinvestigation. even though the much 

smaller size of the KPD sample (one-tenth that of Paper 1) makes the procurement of 

these data much easier. So much so. in fact. that we have become aware. after this 

analysis was completed. that the KPD sample had recently been almost completely 

reobserved by S s e r  & Liebert (1995). We wiU return to this important development 

in 35. 

3.2 Distance De temina t ions  and the P~oblern  of Reddening 

Individual distances, d, are calculated from 

where Hjsoo and f5soo are, respectively. the Eddington flux at 5500 -3 computed 

for a @en Ten and log g fiom models similar to those of Wesemael et al. ( 1980 1. 

and the flux detected a t  the top of the Earth atmosphere at the same wavelength. 

Other symbols have their usual meaning. A s  in Paper 1, we adopt M = 0.5 -11: 
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( 5loehler et al. 1990). and the flux is obtained from the Heber et al. 1954 ) relation. 

whereby rn, = 0.000 corresponds to 3.60 x 10d9 erg cm-%-'.$-'. Howevet. the na, 

magnitude used here m u t  be corrected for intersteliar extinction. 

This is achieved by fkst determinhg the unreddened ( b  - y)o color index by 

combining the equation defining Q' 

with a relationship bewteen ( u - b)o  and ( b -- y)o derived on the basis of the stellar 

atmosphere models used by Ivesemael et al. (1992: e.g., Fig. 9), which we express 

in the form 

We thus obtain 

The color excess Eb-,, can now be estimated. and the extinction follows from the 

relation -Ay = 5.06E(b-y,, based on the average reddening curves of Seaton ( 1979). 

The flax f55001 corrected for extinction, then follows, while HgjO0 is obtained from 

the effective temperature Ten(Qt). AU ingredients are then in hand to estirnate d 

from Equation ( 3). Absolute magnitudes follow from the usual expression 

with d expressed in pc, while the height of each star above the galactic plane is 

simply z = d sin Y. where b is the galactic latitude of the object. A summary of the 

average absolute rnagni tudes characterizing our sample of ob jects, derived with the 
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two temperature calibrations and the four distinct gravity assignments. is presented 

in Table 1. 

we derive, above. effective temperatures on the basis of Q'. and this procedure 

implicitly assumes that the observed colors were uncontaminated. The impact on 

d of our ignoring possible contamination of the observed y magnitude by a cool 

main sequence-cornpanion will be felt. differently for our different sequences of log 

g assignments. To illustrate this, we recall that our estimate of derives 

fïom a determination of Tee(Q1). Let us assume, furthermore. that the main effect 

associated with the presence of a companion will be to redden ( b - y) ,  while leavin; 

I u - b)  essentially unchanged. The d u e  of Q' for such a composite system will thus 

decrease (see Eq. 4a) and a higher effective temperature would be assigned to the 

subdwarf than would otherwise have been the case had uncontaminated colors been 

used. For the first two sequences. the effect of this nominally higher Ten is partiallx 

offset by the higher fs joo associated with the contaminated y magnitude. While this 

is also true for the Last two sequences. the higher Teff dso  ieads. for those. to the 

assignrnent of a larger log g through the imposed relationship between g and B. It 

then follows from Equation (3 )  that, in these two cases. the ha1  distance should be 

s m d e r  than that assigned had the presence of a companion been properly accounted 

for. 

The importance of this effect, w'nich should affect only a small fraction of 

the sample (only three KPD stars are candidates for composites, according to Allard 

et al. 1994), is easily appreciated when one examines its effect on absolute magnitude. 

To this end. we recalculated the average i\.l, for the 209 stars in the sample of 

Paper 1; effective temperatures were determined directly from the Q' index. thus 

ignoring the possibility that a certain number of these stars might be composites. 
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The Schdz (1978) calibration \vas used. and both the CI and GS log g sequences 

were considered. By contrast, we dso determined My for a subsample of 184 stars 

located. in a ( u  - b) vs. ( b  - y )  diagram, far from the region of contamination 

from composites identified by Allard et al. (1994). The difference between the mean 

values of LW,, for these two samples were Less than 0.1 dex. smaller by a factor 

3-4 than the standard deviation of the -M, distribution. Thus. whatever the true 

fraction of contaminated hydrogen-rich subdwarfs and the level of contamination they 

suffer. a maximum supplementary error of 10% may affect some of the distance 

det erminat ions. 

3.3 The Ab~olute Magnitude of Hydrogen- Rich Subdwarfs 

There are alternative methods to determine distances to individual ob jects. 

Thus Downes (1986) assumes instead a constant value of (B  - Ii)* for all stûrs. and 

determines and -IV. for rach object. Then. through the use of published 

relations between color excess and distance for specific galactic directions. d foliows. 

while ML, is obtained through Equation (5). 

FoUowing this approach for the 31 hydrogen-rich subdwarfs forming the KPD 

complete sample, Downes found a mean ( L ! )  of 5.0 f 1.4 (5.3 f 1.4) on the basis 

of ( B - b r ) ~  = -0.35 (-0.30). Here, on the basis of the various methods used to 

assign individual log g values, and the Msious temperature calibrations used. we 

obtain instead a mean value of (Mg) = 3.92, with a standard deviation of 0.38. 

Our result is in accordance with the mean values representative of these stars in 

Paper 1 - which are in the range 3.32-3.93 - as weU as with several estimates 

of Alv derived recently. and already surnmarized in Paper 1: (il&) = 3.14. cr = 0.76. 

based on the 26 sdB stars with reliable iMv in Table A3 of Greenstein 9( Sargent 

(1974); (Mv) = 3.85, O = 0.60, for the 8 objects of Heber et al. (1984); (Mv) = 4.41. 
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a = 0.31. for the 7 new. single objects analyzed by Heber (1986): (.Llb-j = 3-53. 

O = 0.52. for the 37 objects studied by Moehler et al. (1990): (-'LIV) = 3.5 f 0.9. for 

the 11 objects in the complete sample considered by Theissen et al. (1993); and a 

range of 4.3-4.5 derived by Liebert, Saffer, St Green (1994) for three B subdwarfs 

in the old. metal-rich galactic cluster W C  6'791. 

Downes 's generdy fainter magnitudes must onginat e ei t her wi t h his choice 

of a constant (B - V)o value. or with the extinction vs. distance relations mhich 

are at the core of his cdculation of (&lV). The first of these options can be readily 

checked by calculating a mean value of (B - V ) o  for the sample of Wesemael et al. 

( 1992). which can be obtained by assuming that - for the PG stars - the observed 

( b  - y )  value is very nearly ( b  - and by further using Equation (2a) to convert 

individual ( b  - y)o indices to (B - t ' ) o .  The resulting mean is ((B - V ) o )  = -0.325. 

with a standard deviation of 0.025. This result confirms the adequacy of Downes's 

choice. which consisted of simplifiying the ~roblern by choosing the intrinsic ( B  - C')CI 

color as a constant. and ignoring its dependence on (U - B)o-  

This agreement suggests that one must consider the extinction vs. distance 

relations considered by Downes (1986) as the source of the discrepancy. These 

relations. extracted £rom three distinct sources (FitzGerald 1968; Lucke 1978: Nandy 

et d. 1978). tend to be generdy noisy, and it is unfortunately not possible for us ro 

reproduce exactly the way individual distances were determined on the b k i s  of these 

plots. However, while the d e t e m i n a t i o n  of distances and absolute magn i tudes  on the 

basis of these graphs appears fraught with risks. it remains of some importance for 

our later discussion (54) to investigate to what extent the extinction and distances 

Ive derive on the basis of o u  own methods are compatible with those extracted 

from these graphs. For this, we use the following two sources of information on 
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the spatial variation of interstellar extinction: the data of FitzGerald ( 1968 j. one of 

the three sets used by Downes (1986). and the more recent compilation of 'YeckeL 

S; Klare (1980). Both present graphs of extinction in the plane as a function of 

distance for numerous galactic longitudes. We define a match with the graphical 

data as acceptable if the extinction we determine f d s  within a certain magnitude 

range of that suggested by either of the two sources (FitzGerald or Xeckel & Klare) 

at the mean distance derived for the object. The latter is simply defined as the 

mean of the distances obtained with each of our four methods to assign log y. 

The acceptable range is Gred by the general uncertainty inherent to our distance 

determination, even in the absence of significant extinction. R o m  the analysis of 

Paper 1. we estimate that the uncertainty on d and s is of the order of $O%. a 

value consistent with that derived by Moehler et al. (1990). This fi,gxe translates 

into an acceptable uncertainty of on -4,. If. on the other hand. we adopt a 

s m d e r  uncertainty on d of the order of 35%, the acceptable uncertainty range on 

-4, decreases to - zt0.34. 

The combination of estimated extinction and distance w e  derive can be 

matched with the gaphical data for 21 of the 25 stars in our sample if the typical 

uncertainty on d is set at 25%, while we secure a match for 23 out of 25 objects for 

an allowed uncertainty on the distance of 50%. Among the four problematic stars. 

one (KPD 3053f5632) is over-reddened. in the sense that our value of -4, is -1.3 

rnag larger, at  o u .  estimated mean distance to the object. than the largest value 

suggested by the graphs; this star: however. is not among the composite candidates 

identified in the KPD survey by Allard et al. (1994). For the other three objects 

(KPD 0025+3403, KPD 0550+1922, and KPD 2040+3955), the extinction we derive 

is 1.0-1.6 mag smde r  than the smallest value estimated on the basis of the graphs. 
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Table 2 presents the physical parameters deterrnined for the orisinal sample 

of 25 stars isolated by Downes. Stromgren y magnitudes are fiom Wesemael et al. 

( 1992). except for the three stars for which Equation ( la)  was used to transform the 

KPD Johnson V magnitude to the Stromgren system. The extinction -4, is that 

derived here on the b a i s  of our method. Individual temperatures follow from Q' 

and the Schulz (1978) transformation (see Wesemael et al. 1992 and Paper 1). The 

four different log g assignments (in the order Ci C?,  BLB. and GS). distances. and 

.IIy follow for each star. 

4. DETERMIiV.\TION OF THE SPACE DENSITY 

4.1 General Considerations 

We use three met hods, each wit h distinctive characteristics. to determine 

the space density based on the complete statistical sample defined in 52. Our f i s t  

approach - perhaps the most direct one - is to consider the observed .V( y j 

distribution of program stars. and compare it with predicted model dis tributions 

calculated with assumed values of the e.xponentia1 scale height. z , .  and of the mid- 

plane density. Do. The values of these variables can be adjusted in the model to 

match as closely as possible the observed N ( y )  variation. These optimal values of 

Do and 2, obtained depend, in this instance. on the value of My, which is assumeci 

to characterize the population of objects. 

The next two techniques are already described in detail in Paper 1. One 

of these is Schmidt's (1975) technique, which consists of summing the l / V $  for 

each star of a complete sample, where VA is the maximum density-weighted volume 

accessible to each object in the survey. One advantage of the KPD sample is its 

relative insensitivity to the assumed scale height of the distribution. This feature 
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allows a test for completeness (which requires us to assume a d u e  of 2 ,  ). as well 

as a determination of the space density, even if the exponential scale height cannor 

be determined accurately. F indy ,  the third method we use considers fits to the 

observed .V(z) distribution of stars: values of the exponential scale height and of the 

space density in the plane are. once again. adjusted in the model stellar distribution. 

characterized by a unique value of the absolute magnitude, to force a match to the 

observed Y( 2 )  variation. 

In contrast to the work presented in 53.2. where we circumvented - through 

the use of Equation 3 - the need for an extinction vs. distance relation to determine 

.\lV values. such a relation is needed here to determine Do. This is because our 

model .V( y )  and .V(z) distributions both require us to calculate the distance at which 

a star of given absolute and apparent magnitudes would be located in each field of 

the survey. This information cannot be obtained without referring to an extinction 

vs. distance relation for each field, which we extract from the 'ieckel & Klare ( 1980 i 

data. Similarly. the 1/Cm summing technique requires that. among other things. the 

ma,uirnum volume accessible to each object in the survey be calculated. This datum 

again requires a knowledge of the extinction vs. distance relation for each field. 

4.2  Fittzng the Observed Y( y) Distn'bution 

To obtain a h s t  value of the space density of hydrogen-rich subdwarfs. as 

well as to provide a connection CO the value derived earlier by Downes ( 1956 1. 

we fwst attempt to fit, with a X2 technique, the observed .V(y) distribution to 

those predicted within the exponential model, treating the density Do and the scale 

height i. as adjustable parameters. The number of stars of absolute magnitude II, 

(assumed identical for all stars) in a bin centered on Yi in a survey of n fields. each 

characterized by a solid angle wj  and a central galactic latitude b j  is, for a given 



choice of Do and z,. 

In the above. the height above the plane. z t ,  of a star of assumed absolute 

magnitude '/l, and of apparent magnitude yk in a given field. characterized by its 

galactic latitude b, and its extinction - . lYvj(d).  is simply 

The maximum height at which field j contributes. ( j ) .  is determined by the 

limiting magnitude of the field and by the absolute magnitude of the stars within 

it. Furthermore. note that each individual distance dk associated with a particular 

apparent magnitude depends on the extinction in the field. which is itself also 

dependent on distance. Thus. before performing aq- calculation. we need the A,( d )  

relation for each of the 52 fields. FitzGerald (1968) presents 74 graphs of color 

excess vs. distance based on photoelectric data for more than 7.000 stars in order 

to cover the 360" of gdactic longitude at low latitudes. Xeckel Sr Klare (1980) used 

photoelectric data for more than 11,000 stars and generate 325 different gaphs of 

d c -  VS. d to cover the entire galactic plane at low galactic latitudes. On the basis 

of both these studies, the general behavior of the extinction can be modeled as a 

straight line of constant slope for distances smaller than .- 1 kpc. followed by a 

constant value which correspond to that reached at 1 kpc. Because this description 

is adequate for most of our 52 fields, we adopt it for all of them. The calculations 

were repeated for the two different values of the extinction at 1 kpc obtained h m  

the compilations of FitzGerald and Yickel & Klare. 
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An i terat ive technique was used t O compute the individual distances c l k .  

As a first estimate of A,, we use the 1 kpc value. if. in this first pass. the 

computed distance is larger than 1 kpct the procedure is stopped. If it is less than 

1 kpc. this distance is probably underestimated, because the true extinction is most 

lihly s m d e r  than the value in i t idy  adopted. A second estimate of A, is then 

made. using the pret-ious distance estimate and the linear relationship between -4, 

and distance. This second distance estirnate is greater than the first. and is itself 

overestimated because the true extinction is iarger than that used. The procedure 

is repeated. and converges quickly (4 or 5 steps); it is stopped when the difference 

between the last two distance estimates is smaller than 10 pc. The &al distance is 

the mean of the last two values. The maximum height at which field j contributes. 

zmaz,j_ is determined by the Limiting magnitude of the field and by the absolute 

magnitude of the stars within it. 

The general y' for our problern is 

where ?J represent the number of bins, iV(yi) is the observed number of stars in 

bin Y i ,  iV(yi. Do, z e )  is the number of stars predicted for a given Do and z.. and a, 

the error on N(yi) .  The latter is estimated under the assumption that the observed 

.V(yi) can be desmbed by a Poisson distribution: thus = d m .  

Our fits assume that all the objects in the survey area c m  be characterizecl 

by a constant absolute magnitude A&,. Rather than adopting the average absolute 

magnitude characteristic of one or another of the C i ,  C2, BLB, or GS sequences. 

we have elected to perform this &st set of fits with absolute magnitudes in the 
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range 3.5 (0.3) 3.0. This wide range permits us to generate results for .LIy values 

as faint as those adopted by Downes in his earlier calculations of Da. which none 

of our four sequences would otherwise reach. Table 3 gives the optimal kalues of 

the scale height z ,  and the mid-plane density for each choice of absolute magnitude. 

as well as for the two sources of extinction data described above. Figure 3 displays 

the four different distributions obtained with the Neckel St Klare extinction data as 

continuous Lines. while the observed distributions appear as his tograms. The result s 

of Table 3 do not appear to depend critically on the adopted extinction data. but 

are sensitive to the assumed &1,, value. as had been argued in Paper 1. Larger 

mid-plane densities are nat u r d y  associated wit h fainter absolut e magnitudes. since 

al1 stars axe then located closer? and are thus more concentrated. In other words. 

to account for the same number of observed stars in an apparent magnitude bin. a 

higher density is required for fainter My because the volume associated with the bin 

is srnaller than it is for a bnghter object. The six density determinations associated 

ivith the three bnghtest absolute magnitudes are consistent with the results of Paprr 

1. while those obtained for (&ly) = 5.0 are simiiar to those encountered in Downes's 

original analysis, which yielded Do = 1.5 x ~ O - ~ ~ C - ~ .  

The d u e s  of z, obtained for the (&IY) = 5.0 cases are quite consistent with 

those adopted by Downes (1986). In general, however. the values of the exponential 

scale height are not consistent with those obtained in Paper 1. This is not really 

a surprise since, as mentioned earlier. the Galactic-Plane KPD sample is not really 

suited to a determination of 2,. This is best seen in Figure 4. which displays 

the confidence levels associated with our fits in the ( D o , - , )  plane. The coddence 

levels around the best fit tend to f o m  banana-shaped curves, open-ended dong the 

vertical axis. This morphology simply indicates that the density is relative1 well 
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constrained. i.e.. that different values of 2, can be used. and similar values of Di, 

obtained nevertheless; similar contour plots were obtained in Paper 1 while fittinj 

subsamples of the PG survey limited to low z. This result is exactly that expected 

from a sample of stars concentrated to the Galactic plane: because the mean z of 

the sample is lower than the scale height, no significant vertical density decrease can 

be detected, and any z, sufticiently larger than ( z )  is appropriate to describe the 

sample. 

4.3 The Vt,/V; Test. and its Associated Density 

The V1/Vk test is often used as a tool to determine the optimal d u e  of 

the exponentid scale height ze for a complete sample. When the test is performed 

for different values of r,, that which gives - within the uncertainty - a kalue of 

(Vt/V;) near 0.5 is defined as the optimal exponential scale height. The density 

then foliows by summing the individual l /Vh over the entire survey. 

The evaluation of V' requires the distance at which a star characterized b- 

given apparent and absolute magnitudes should be in each individuai field. This 

distance differs £rom field to field. according to the characteristics of the extinction 

in that direction. Similarly, the maximum distance at which a star c m  be detected 

depends both on its apparent and absolute magnitudes. as well as on the extinction 

which characterizes the different fields. We again follow the procedure described in 

54.2 to determine distances with due account taken of the extinction. 

Xote that, in contrast to the fits to the observed N(y )  distribution carried 

out in 542, the i/Vm summing technique uses the individaal absolute magnitudes 

deterrnined for each star in 53.2. Table 4 and 5 show the results obtained with 

each of the four gravity assignments, and with effective temperatures based on botli 

the Schulz (1978) and the Olson (1974) calibrations. and for the extinction data of 
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Seckel 5; mare (1980). W e  used two different z ,  talue ro carry out the I-'/l: 

test. as  well as to compute its associated space density. 

For all sequences, the ( V )  = 0.5 requirement is met within the 

uncertainty of 0.06 (given by [12i~]-*. where N = 25; Green 1980). This again 

shows the relative unimportance of the chosen value of 2, in analyses of the 

KPD sample. A s  expected. the lower scale heights produce the largest densities by 

lowenng the extent of the weighted maximum volume. In agreement with the results 

of 54.2. the value of the mid-plane density Do is sensitive to the mean absolute 

magnitude which characterizes each sequence. Furthemore. the values derived here 

are comparable to those of 94.3. One should note that none of the current sequences 

reach the faintest absolute magnitudes explored previously within the .V( y )  fits. 

4.4 Fitting the Obserued -V(z) 

We now attempt to fit. with a technique, the observed .V(i)  distributions 

to those predicted within the exponential model. treating the density Do and the 

scale height 2 ,  as adjustable parameters (additional details are @en in §5-3 of 

Paper 1). -4s in 84.3 and 4.3, the individual distances cornputed take into account 

the extinction. The maximum z at which each field contributes is detennined by the 

limiting magnitude of the field, and by the absolute magnitude of the stars within 

it. -4s in 54.3. calculations are carried out for each sequence in t u m  (Ci. C?. CS. 

and BLB). and we -sume that ail stars are characterized by the average absolute 

magnitude value appropriate to each sequence (summarized in Table 1). 

Figure 3 and 6 display our results. The optimal N ( i )  distributions are 

displayed as continuous lines, while the observed distributions are represented by 

histograms. Table 6 presents the derived values of r,  and Do, al1 for the Schulz 

(1978) temperature calibration and the Neckel & Klare extinction data. and this for 
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the now customary four sequences of log g assignments. Here as well. the densities 

derived kom this method of analysis are in agreement with those derived in $4.2 

and 4.3. The derived scale heights are larger. but nevertheless remain compatible 

with the completeness test of 84.3. 

5. CONCLUDING REMARKS 

On the basis of the st atis tically-complete sample of hydrogen-rich subdwarfs 

isolated by Downes (1986), we have redetermined the mid-plane density of these 

stars. We have assumed that the vertical distribution of the objects is correctly 

described by an exponentid dependence (see the discussion of Paper 1). and have 

used a subsample of stars brighter than V .- 15.0. By simply averaging the results 

obtained fiom our fits to the observed .V(Z) distribution (Table 6)  and fiom the 

1 technique (Tables 4 and 5).  which account for two temperature calibrations as 

well as several approximate ways to assign surface gravities to the sample. ive find a 

mean value of the mid-plane space density of 4.1 f 1.5 x 1 0 - ' ~ c - ~ .  This value is in 

cood agreement with that derived in Paper 1 (Do = 3 f 1 x 1 0 - ' ~ c - ~ )  in a statistical a 

analysis of the PG sample. However. it is roughly a factor of 5 smaller than that 

initially derived by Downes (1986) on the bais  of essentidy the same sample. -1s 

was already suggested in Paper 1. this discrepancy can be traced back to the absolute 

magnitudes assigned to the program objects. It is now likely that we have found 

the specific origin of these Qiffenng assignments: the distances derived by Downes 

( 1986) for his program objects rely heavily on diagrams of extinction vs. distance in 

the Galactic plane (FitzGerald 1968; Lucke 1978; Nandy et al. 1978), diagrams which 

- in retrospect - may have been too noisy for the task of determining individual 

absolute magnitudes. Our estimates of .\.I,, in contrast, ore independent of thesr 

diagrams, as they rely on estimates of Ten based on the reddening-independent. 



t emperat ure-sensi tive index Q' . 

This being said, however? w e  mwt still rely o n  d i a g ~ a m 3  of e z t i n c t i o n  u.9. 

distance in the Galact ic  plane t o  derive space d e n s i t z e ~  with any of the three methods 

ezplored here: as  was pointed out earlier, fits to both the N ( y )  and the .Y(-) 

distributions require the calculation of a predicted distribution of stars which depends 

on the extinction law 4 ( d )  adopted for each field of the survey. For the densities 

calculated with the 1 /VA summing method, the maximum density- weighted volume 

accessible to each object in the survey must be calculated. and this quantity also 

depends on the ;l,(d) law for each survey field. For this ta&. we have thus used 

the extensive compilation of Neckel & Klare (1980), which appears of supenor quality 

to the earlier compilations. Nevertheless, the impact of these diagrams is smdler 

here than in Downes's work as 2 )  the absolute magnitudes used in the density 

calculations are previously, and independently, constrained. and ii). in the case of 

the 2/l7; ssumming of 54.3. the diagrams are used in a regime where the distailces 

considered are large enough for the extinction to be properly described by a constant 

value. Indeed. our calculations of Do reveal only a modest sensitivity, once .LIy ualaes 

have been assigned, to the particular source of extinction data. 

As mentioned earlier, SafTer Sr Liebert (1995) have essentially cornpleted their 

spectroscopic reobservations of the complete sample of hydrogen-rich subdwarfs in the 

IiPD survey. This is a significant development, as our work here has ksumed al1 

along that the original sample isolated by Downes (1986) - of which we consider only 

those members bnghter than V - 15.0 - is i) as complete, at faint magnitudes. as 

stated, and i i) contains only hydrogen-rich subdwarfs. The work of S d e r  & Liebert 

(1995) now permits a quantitative evaluation of point ii). The preliminary resnlts 

of their classification work show that KPD 0311+4801, KPD 0631-0026, and K P D  



2023+3033 should be removed from the bright sample considered here. while KPD 

2024+3303 has not yet been reobserved". The impact of these latest results for our 

Yote that. under these circumstances, the parameters derived in Table 3 for the 

t hree misdassified ob jects may be especidy inaccurate. 

h a 1  values of Do can be most simply evduated with the 1/Vk summing technique 

used in 54.3. leaving out the three reclassified stars. With the Schulz (197s) 

photometric calibration, the value of Do, averaged over the four sequences and 

the two choices of r,  of Table 4 goes down hem 4.1 x 1 0 - ' ~ c - ~  to 3.4 x 1 0 - ' ~ c - ~ :  

with the Olson (1974) calibration (Table 51, the average drops £rom 4.4 x 10-'~c-" 

to 3.7 x 1 0 - ' ~ c - ~ .  h both cases. thus. the reclassification work of S a e r  8z Liebert 

(1995) leads to a slight lowering. of the order of - 15%. of the space density 

estimated above on the basis of Downes's original sample. 
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TABLE 1 

Sequeme Calibration (Mg) 

Cl 
c2 
BLB 
GS 
Cl 
c2 
BLB 
GS 

Schulz 
Schulz 
Schulz 
Schulz 
O b n  
Olson 
Oison 
OIson 



TABLE 3 



899. 
674. 
675. 
583. 

899. 
674. 
425. 
54'7. 
942. 
70'7. 
443. 
608. 

587. 
666. 
472. 
609. 

1444. 
1082. 
1057. 
13'79. 

1328. 
996. 
726. 
939. 

559. 
419. 
794. 
1060. 

1158. 
868. 
538. 
678. 

1009. --- 
4 a i .  
828. 
1084. 
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TABLE 2 f contd. ) 

2053+5632 14.29 1.9 26502. 

" Listed in the following order: Ci, Cz, BLB, and GS 

Yot a hydrogen-rich subdwarf according to Saffer St Liebert ( 1995; see 55) .  Derived 
parameters may thus be especidy inaccurate 

Probable composite, according to Allard et al. (1994) 

xot observed on the Stromgen system by Wesemael et al. (1992) 



TABLE 3 

TWO-DIMENSIONAL FIT TO N ( y )  

- - 

-Teckel St Klare 

Xeckel & Klare 

Neckel St Klare 

Yeckel & Klare 

FitzGerald 

FitzGerald 

Fit zGerald 

FitzGerald 



TABLE 4 

V / V L  TEST 

SCHULZ CALIBRATION AND  ECKE EL &Z KLARE EXTINCTION 

- - 

Sequence 

BLB 



TABLE 5 

VilVA TEST 

OLSON C.~L[BR.~TION AND  ECKE EL & KLARE EXTINCTION 

Sequence (My ) (log g )  A !PC) (V1/V;) E l/J% 

Cl 3.33 

c2 3.95 

BLB 4.54 

GS 3.98 



TABLE 6 

Sequence =e (PC) Do ( P C - ~ )  

BLB 
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FIGURE CAPTIONS 

Fig. 1 - Photometric properties of our sample of 22 objects brighter than y  = 15-04: 

a )  Stromgren y magnitude as a function of Johnson br magnitude of 

Downes (1986). The straight line displays the linear regression of Equation 

(la): b )  Stromgren b  magnitude as a functioa of Johnson B magnitude of 

Downes (1986). The straight line displays the linear regression of Equation 

(W. 

Fig. 3 - Photometric properties of our sample of 23 objects brighter than y = 13.04: 

a )  Stromgren ( b - y )  color as a function of Johnson ( B - V )  color of Downes 

(1986). The straight line displays the linear regression of Equation (Zai: 

b)  Stromgen ( u  - 6) color as a function of Johnson (Ci - B) color of 

Downes (1986). The straight line displays the linear regression of Equation 

(2b). 

Fig. 3 - Observed N ( y )  distribution (histogram), together uiith our optimal fit 

within the exponential model (solid line). Extinction data are £rom Xeckel 

& Klare (1980); a) for ibl,, = 3.5; b)  for Mg = 4.0; c )  for My = 4.5: d,  

for .\IV = 5.0. 

Fig. 4 - a) Contours of equal confidence level associated with the fit to the 

X ( y )  distribution. Extinction data are from Xeckel lk Mare ( 1980). The 

contours shown are for 68.3%. 90%. 95.4%. 99%, 99.73%. and 99.99% 

confidence levels. The cross indicates the set of Do aad 2, associated 

with the minimal deviation. These d u e s  are given in Table 3; a) for 

M,, = 3.5; b) for My = 4.0; c )  for Mv = 4.5; d) for My = 5.0. 

Fig. 5 - a) Observed N ( z )  distribution (histogram), together with our optimal 

fit within the exponential model (solid line). Extinction data are from 
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Yeckel S- Klare (1980). and effective temperatures are derived from Q'. 

on the basis of the Schulz (1978) calibration. a) for the Cl  sequence. 

where surface gravities are taken to be a constant. log g = 5.25: b )  for 

the C2 sequence. where surface gravities are taken to be a constant. log g 

= 5-50; c) for the BLB sequence, where surface gravities are assigned on 

the b a i s  of log g = -11.70 + 3.87 log Ten; d) for the GS sequence. where 

surface gravities are assigned on the basis of log g84 = 2.3 

Fig. 6 - Contours of equal confidence level associated with the fit to the .V(z) 

distribution. Extinction data are from Neckel & Klare (1980). and the 

Schulz (1980) calibration is used. The contours shown are for 68.3%. 90%. 

95.4%. 99%. 99.73%. and 99.99% confidence levels. The cross indicates 

the set of Do and z, associated with the minimal deviation. These values 

are given in Table 6: a)  for the Cl  sequence: b )  for the C2 sequence: c )  

for the BLB sequence; d) for the GS sequence. 
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CHAPITRE 3 

ÉTUDE DES SOUS-NAINES CHAUDES DE TYPE B. XII. LA 

DISTRIBUTION ET LA DENSITÉ SPATIALE EN DIRECTION DU POLE 
SUD  GALACTIQUE^ 

Département de Physique, Université de Montréal, C.P. 6128, Succ. 
Centre-ville, Montréal, Québec, Canada H3C 317 

Reçu: accepté: 
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Travail basé sur des observations réalisées à l'observatoire 
Inter-Américain de Cerro Tololo, une division du NOAO. 

2 Adresse permanente: College André Grasset, 1001 Crkmazie est, 
Montréal, Québec, Canada H2M 1M3 



Nous avons évalué la hauteur caractéristique et ia densité 
spatiale des étoiles sdB et sdOB riches en hydrogène. Ces 
nouveaux résultats se basent sur l'analyse de la distribution 
spatiale d'un échantillon de départ de 186 étoiles tirées du 

Montréal-Cambridge-Tololo survey (MCT) réparties dans une 
région du ciel couvrant 2600 degrés carrés en direction du pôle 
sud galactique. Suite à la determination des paramètres 
atmosphériques par l'analyse de 203 spectres MCT, nous avons 
constitué un échantillon statistiquement complet de 123 étoiles 
dont la magnitude apparente m e  est comprise entre 12,5 et 16,O. 
En utilisant le test V t / V ' m  ainsi qu'une méthode permettant de 
déterminer simultanément la meilleure combinaison Do, 2 

reproduisant la distribution N(z) observée, nous avons obtenus 

Ces résultats sont tout à fait compatibles avec ceux d e s  
études récentes de Villeneuve et al. (1995a et 1995b) q u i  

trouvaient des densites respectives de 3 i 1 x 1W7 étoile/pc3 et 
3,8 I 1 ,7  x 1@7 étoile/pc3. La determination de la hauteur 

caractéristique de Villeneuve et al. (1995a) était de ze = 

4 5 Of150pc. La comparaison avec d'autres études indépendantes 
est effectuée de façon à valider ces résultats 



1. INTRODUCTION 

Villeneuve et al. (1995a, ci-après désigné comme l'Article 1) 

ont récemment procédé à une nouvelle étude de la distribution 
spatiale des sous-naines chaudes et riches en hydrogène (sdB). 
Cette analyse a porté sur un échantillon de 209 étoiles situées en 
direction du pôle nord galactique et tirées du Palomar-Green 
survey (PGS) (Green et al. 1986). C'est à partir de données 
provenant d'observations photométriques que l'Article 1 obtient 
des valeurs de 311 x 10- 7 ttoiIelpc3 pour la densité spatiale et de 
450k150 pc pour la hauteur caractéristique de la distribution 
spatiale. 

Ces résultats different de  ceux évalués antérieurement. 
Entre autres, mentionnons Heber et al. 1984, Downes 1986, Heber 
1986, Green et Liebert 1987, Reid et ai. 1988, Moehler et al. 1990, 

Bixler et al. 1991 ainsi que Theissen et ai. 1993. Dans toutes ces 
études, on estime la densité spatiale autour de 1 - 4 x 

é toi 1 elpc3. La hauteur caractéristique, lorsqu'elle est évaluée, se 
situe autour de 250 pc. L'Article 1 passe en revue avec beaucoup 
de détails les différentes causes à l'origine de ces différences. 

A l'exception de l'étude de Downes, toutes les autres 
mentionnées ici portent sur des étoiles situées A haute latitude 
galactique. A cause de cela, les valeurs de la densité qu'elles 
obtiennent sont directement affectées par la valeur choisie ou 
évalute pour la hauteur caractéristique. Villeneuve et al. (1995b. 
l'Article II) ont reévalué la densité spatiale des sdB à partir de 

donnees photométriques d'étoiles détectées par Downes. Ces 
étoiles ont l'importante particularite d'eue distributes au sein du 

disque de notre galaxie. Ainsi, la valeur de la densité spatiale 
qu'on obtient en les analysant ne dépend pas de la hauteur 
caractdristique de la distribution. Le résultat de 3,8*1,7 x le7 
é t o i l e l p s  obtenu par l'Article II vient confirmer celui de l'Article 
1. 



Les différences entre ce résultat et celui obtenu par Downes 

(1986) qui a analysé le même échantillon d'étoiles s'expliquent 
par un écart de plus d'une unité sur les estimés de la valeur 

moyenne de la magnitude absolue visuelle des sdB. Cet écart vient 

en grande partie du traitement complexe des effets de l'extinction 
interstellaire qu'on retrouve dans le plan de la galaxie. 

Toutes les études mentionnées plus haut qui portent sur des 
étoiles situées à haute latitude galactique ont ceci de commun 
qu'elles sont basées en tout ou en partie sur l'analyse de sous- 

échantillons tirés du PGS. Seule l'étude de Heber (1986) fait 
exception. Elle traite un sous-échantillon de 12 étoiles tirées du 

survey SB de Slettebak et Brundage (1971). Le SB couvre une  
région de 840 degrés carrés centrée sur le pôle sud galactique. 

Cela contraste avec les 10 714 degres carrés que couvre le PGS 
autour du pôle nord galactique. Ainsi, la distribution spatiale des 
sdB trouvées dans la région du pôle sud galactique n'a été que 
très peu étudiée. 

Bien que pour des raisons de symétrie, on s'attend à ce que 
la distribution spatiale des sdB soit semblable des deux cotés du 

disque de la galaxie, il n'en demeure pas moins que l'étude du 
coté sud est importante à réaliser. D'une part, il est important d e 
voir comment les résultats obtenus du coté sud se comparent à 

ceux des Articles 1 et II. D'autre part, une telle étude serait 
nécessairement réalisee à partir d'un échantillon radicalement 
différent de tous ceux utilisés jusqu'ici. Si des effets 
systématiques se trouvent cachés au sein du PGS, il serait possible 
de les mettre en Iurniére. De plus, rappelons que les résultats des 
Articles 1 et II sont basés sur une methode qui repose sur 
l'analyse de simples observations photornétriques. 

Lt&ude que nous prksentons ici est basde sur l'analyse 
détaillée de spectres. Cette méthode permet en principe de mieux 
cerner la distribution spatiale. Ainsi, c'est à partir d'un échantillon 
completement different et d'une méthode plus prkcise que nous 



tenterons d'obtenir les valeurs de la densité spatiaie et rie ia 

hauteur caractéristique des sdB. 

Cette nouvelle étude de la distribution spatiale des sdB est 
rendue possible grâce à l'effort considérable d'observation amorcé 

par Demers et al. (1986) dans le but de réaliser le Montréal- 
Cambridge-Tololo survey (MCT). D'une ampleur comparable au 
PGS. le MCT tente de couvrir 8000 degrés carrés de ciel autour du 
pôle sud galactique. Nous utiliserons un sous-échantillon de 

départ de 188 étoiles du MCT plus brillantes que la magnitude 
photographique B = 16 et réparties sur 2600 degrés carrés. 

Dans la section 2, nous procédons à la constitution d'un sous- 
échantillon statistiquement complet en analysant entre autre S. 

plus de 200 spectres provenant de Lamontagne et al. (1996). Nous  
présentons ensuite, dans la section 3, l'analyse de la distribution 
spatiale qui mtne à la détermination des valeurs de la densité 
spatiale et de la hauteur caractéristique. La section 4 est, quant à 

elle, consacrée aux comparaisons avec d'autres études. 

2.1 Le MCT 

Le MCT s'inscrit dans la lignée des grands survey comme le 

PGS. A l'aide du télescope Curtis Schmidt du Cerro Tololo 1 n te  r- 
American Observatory, Demers et al. (1986) a entrepris 
d'observer plus de 8000 degrés carrés du ciel autour du pôle sud 
galactique. Les observations initiales se font à l'aide de plaques 
photographiques couvrant chacune un champ de 5x5 degrés et 
exposées de façon à détecter toutes les étoiles plus brillantes que 
la magnitude B = 16,5. Chaque plaque donne une image double du 
ciel; une en couleur B et l'autre, légèrement décalée, en couleur V. 

Les champs contienent de 7000 à 20 000 étoiles et autres objets 
astronomiques. Puisque l'objectif de ce survey est de mettre en 
évidence des étoiles bleues de faibles intensité, les Fainr blue 



s tars  (FBS), seule une minorité des étoiles détectées dans chaque 

champ sera retenue. La présélection des candidats FBS se fait en 
retenant toutes les étoiles avec U - 8 < 4 , 6 .  Ce critère se base 

sur les caractéristiques connues des étoiles naines blanches et est 
semblable à celui utilisé par le PGS. 

De façon à favoriser la détection du maximum d'objets, un 
certain recouvrement entre les champs est nécessaire. Cela 

permet de réduire les effets d'inhomogénéité des plaques qui se 
manifestent le plus souvent près des bords extérieurs. De plus, 
pour évaluer la probabilité de détection des objets dans chaque 
champ, il faut procéder à certaines observations en double. Avec 
un recouvrement important il est alors possible de comparer les 
taux de détection d'une observation à l'autre. L'effet de ces 
procédures de recouvrement est illustré ii la figure 1 qui montre 
la portion du MCT que nous utiliserons dans cette étude. Les 
champs en gris sont ceux pour lesquels l'identification 
spectroscopique des FBS plus brillantes que B = 16 a été réalisée. 
La figure 2 montre une région agrandie qui permet de mieux 
apprécier les effets du recouvrement entre les différents c h a  m p s 

d'observation. 
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Figure 1. La portion du MCT utilisée dans cette étude. 

Seuls les champs en gris ont été retenus. La déclinaison est exprimée en 

degrés alors que l'ascension droite l'est en heures, 
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Figure 2. Agrandissement d'une portion du MCT. 



Une fois les FBS identifiées à partir du critere de couleur. i l  

faut procéder à leur identification spectroscopique. Cette etape 
nécessite un effort considérable d'observation puisqu'il faut 
obtenir un spectre pour chaque candidat. Souvent. pour réduire le 
temps d'observation, on utilise des spectres à faibles rapport 
signal sur bruit. Ces spectres permettent la classification des FBS à 

partir de l'inspection visuelle mais ne sont pas appropriés à 

l'analyse détaillée à l'aide de modèles d'atmosphère. Par contre, et 
c'est une des caractéristique du MCT, Lamontagne et al. (1996) a 
obtenu pour chaque candidat plus brillant que B = 16 et membre 
des champs représentés en gris sur la figure 1, un spectre à 

rapport signal sur bruit assez élevé pour u n e  détermination 
quantitative des paramètres atmosphériques. 

Le sous-échantillon du MCT considéré ici couvre 2 6 19 

degrés carrés répartis en 137 champs. L'inspection visuelle des 
spectres par Lamontagne et al. révèle l'existence de 27 sdOB. Des 
spectres sont disponibles pour 25 d'entre elles alors que les deux 

autres ont &té préalablement identifiées et analysées par Hunger 
et al. (1981). On retrouve aussi 159 sdB. Des spectres sont 
disponibles pour 157 d'entre e!les alors que les deux autres ont 
été préalablement identifiées et analysées par Hunger et al. 
(1981). Certains spectres ont été obtenus en double. On dispose en 
fait de 203 spectres MCT pour 182 étoiles. L'échantillon total 
comporte donc 186 étoiles. 

L'inspection visuelle des spectres du PGS a mis en évidence 
un total de 684 sdB et sdOB plus brillantes que B = 16 reparties 
sur 10 714 degrés carrés. Une simple règle de trois nous i n d i q u e  
qu'au même taux de détection, le MCT devrait en contenir 167. 

Depuis sa publication en 1986, le PGS a fait l'objet de nombreuses 
études touchant la qualité de sa classification. Saffer (1991) a 
montré que seules 68 des 92 étoiles du PGS qu'il a étudié et qui  
avaient été classee au départ comme sdB ou sdOB en étaient 
vraiment. Ce résultat provient de l'analyse à l'aide de modèles 



d'atmosphères et de nouveaux spectres à haut rapport signal s u r  

bruit. Si on suppose que la classification par inspection visuelle 

des étoiles du MCT est de qualité comparable à celle du PGS. on 
devrait n'avoir que 124 étoiles de type sdB ou sdOB au sein d e  

notre échantillon. 

Ces calculs simples montrent que notre échantillon de 186 

étoiles est probablement trop abondant. Pour établir la 

constitution finale de notre échantillon, nous allons exploiter la 

grande qualité des spectres de Lamontagne et al. (1996) et 
procéder à une reclassification des 186 étoiles à partir de 

l'analyse détaillée de chacun des spectres. Pour ce faire, nous 
utilisons une méthode de minimisation du chi carré ( ~ 2 )  

développée par Bergeron (1996) et qui permet de déterminer 
simultanément la température effective (Te), la gravité de surface 
(log g) ainsi que l'abondance en hélium (y = log N(He)/N(H))  e n 

comparant les profils des raies observés à ceux calculés à l'aide de 

modeles d'atmosphères. Les raies considérées dans chaque cas 
sont les raies de I'hydrogéne: HP (A = 4861.32 A), Hy (A = 4340.46 
A) et (A = 410 l,73 A) ainsi que tes raies de l'hélium: He1 447 1 

( A  = 4471.45 A) et He11 4686 (A = 4686.29 A). La température 

effective et la gravité de surface s'obtiennent de la comparaison 

simultanée des trois raies de l'hydroghe; l'abondance d'hélium d e  
la comparaison des deux raies d'hélium. 

La grille de modèles à partir de laquelle les caractéristiques 
des spectres synthétiques sont interpolées couvre un vaste 
éventail de conditions physiques. typiques des sdB. En 

température, elle comprend des mod&les de Te = 20 OOOK à 50 
OOOK par sauts de 5000K. En gravité de surface, log g varie de 4,s 
à 6,O par sauts de 0,s tandis que y varie de -1.5 à -3,5. 

Cette analyse détaillée nous a conduit à rejeter 54 des 186 
étoiles. Les paramètres physiques ainsi que la n O u v e 11 e 
classification suggérée pour ces étoiles sont présentés au tableau 
1. La figure 3 présente deux exemples extrêmes de rejets. En 3a), 
on a affaire à une naine blanche et le rejet est clair. Le spectre 



présenté en 3b) est par contre beaucoup plus bruyant que le 
précédent. La température effective obtenue suggbre qu'on est 
vraisemblablement en face d'une sdO. En plus de ce cas, il n'y a 
que trois autres spectres dont le niveau de bruit rend difficile la 

classification. Dans ces cas, la valeur estimée de y étant 
supérieure à celle de l'abondance solaire, nous y trouvons une 
justification au rejet. 

Les critères sur lesquels nous avons fondé notre sélection 
reposent sur la connaissance établie des caractéristiques des sdB 
et sdOB riches en hydrogène qui constituent la population dont 
nous voulons étudier la distribution spatiale. Un premier critère 
de rejet est lié à la valeur de y .  Dès que l'abondance estimée en 
hélium atteint ou dépasse celle du Soleil, on n'a plus affaire à une 

étoile riche en hydrogène et le candidat est rejeté. Un deuxième 
critère est tiré de Greenstein et Sargent (1974) ainsi que de Saffer 
et al. (1994) qui ont caract6risé le lien entre la température 
effective et la gravité de surface des sdB et sdOB par une relation 
du type 

où 0 est donné par 5040lTe. Ces deux études établissent 

respectivement la valeur de la constante k à 2,3 et 2,6. 
Finalement, les positions de la série principale, de la branche 
horizontale et de Ia série principale à l'hélium dans un  diagramme 
log g - Te  comme celui de la figure 5 de Saffer et al. (1994) 
permettent de compléter les critères d'exclusion des candidats. 
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Figure 3. Spectres rejetés. 

a) En haut, MCT 2002 - 4541 a étd classifiée naine blanche. 
b) En bas, MC?' 2307 - 3258 a c't6 classifiée sdO. 



TABLEAU 1. LISTE DES CANDIDATS REJETÉS 

MCT log g 

7,6 1 
6 , 6 8  
5 , 8 7  
6 , 6 2  
5,99 
8 , 2 0  
6 , 4 4  
7 , 5 2  
7 , 2 4  
3 , 2 0  
6,s 2 
4 , lO 
3 , 5 0  
6,9 1 
6 , 5 0  
7,OO 
4 , 4 0  
7 , 3  2 
491 

7 , 2 7  
4 ,25  
7 3 5  
3,61 
6 , 2 4  
7 , 2 7  
7 , 8 7  
6,523 
6 , 6  

4 , lO  
3 , 6 1  
7 3 5  
7 , 7 0  
7 ,32  
6 , 9 0  
7 , 2 0  
5 , 2 0  
6 , 6 0  
6 , 4 0  
3 ,7  

Remarque  
WD 

sdO ou 
sdO 
sdO 

sdO (He) 
WD 
sdO 
WD 
WD 
B 

sdO 
B 
B 

sdO 
sdO 
WD 
HB 
WD 
B 
W D  
B 
W D  
B 

sdO 
WD 
WD 
sdO 
sdO 
B 
B 

WD 
W D  
WD 

sdO ou WD 
WD 

H e  + bruit 
sdO 
sdO 

H e  +bruit 



MCT 
0033-1929  
0048-2016 
0049-3059 
0111-1526  
O 119-4028 
0  127-4325 
O 149-6930 
0231-3441  
0 4 5 1  -3706 
0450-3735 
0450-3922  
0500-35 16 
2002-3926 
0 123-3330 
0422-71  16 

R e m a r q u e  
HB 
W D  
W D  
H e  

sdO 
sdO 
B 

sdO 
H e  

sdO 
H e  

sdO 
He + bruit 

sdO 
sdO 



C'est ainsi qu'on a dénombré 12 étoiles appartenant soit à la 

série principale ou à la branche horizontale, 26 reclassifiées sdO 
en vertu de leur abondance élevée en hélium ou de la valeur trop 
élevée de leur gravité de surface par rapport à leur température 
effective. Finalement, on a dénombré 16 naines blanches pour un 

total de 54 rejets. 

Notre sous-échantillon final comprend donc 132 étoiles. Ce 
nombre est davantage conforme aux estimés obtenus plus haut 
par la projection des données du PGS. Les paramètres physiques 
estimés de même que les distances qui nous en séparent sont 
présentés au tableau 2 de la section suivante qui est dédiée à 

l'étude de la distribution spatiale. Les figures 4 et 5 illustrent 
toutefois quelques uns des spectres analysés ici. 

La figure 4 montre deux spectres différents de MCT 2351- 
3647. En 4a) on présente le spectre le plus bruyant qui, en raison 
même de son apparence, a été réobtenu dans de meilleures 
conditions (4b)) par Lamontagne et al. (1996). Dans le premier cas 
il est clair que les conditions pho tométïiques d'observation 

n'étaient pas les meilleures. On notera par contre que l'analyse 
spectroscopique des profils de raies donne une solution pour la 
figure 4a) qui est tout à fait consistente avec celle de la figure 4b). 
On dispose ainsi de 21 spectres obtenus en double dans le but 

d'améliorer le rapport signal sur bruit. Dans certains cas, les 
résultats obtenus par l'analyse du spectre le plus bruyant sont 
tout simplement rejetés. Dans le cas présenté ici, nous avons 
retenu pour cette étoile la valeur moyenne des paramètres 
estimés. 

Les figures 5 a) à d) présentent 4 spectres typiques avec 
des valeurs croissantes de la température effective. Ces q u e 1 que s 
figures illustrent la qualité générale des spectres mis à notre 
disposition par Lamontagne et al. ( 1996). 
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Figure 4. Paire de spectres obtenus pour une même étoile. 
a) En haut, MCT 2351 -3647 spectre un peu bruyant. 
b) En bas, MCT 2351 -3647 spectre de meilleure qualit& 
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Figure 5 .  Spectres d'étoiles retenues au sein du sous-échantillon. 
a) En haut, MCT 2001 4804. 
b) En bas, MCT 2357 -3331 
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Figure 5.  Spectres d'étoiles retenues au sein du sous-kchantillon. 
C) En haut, MCT 2222 -3 152. 
d) En bas, MCT 22 18 4 2  12 



Le nombre d'étoiles retenues au sein de notre sous 
échantillon est consistant avec les statistiques du PGS. Au delà de 

cette observation satisfaisante, nous avons procédé à l'évaluation 

de la valeur moyenne de la constante donnée par l'équation (1) à 

partir de nos propres données de température effective et de 
gravité de surface. Nous obtenons une valeur de 2,3 avec un écart 
type de 0,4. La valeur de k est identique à celle obtenue par 
Greenstein et Sargent (1974). Par contre, l'écart type est 
supérieur à celui de 0 ,2  obtenu par Saffer et al. (1994). La figure 
6 illustre sous la forme d'un histogramme la répartition des 

valeurs individuelles de k que nous obtenons pour les 132 étoiles 
retenues. On constate que notre distribution traîne une queue à 
plus basse valeur de log g84 que celle de Saffer et al. (1994). 

Figure 6 La disiribution de la valeur obtenue de log go4 pour 
notre sous-echantillon. 



Une autre façon d'examiner l'ensemble du sous-échantillon 
et d'évaluer sa consistance est de porter tous nos estimés au sein 
d'un diagramme log g-Te . La figure 7 illustre un tel diagramme 
en plus de présenter à l'aide d'un trait épais la forme de la  

relation obtenue à l'aide de l'équation (1) avec k = 2,3 et, à l'aide 
d'un trait mince, la relation obtenue avec k = 2,6. 

Figure 7. Le diagramme log g - Te pour notre sous-échantillon. En 

trait gras, la relation donnée par l'équation (1) avec k = 2,3. En 
trait fin, la même relation avec k = 2,6. 

Ce portrait d'ensemble de notre sous-échantillon révèle un 
comportement global qui se situe tout à fait dans la lignée de ceux 
tracés depuis Greenstein et Sargent (1974) jusqu'à celui plus 
récent de Saffer et al. (1994). 



3.  LA DISTRIBUTION SPATIALE 

Pour étudier la distribution spatiale, il nous Faut déterminer 
la distance d qui nous sépare de chacune des 134 étoiles que nous 
avons retenu. Pour y arriver, nous égalons simplement f ~ ,  
l'énergie reçue au dessus de l'atmosphère de la Terre par seconde 
et par unité de surface dans la bande B ( A  = 4400 A), à l'énergie 

émise chaque seconde par l'étoile dans cette même bande: 4rrr2FB, 

divisée par 47rdz . La valeur de f~ est obtenue à partir de la 

magnitude apparente m g contenue dans les données du MCT et de 
la relation de calibration de Bessel (1979) qui  donne r n ~  = 0,O 
pour un flux de 4,26 x erg/(s Hz cm2). on obtient 4rrr2FB en 

deux étapes. On détermine le f lux FB à la surface de l'étoile à 

partir des paramètres atmosphériques estimés et des modèles 
d'atmosphères de Wesemael et al. (1980). Puis, on détermine la 
surface 4nr2 de I'etoile à partir de la gravité de surface estimée et 

d'une valeur unique de la masse de l'étoile M fixée à 50% de la 

masse de notre Soleil comme dans l'Article 1. On obtient 
finalement d par: 

Une fois la distance connue, nous pouvons évaluer r ,  la 
hauteur au dessus du plan de la galaxie par 

z = d sin b ( 3 )  

où b représente la latitude galactique. De plus, nous pouvons 
évaluer M B  la magnitude absolue dans la bande B par: 

Cette équation ne tient pas compte des effets de l'extinction 
causée par la matibre interstellaire. Par contre, nous pouvons 
l'utiliser sans crainte puisque toutes nos étoiles se retrouvent à de 



hautes latitudes galactiques, hors de portée de l'effet de la 
matière intestellaire qui est concentrée dans le plan de la galaxie. 

La tableau 2 présente la magnitude apparente m 8, l a  
température effective Te, log g, la distance d, la magnitude 
absolue M B  de même que la hauteur . z  au dessus du plan de la 
galaxie. 

La figure 8 illustre la distribution spatiale N ( z )  obtenue sous 
la forme d'un histogramme représentant le nombre d'étoiles 
comprises entre O et 200 pc, entre 200 et 400 pc et ainsi de suite. 

Figure 8. La distribution spatiale N ( z )  de notre échantillon. 



TABLEAU 2. PARAMETRES PHYSIQUES 
log g 

5.82 
5.68 
5.97 
5.97 
5.84 
5.64 
5.84 
5.86 
5.53 
6.23 
6.16 
6.1 1 
5.79 
6.30 
5.44 
5.72 
5.79 
5.33 
5.68 
5.50 
5.71 
4.82 
4.73 
5.78 
5.16 
5.36 
5.72 
5.00 
5.58 
4.95 
4.54 
5.39 
4.99 
5.33 
6.08 
4.80 
4.62 
5.87 
5.35 
5.76 
4.81 
4.84 
5.69 
5.86 
5.17 
5.40 
6.00 
4.88 
5.16 
5.79 
5.38 



MCT 
2 103-325 1 
2 103-255 1 
2 104-3 149 
2108-3827 
21 12-3726 
21 14-3429 
2128-4214 
2136-3514 
2 137-422 1 
2 137-3727 
2 142-323 1 
2151-2844 
2200-4047 
2213-4158 
22 19-4238 
2220-3535 
2222-3738 
2233-3 157 
2258-3450 
2307-3227 
23 12-4239 
23 19-3 120 
2326-2300 
2327-433 1 
2328-2532 
233 1-3223 
2333-2431 
2336- 1842 
233 7-2944 
2340-2806 
234 1-3443 
2342- 1545 
2343-2944 
2356-2655 
2357- 1625 
3000- 1637 
3002-2648 
3008- 1245 
3009-7335 
3017-4149 
30 18-3653 
3028-2729 
3029-4054 
1029-474 1 
1049-2928 
1057-3 134 
3 106-3259 
1107-1423 
3107-3416 
1109-2629 
IlO9-5ll3 
1 140-3555 



MCT 
0140-1230 
0141-2420 
0142-2214 
OL54-O710 
O 155-3710 
0157-1743 
0207-1824 
0218-3437 
022 1-3250 
0226-1841 
0230-4323 
0240-3702 
0250-3439 
0250-3414 
0254-3019 
0321-2956 
0324-3 114 
0325-3527 
0340-3820 
0353-4024 
0401-4017 
0447-3654 
0449-3748 
0452-3654 
0457-2718 
0458-2945 
0510-4023 
0521-3914 

m B  
15.41 
11 -61 
14-21  
15.79 
14.55 
11 -65  
13.06 
13.49 
14.50 
15.51 
13.74 
1  4.87 
1  5 -94  
15.69 
13.74 
14 -56  
13.93 
15 -97  
14.66 
1 4 - 7 2  
14.49 
14 -36  
15.94 
13.53 
15 -63  
13.77 
14 -76  
1 5 - 5 8  



Il est intéressant de s'attarder quelque peu aux valeurs 

moyennes de Te, log g et Mg obtenues pour l'ensemble du sous- 

échantillon. La valeur moyenne de 33 300K i 5 400K pour la 

température effective est tout à fait typique de la population 

(Saffer et ai. (1994)). Celle de log g est de 5,56 f 0,43. Cette valeur 
se situe à mi-chemin des extrèmes identifiés dans l'Article 1. 

L'estimé de Saffer et al. est à la limite supérieure avec <log g> = 

5,76 pour 68 étoiles et celui de Moehler et al. (1990) à la limite 
inférieure avec <log g> = $25 pour 37 objets. 

La valeur moyenne de la magnitude absolue estimée pour 

les sdB et sdOB est particulièrement importante et a fait l'ojet 

d'une discussion détaillée dans les Articles 1 et II. Elle est 
notamment à L'origine des différences importantes entre les 
densités spatiales obtenues par Downes (1986) et par l'Article II. 
Pour pouvoir comparer notre résultat à ceux d'études 

précédentes, il nous faut tout d'abord transformer notre M B  en 
une Mv ( magnitude absolue visuelle). Pour ce faire, ou utilisera la 
valeur moyenne de -0,072 de l'indice photométrique b - y 
obtenu par Wesemael et al. (1992) à partir d'un échantillon de 

210 sdB et sdOB tirées du PGS. Etant donné que le peu d'extinction 

interstellaire qui affecte les étoiles du PGS est vraisemblablement 

comparable à ce qui affecte nos étoiles, nous supposerons que la 
valeur de -0,072 correspond à la valeur intrinseque de l'indice 
pour toutes ces ktoiles y compris les nôtres. Nous utiliserons aussi 
l'équation (2a) de l'Article II qui relie l'indice B - V à l'indice b - 
Y Nous obtenons ainsi une valeur moyenne 
ÇB - b = 4 2 2 .  Ce résultat, combiné à notre valeur moyenne de 

3,81 pour Mg, nous conduit à c M p  = 4,03. Comme il a été montré 
dans les Articles I et II, cette valeur est tout à fait typique de l a  

population des sdB et sdOB à l'exception du résultat isolé de 
Downes (1986) qui obtient 5,15. De plus, notre nouveau résultat 
se compare aux valeurs moyennes respectives de 3,77 et 3,88 des 
Articles 1 et II. 



3.2 Le resr Vf/V', 

Comme il a été montré dans l'Article 1, nous supposons que 
les étoiles ne sont pas. distribuées uniformément au sein de la 

région étudiée et que la densité spatiale D peut être décrite par 
l'équation 

qui exprime une décroissance exponentielle de la densité avec la 
hauteur z au dessus du plan de la galaxie. Cette expression est 
fonction d'un paramètre inconnu, ze,  la hauteur caractéristique de 

la distribution. Pour estimer la densité spatiale Do, nous suivons la  

suggestion de Schmidt (1975) donnée par Do = 1IVh. où V ;n 

représente le volume pondéré maximum (en pc3 ) au sein duquel 
il aurait été possible de détecter l'étoile. Ce volume varie d'étoile 
en étoile. En effet, selon l'équation (41, la distance maximale à 

laquelle on peut detecter une étoile est fixée par la magnitude 
apparente limite de notre echantillon, ici rn g = 16 et la magnitude 
absolue M B  de l'étoile considérée. 

Toujours dans L'hypothèse où les étoiles sont distribuées 
selon l'équation (3, on peut s'assurer que notre échantillon est 

complet en calculant la valeur moyenne de tous les rapports 
V' 1 V lm où V' représente le volume pondéré délimité par 1 a 
position qu'occupe effectivement l'étoile considérée. Pour un  
échantillon complet, Schmidt a montré que cette valeur moyenne 
doit être égale 0,s. Les volumes pondérés sont dkfini ,par: 

Il est important de noter qu'il n'est pas possible de déterminer la 
densité spatiale sans la connaissance préalable de la hauteur 
caractéristique de la distribution. 



Pour déterminer la hauteur caractéristique, nous allons 
utiliser le test V '  1 Vtm en supposant que notre échantillon est 

complet. Ainsi, la valeur de la hauteur caractéristique qui conduit 
au résultat recherché de 0,5 sera considérée comme celle 
décrivant la distribution de notre échantillon. Une fois te connue, 

on peut évaluer directement Do. 

Pour éviter l'important probleme de complétude de 
l'échantillon aux magnitudes brillantes rencontré lors de l'étude 
du PGS, nous allons considérer tous les volumes comme des cônes 
tronqués dont les limites sont comprises entre les magnitudes B 
=12,5 et 16 (Article 1). Cette approche réduit le nombre total d e  s 
étoiles du sous-échantillon final à 123. Avec cette quanti té 
d'étoiles, l'incertitude sur la valeur moyenne du test V ' I V h  est  
de 0,03 (Green 1980). La plus petite hauteur caractéristique qui  
permet d'obtenir une moyenne acceptable de 0,53 est 

ze = 600 pc. Avec cette valeur, on obtient une densité spatiale 
Do = 3,s x 10-7 étoilelpc'. Ce résultat est essentiellement 
identique à celui obtenu par l'Article 1. La hauteur caractéristique 
se situe, quant à elle, à la limite supérieure de la valeur d e  

4 5 b150 pc obtenue dans l'Article 1. 

3.3 La meilleure combinaison Do, 

II est possible de déterminer simultanément les meilleures 
valeurs de la combinaison Lk. z, en utilisant la méthode de 

minimisation du chi carré développée dans l'Article 1. Il s'agit 
essentiellement de calculer la distribution théorique N(z)  d'étoiles 
de magnitudes absolues identiques, ici Me = 3,81, produite par 

une combinaison fi, donnée qui occupe le même volume que 
notre échantillon et de la comparer à la distribution observée. Les 
détails de la méthode sont décrits largement a la section 5.3 de 
ltArticle 1. 

On obtient comme meilleure combinaison: zc = 500 pc et 
Do = 3,4 x IO-' étoile/pc3. Ces resultats sont tout à fait 
compatibles avec ceux de la sous-section précédente et avec ceux 



des Articles 1 et II. La figure 9a) illustre la situation de la 

meilleure combinaison dans l'espace des parametres Lb e t  Q . Les 
courbes de contour délimitent les régions au sein desquelles la 
probabilité de retrouver la meilleure combinaison passe de 68,3% 
pour la plus petite région à 9095, 95,4%, 99%. 99.73% et 99,99% 

pour les régions suivantes. Avec une probabilité de 90%. on peut 
affirmer que la densité est cernée dans l'intervalle 
2.0 - 5,s x 1@7 étoilelpd tandis que la hauteur caractéristique 
occupe l'intervalle de 400 à 650 pc. 

La figure 9b) illustre la distribution N(z) observée sous la 
forme d'un histogramme ainsi que la distribution théorique la 
plus probable qui est représentée par une courbe continue. 

Density (IO-' pc-3) 

Figure 9. La meilleure combinaison Zb, G. 
a) A gauche. La meilleurs combinaison représentée dans l'espace J e  s 

paramétres. Les courbes de contour représentent les régions de tailles 
croissantes oh la probabilite de retrouver la meilleure combinaison vaut 
68,3%, 9096, 95,446, 99%. 99,7396 et 99,9946. 
b) A droite. Les distributions N ( z )  observée (histogramme) et thdoriqui-. 



4. DISCUSSION ET COMPARAISONS AVEC D'AUTRES ÉTUDES 

Nous avons montré à la section 2.2 que la relation entre la 

température effective et la gravité de surface des étoiles de notre 

échantillon (équation ( 1)) correspond à celle établie par 
Greenstein et Sargent (1974). C'est cette même relation qui a été 
utilisée dans les Articles I et II pour attribuer les gravités de 

surface à partir d'une détermination photornétrique de la 
température effective. Récemment, Saffer et al. ( 1994) 
déterminait une relation légèrement différente. On a déjà i llu s tré 

à la figure 7 les deux relations dans le plan log g - Te. Les calculs 

effectués dans les Articles I et II comprenaient aussi une 

séquence pour laquelle la gravité de surface de toutes les étoiles 
avait été considérée constante avec log g = 5,25. 

De façon à cerner l'effet de la relation entre la gravité de 

surface et la température effective sur les paramètres de la 
distribution spatiale, nous avons refait le test V' / V'm de même 
que le calcul de la densité spatiale par la méthode de Schmidt 

(1975) en considérant plusieurs relations possibles. Le tableau 3 
présente, pour une hauteur caractéristique de 600 pc, < V' / V m  >, 

la densité spatiaie Do, ainsi que c log g> et < Mg > obtenus pour les 
séquences suivantes. En premier lieu, on donne les résultats 
présentés à la section 3.2 et obtenus à partir des valeurs 
spectroscopiques individuelles de température effective et de 
gravité de surface (séquence Tg). Ensuite, on utilise les  valeurs 
spectroscopiques individuelles de température effective qu'on 

insère dans la relation de Saffer et al. (1994) pour déterminer les 
valeurs individuelles de la gravité de surface (séquence Sa). On 
répète la même opération en considérant cette fois ci la relation 
de Greenstein et Sargent (1974) (séquence GS). Pour terminer, on 

attribue à toutes les étoiles la meme valeur de gravité de surface 
(log g = 5,25) tout en utilisant les valeurs spectroscopiques 
individuelles de température effective (séquence C). 



TABLEAU 3 

LE TEST V' / V'm POUR Ze = 600 PC 
1 I I I 

La bonne concordance entre les résultats de la séquence Tg 

et ceux de la séquence GS montrent que l'utilisation d'une relation 
entre la gravité de surface et la température effective en lieu et 
place de la détermination spectroscopique de la gravité conduit à 

une estimation correcte des paramètres de la distribution spatiale. 
Ce résultat est important car il vient en quelque sorte confirmer 
que les valeurs obtenues dans les Articles 1 et II sont de l'ordre 
de celles qu'on obtient en faisant l'analyse détaillée de spectres à 

haut rapport signal sur bruit. 

Ce fait étant établi, nous pouvons considerer que la 
séquence Sa est tri% proche de ce qu'aurait pu obtenir Saffer et al. 

(1994) en utilisant ses moyens d'analyse sur notre échantillon. On 
constate que le test V' / V'm donne dans ce cas une valeur de 

0.47. Quoique contenue dans les limites de l'incertitude de 0,03. la 
séquence Sa s'accomoderait aussi d'une valeur de zc moins élevée 
que 600 pc. On constate de plus que la densité de Sa est la plus 
élevée des quatre. Cela s'explique aisément. En attribuant à 

chaque dtoile une gravité de surface plus élevée que pour Tg, Sa 
obtient des étoiles de plus petites tailles. Avec des températures 
identiques, cela se traduit par des étoiles globalement moins 
brillantes et dont la magnitude absolue est plus élevée. 



ULtimement, avec des magnitudes apparentes identiques, cela 

donne des étoiles situées plus proches de nous. Cette proximité 
accrue de l'ensemble se traduit par une valeur plus élevée de la 
densité spatiale. 

A l'inverse, la séquence C attribue une valeur de la gravité 
de surface plus petite qui correspond à une taille et une brillance 
accrue. Cela se traduit par un étalement plus grand de la 

distribution qui se répercute sur la valeur la plus petite de la 
densité. La valeur moyenne de V' / V'm de 0,61 obtenue pour 
cette séquence est causé par le même effet. Une valeur supérieure 
à 0,5 est ici produite par un excès d'étoiles situées trop Loin de 
nous et donc caractérisées par des valeurs de V '  trop élevées. Une 
valeur de 0,5 est envisageable dans la mesure ou on augmente 
sensiblement la valeur de ze de façon à augmenter l'étalement des  
volumes maximum. Cela se traduirait par une diminution de la 
densité spatiale associée à cette séquence. 

Le tableau 4 reprend les mêmes informations à la différence 

qu'ici une hauteur caractéristique de 250 pc est considérée. 

TABLEAU 4 

La diminution de la valeur de la hauteur caractéristique 
réduit considérablement les V'rn.  L'effet est remarquable sur les 

LETEST V' / Vhi POURze = 250 pC 

< M B >  

3 ,81  

4 ,67  

3 , 8 2  

3 ,O0 

< log g> 

5 , S d  

5 , 9 0  

5 , 5 6  

5 , 2 5  

D O ( ~ C - 3 )  

4,l x 1@6 

3,2 x 1W6 

3,3 x 10-6 

4,2 x Ica 

SÉQUENCE 

Tg 

Sa , 

GS 

C 

< v l  / vm> 

0,73 

0,64 

0,70 

0,82 



densités. On obtient des valeurs dix fois plus  importantes que 

celles du tableau 3. Par contre, cette augmentation se fait aussi 
sentir sur le résultat du test V' / V'm qui s'écarte radicalement de 

la valeur optimum de 0,s. Cet effet de la hauteur caractéristique 
sur la densité et sur la valeur idéale associée à un échantillon 
complet a déjà été mis en évidence par les Articles I et 11. C'est 
sur cette base que ces études en étaient venues à rejetter la 
valeur de ze = 250 pc jugée jusque-là comme typique de la 
population des sdB et sdOB. 

Chacune des méthodes d'attribution de la gravité de surface 
considérées ici produit sa propre distribution spatiale N (2). Nous 
avons cherché à déterminer la meilleure combinaison Do, z, de c e s  
distributions en utilisant la méthode présentée à la section 3.3. Le 
tableau 4 présente les résultats obtenus pour les quatre 
séquences. 

TABLEAU 5. 

MEILLEURE COMBINAISON Do - & SELON LA RELATION Te -log g 
r I I I 

Dans l'ensemble, ces résultats sont en bon accord avec ceux  

du tableau 3. La séquence Sa se représente avec la densité la plus 
élevée. La séquence C nécéssite comme annoncé une hauteur 
caractéristique supérieure aux 600 pc utilisés précédemment. Cela 

a pour effet déjà annoncer de faire chuter la valeur de la densité. 
I 

Nous interprétons les écarts entre les séquences Tg et GS comme 



une mesure du niveau d'incertitude inhérent à ce gciire de 

calculs. 

Pour apprécier pleinement ces nouveaux résultats et. en 

particulier, évaluer l'incertitude sur les combinaisons retenues, i l  

faut examiner les figures 10 et I l .  Elles présentent la meilleure 
combinaison Do, ze dans l'espace des paramètres de même q u e 
les distributions N ( z )  observées et théoriques. La figure IOa) 

reprend intégralement la figure 9. En lob), on est en mesure de 

constater à quel point la gravité plus élevée associée à la 
séquence Sa rapproche l'ensemble de la distribution. L'espace 

délimité par la courbe de contour associée à une probabilité de 

90% est plus grand. Si Ze est comprise entre 400 et 700 pc., ce qui 
est équivalent au résutat Tg, c'est la densité qui est ici moins bien 

cernée. Ses valeurs possibles couvrent une plage de 2,s - 9,5 x 

1 0-7 étoilelpc3. 

La figure 11 illustre en a) et b), les séquences GS et C. La 

densité de la séquence GS est bien cernée, entre 1,5 et 2,5 x 1 0 - 7  

étoi le /  pc3. La hauteur caractéristique couvre des valeurs entre 

500 et 850 pc. La différence fondamentale avec Tg vient du fait 

qu'on retrouve moins d'étoiles aux extrémités de la distribution. 
La décroissance est par conséquent amoindrie, ce qui va de pair 

avec une hauteur caractéristique plus élevée. Une densité p 1 u s 
faible accompagne naturellement la plus grande hauteur 

caractéristique. La séquence C est celle qui s'écarte le plus des 
trois autres. Elle le fait selon un comportement qui amplifie celui 

décrit pour la séquence GS. 

Si on se limite aux séquences Tg, Sa et GS, on obtient une  

valeur moyenne de la hauteur caractéristique de 566 pc et de la 
densité spatiale de 3 3 3  x le7 étoilelpc3. Ces valeurs moyennes 

sont conformes à celles obtenues par les Articles I et II de même 

qu'elles correspondent tout à fait à celles obtenues en ne traitant 
que la séquence Tg autant avec l'approche statistique qu'en 

utilisant le test V' / V'm. 



c 
0 2 4 6 8 1 0 1 2  

Density (IO-? pc-3) 

Figure 10. La meilleure combinaison tb. ze. selon la relation T e  - log R .  

1500 40 

a) La squence Tg. A gauche, la meilleure combinaison représentée dans 
l'espace des paramètres. Les courbes de contour sont associies aux 
probabilitk decrites P la figure 9. A droite, les distributions N(z). 
b) La séquence Sa. A gauche, la meilleure combinaison représentée dans 
l'espace des paramétres. Les courbes de contour sont associées aux 
probabilité decrites à la figure 9. A droite, les distributions N(z). 
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Figure 1 1. La meilleure combinaison &, h. selon la relation T e  - log ,y. 

a) La séquence GS. A gauche. la meilIeure combinaison representée dans 
i'espace des paramètres. Les courbes de contour sont associ6cs aux 
probabilite décrites la figure 9. A droite. les distributions N(z). 
b) La sdquence C. A gauche, la meilleure combinaison reprtsentée dans 
I'espace des paramètres. Les courbes de contour sont assocides aux 
probabilite decrites A la figure 9. A droite, les distributions N(z). 



4.2 L'effer de la profondeur de l'échanrillon 

L'Article I avait soulevé le problème de l'homogénéité des 

résultats en fonction de la profondeur du sous-éc hantillon 
considéré. Bien que cette difficulté ait été résolue par l'utilisation 

de cônes tronqués pour le calcul des volumes, nous avons décidé 

de réexaminer ce problème avec notre échantillon. Tout en 
tronquant les volumes en utilisant que les étoiles moins brillantes 
que rn B = 12,5, nous avons créé deux sous-échantillons moins 
profonds que l'original. L'un limité aux ttoiles plus brillantes que 

r n ~  = 15 et l'autre limité par mg = 14. Ces sous-échantillons 

comprennent respectivement 66 et 24 étoiles. 

Dans un premier temps, nous avons reprocédé au test V' / 

V 'm de même qu'au calcul de la densité spatiale par la méthode 

de Schmidt (1975). Les résultats obtenus sont présentés aux 

tableaux 6 et 7 pour les quatre séquences identifiées à la sous- 

section précédente. 

TABLEAU 6 

LE TEST V' / V m  POUR L = 550 DC 

SÉQUENCE 

Tg15 

e v t  / V S ~  > 

0,54 

D O ( P C - ~ )  

4,6 x lC7  

Sa15 

GS15 

6,6 x lC7 

3,5 IO-' 

0-50  

0 , 5 4  

c log g> 

5,64 

< M B >  

3 , 9 8  

5,93 

5 3 9  

4 ,7  

3,85 



TABLEAU 7 

LE TEST Vt / V'm POUR ZH = 450 DC 

Les résultats obtenus pour la séquence Tg montrent une 
diminution de la hauteur caractéristique qui passe de ze = 600 pc 
à 450 pc au fur et à mesure que la profondeur diminue. Cela a 
pour effet direct d'augmenter la densité spatiale qui passe de 3,5 
à 5,2 x étoilelpc? Ces valeurs restent dans les limites 
identifiées sur la figure 9. 

De façon générale, les résultats du tableau 6 sont 

comparables à ceux du tableau 3. Il faut noter qu'avec 66 étoiles, 
l'incertitude sur le test V' / V'm augmente et passe à 0,04 tandis 
qu'elle passe à 0,06 pour les 24 étoiles du sous-échantillon coupé 
à 14. Dans ce dernier cas, il semble qu'une hauteur caractéristique 
plus faible soit plus appropriée pour toutes les séquences. On 
remuque, entre autres, que la densité associée à la séquence 
Sa14 atteint 8,7 x 10- étoile/p& Bien que très élevée, cette 
densité est à la limite superieure de celle identifiée à la figure 

lob) .  

Il est important de noter qu'en réduisant la profondeur des 
sous-échantillons, on réduit l'étalement total en z de la 
distribution étudiée. Pour une étoile typique avec Ms = 3,8 et 
dont la latitude galactique & = 6 5 O ,  les cônes tronqués couvrent 
une étendue totale en z de 500 pc, 1 0  pc et 2000 pc pour les 
sous-échantillons limités respectivement par m B = 14, 15 et 1 6. 



Ainsi, en plus de l'incertitude grandissante sur le test V' / V'm. 

c'est l'effet même de la décroissance exponentielle qui devient de 

moins en moins prononcé au fur et à mesure qu'on réduit la 

profondeur des sous-échantillons étudiés. Les séquences limitées 

à 14 couvrent tout juste une hauteur caractéristique. Cela rend 
tr2s risquée I'utilisation du test V' / V'm à des fins d'identification 
de la valeur appropriée de ze .  

Puisque chaque sous-échantillon possède sa propre 

distribution spatiale N(z), nous avons cherché à déterminer la 

meilleure combinaison Do, 4 des ces distributions en utilisant la 
méthode présentée à la section 3.3. Les tableaux 8 et 9 présentent 
les résultats obtenus pour les huit séquences. 

TABLEAU 8. 
MEILLEURE COMBINAISON Do - & ÉCHANTILLON LIMITÉ À rn B = 15 

SÉQUENCE DO (PC- 3) ze (PC) 

Tg15 5,2 x 1@7 4 0 0  

Sa15 5.6 x 10-7 5 5 0  

C l 5  0.8 x le7 8 5 0  

TABLEAU 9. 

MEILLEURE COMBINAISON DO - ze ECHANTILLON LIMITÉ À m B = 14 

ze (Pc) 

5 5 0  

9 5 0  

S ~ U E N C E  

Tg14 

Sa14 

DO (PC- 3) 

2-6 x l e 7  

4,2 x lCP7 

GS 14 

C l 4  

1,4 x 10-7 

0,6 x 1û-7 

1 2 5 0  

9 5 0  



Dans un premier temps, on remarque que les valeurs 
obtenues aux tableaux 8 et 9 pour les densités se comparent à 

celles obtenues préalablement. Les hauteurs caractéristiques des 

séquences Tg15, Tg14 et Sa15 restent conformes à celles d e s  
tableaux 6 et 7. Dans les autres cas, on obtient de très grandes 
valeurs pour ze. 

L'examen des figures 12 à 15 permet de mieux analyser les 
résultats des tableaux 8 et 9. Elles présentent la meilleure 
combinaison Do, z, dans l'espace des paramètres de même q u e  

les distributions N ( z )  observées et théoriques des 8 séquences 
considérées ici. 

Les figures 12 et 13 qui présentent les sous-échantillons 
limités à 15 se rapprochent des figures 10 et 11. On y retrouve le 

même comportement à la différence qu'ici, l'espace recouvert par 
les courbes de contour est systématiquement plus grand. Cela 
reflète l'incertitude grandissante mentionnée plus haut. La f O r rn e 
en 'banane" de l'espace des paramètres est un peu plus accentuée. 

Cette forme reflète encore une fois que les faibles hauteurs 
caractéristiques sont associées aux densités élevées. 

Les figures 14 et 15 qui présentent les sous-échantillons 
limités il 14 ont un comportement radicalement différent. I I  

devient impossible de cerner la valeur de la hauteur 
caractéristique. Le manque de profondeur en z des sous- 
échantillons limités à 14 est responsable de la déformation des 

courbes de contour. En effet, n'importe quelle valeur de ze  
comparable ou plus grande que l'étendue en z de la distribution 
est utilisable pour décrire le peu de décroissance qu'on y 
retrouve. La forme en "banane" des courbes de contour est 
accentuée au point que des valeurs de la densité plus grandes que 
1,O x 10-6 étoilelpc3 apparaissent au sein de la région il 90% de 
probabilitd des stquences Tg14 et Sa14. 

Dans l'ensembIe, les résultats de cette sous-section 
convergent vers les valeurs de la densité et de la hauteur 



caractéristique obtenus au départ pour l'échantilion complet t ra i té 

avec les valeurs spectroscopiques de la température effective et 
de la gravité de surface. Les écarts observés s'expliquent par 
l'inaptitude croissante des sous-échantillons à révéler les effets 
d'une décroissance décrite par une hauteur caractéristique de 
l'ordre de 550 pc. 



0 2 4  6 8 1 0 1 2  
Density (IO-' 

O 2 4 6 8 1 0 1 2  
Density pc-3) 

Figure 12. La meilleure combinaison B. ze. pour un échantillon limité. 

a) La sequence Tgi5. A gauche, la meilleure combinaison reprdsentee dans 
l'espace des paramètres. Les courbes de contour sont associées aux 
probabilité décrites B la figure 9. A droite, les distributions N(z). 
b) La séquence SalS. A gauche, la meilleure combiaaison reprdsentée dans 
l'espace des paramétres. Les courbes de contour sont associées aux 
probabilité décrites la figure 9. A droite, les distributions N(z). 



O 2 4 6 8 1 0 1 2  
Density (IO-' p ~ - 3 )  

Figure 13. La meilleure combinaison DI, ze. pour un échantillon limité. 

a) La séquence GS15. A gauche, la meilleure combinaison representee dans 
l'espace des paramètres. Les courbes de contour sont associées aux 
probabilité decrites A la figure 9. A droite, les distributions N(z). 
b) La séquence ClS.  A gauche, la meilleure combinaison représentbe d a n s  
l'espace des paramètres. Les courbes de contour sont assocides aux 
probabilite décrites A la figure 9. A droite, les distributions ff(z), 



O 2 4 6  8 1 0 1 2  
Density (IO-' pc'3) 

O 2 4 6 8 1 0 1 2  
Density (IO-' pc'3) 

Figure 14. La meilleure combinaison B, t. pour un échantillon limité. 

a) La séquence Tg14. A gauche, la meilleure combinaison representée dans 
l'espace des paramètres. Les courbes de contour sont associées aux 
probabilite decrites ih la figure 9. A droite. les distributions N(z). 
b) séquence Sa14. A gauche, la meilleure combinaison representée dans 
l'espace des paramètres. Les courbes de contour sont associées aux 
probabilitb ddcrites B la figure 9. A droite, les distributions N(z). 



Density ( 1 0 - ~  pc-3) 

O 2 4 6 8 1 0 1 2  " O 500 1 O00 1.50c3 
Densi ty  (IO-' pc-3) 2 (PC) 

Figure 15. La meilleure combinaison fi, G. pour un échantillon limité. 

a) ta séquence GSf4. A gauche, la meilleure combinaison reprdsentée dans 
l'espace des paramètres. Les courbes de contour sont associées aux 
probabilité decrites à la figure 9. A droite, les distributions N(z). 
b) La séquence Cl4.  A gauche, la meilleure combinaison représentée d a n  s 
l'espace des panrmiWes. Les courbes de contour sont associées aux 
probabilité decrites à la figure 9. A droite, les distributions N(z), 



De toutes les études de la distribution spatiale des sdB et 
sdOB mentionnées en introduction, seule celle de Heber (1986) 
portait sur des étoiles qui occupent une région couverte par le 

MCT. 11 s'agit d'une portion de 840 degrés carrés de ciel centrée 
sur le pôle sud galactique et explorée lors du SB survey de 

Slettebak et Brundage (1971). L'analyse détaillée de spectres 

permet à Heber d'identifier 6 sdB et 6 sdOB plus brillantes q u e 
m , = 14,2 ainsi que d'évaluer leurs distances. A l'aide d'une 
approche explicitée et critiquée dans l'Article 1, il détermine pour 

cet échantillon une hauteur caractéristique de 190 pc. A l'aide de 

la méthode de Schmidt (1975), il obtient alors une densité 
spatiale de 4,O x 10-6 étoilelpc? Comme nous l'avons montré à la 
sous-section précédente, les résultats obtenus avec un échantillon 

qui est à la fois très petit et peu profond sont très incertains. 

Afin de comparer les résultats issus du MCT à ceux d'Heber, 

nous avons constitué un sous-échantillon du MCT qui recouvre  
exactement la portion de ciel couverte par le SB. La figure 1 6 

illustre la distribution des champs du MCT ainsi que la région 

spécifique au SB. A cause des quelques 'trous" qui  existent dans la  
couverture globale du MCT, la région utilisée compte 51 champs 

qui couvrent 815 degrés carrés. Le sous-échantillon ainsi créé 
compte 34 étoiles moins brillantes que m B =12,5 et plus brilIantes 

que m g  = 16. 

Nous avons effectué le test V'. / V'm ainsi que procédé au 
calcul de la densité spatiale par la méthode de Schmidt (1995) 
pour les quatre séquences introduites plus haut. Notons q u ' avec 
34 étoiles, l'incertitude sur la valeur de eV' / V'm >est de 0,05. Le 

tableau 10 présente les résultats que nous avons obtenus. 



Declinaiso 

Figure L6. Les champs du MCT et la région couverte par le SB. 
La déclinaison est exprimée en degrés alors que l'ascension droite l'est 2 n 
h e u r e s .  



TABLEAU 10 

LE TEST V' / V'm DANS LA RÉGION SB POUR ZP  = 600 û~ 

Le résultat obtenu pour la séquence Tg est tout à fait 

compatible avec tous ceux présentés jusqu'ici qui utilisent les 

températures effectives et les gravité de surface obtenues par 
l'analyse des spectres. Les écarts entre SBTg et les séquences SBSa 
et SBC sont semblables à ceux rencontrés plus haut et sont causés 
par les mêmes effets. 

SÉQUENCE 

SBTg 

SBSa 

SBGS 

SBC 

L'Article 1 mettait sur le compte d'une évaluation erronée 
de ze la densité dix fois supérieure obtenue par Heber. De façon à 

valider cette affirmation, nous avons reprocédé au test V' / V'm 

ainsi qu'au calcul de la densité spatiale par la méthode de Sc hrnidt 
(1995) en fixant la hauteur caractéristique à 250 pc pour les 
quatre séquences introduites plus haut. Le tableau 1 1 présente 
les résultats que nous avons obtenus. 

<vi  / 

0 ,54  

0 ,44  

0 , 5 2  

0 , 6 5  

~ o ( p c - 3 )  

4,6 x lW7 

5.9 le7 

4,l x lQ7 

3, l  x lV7 

< log g> 

5,64 

5,97 

5,63 

5 '25  

< M B >  

3 , 9 3  

4'76 

3,91 

2,96 



Ces résultats ne sont guère surprenants. Ils montrent encore 
une fois que la valeur de ze = 250 pc n'est absolument pas 
appropriée à la description de la distribution spatiale des sdB et 
sdOB. Par ailleurs, son utilisation conduit à des valeurs de l a  

densité tout à fait comparables à celle obtenue par Heber (1986). 

TABLEAU 11 

LE TEST V' / fi DANS LA RÉGION SB POUR te = 250 pc 

De façon à mieux cerner les caractéristiques de la 
distribution spatiale des étoiles comprises dans la région couverte 
par le SB, nous avons cherché à déterminer la meilleure 
combinaison Do, z, en utilisant la méthode présentée à la section 
3.3. Les résultats qu'on obtient pour les quatre séquences utilisées 
plus haut sont présentés au tableau 12. 

TABLEAU 12. 

MEILLEURE COMBINAISON Do - 2, ÉCHANTILLON SB 

SÉQUENCE 

S BTg 

SBSa 
L 

SBGS 

SBC 

c v i  V S ~ >  

0,77 

0,66 

0,78 

0,87 

D O ( ~ C - 3 )  

8,6 x 1W6 

5,2 x 1W6 

6,4 x 10-6 

1,l x 1w 

1 

c log g> 

5 , 6 4  

5 , 9 7  

5,63 

5 , 2 5  

< M B >  

3 , 9 3  

4,76 

3,91 

2,96 

SÉQUENCE 
I 

SBTg 

S BSa 

SBGS 
r 

SBC 

- 

Do ( P C - 3 )  

4,O x 

1,O x 10-6 

3,6 x 10-7 

0,4 x 1C7 

ze (PC) 

5 0 0  

4 0 0  

6 0 0  

1 3 5 0  



Les sçquences SBTg et SBGS sont associées à une 

combinaison très semblables de valeurs qui sont compatibles avec 
celles présentées au tableau 10. Les séquences SBSa et SBC sont 

décrites par des combinaisons Do. ze qui s'écartent chacune dans 
une direction opposée. Ces écarts sont causés par les effets déjà 

discutés précédemment. 

L'examen des figures 17 et 18 permet de mieux analyser les 
résultats du tableau 12. Elles présentent la meilleure combinaison 

DO, Q dans l'espace des paramètres de même que les 
distributions N ( z )  observées et théoriques des 4 séquences 
considérées ici. 

Bien que la meilleure combinaison trouvée pour les 
séquences SBTg et SBGS soit comparable à celle obtenue par le 
test V' / V'm, la plage des valeurs admises pour la densité 
spatiale est très grande et rappelle celle obtenue pour les sous- 
échantillons Tg14 et GS 14. C'est la petite taille relative du sous- 
échantillon occupant la région du SB qui conduit à cette 
augmentation de l'espace couvert par les courbes de contour. A la 
différence des échantillons limités à m g = 14, la hauteur 
caractéristique est ici relativement bien cernée puisque l'étendue 
en z du sous-échantillon considéré ici est suffisante pour être 
sensible aux effets de la décroissance exponentielle. 

Les séquences SBSa et SBC s'écartent des résultats des deux 
autres dans des directions opposées et pour les raisons exposées 
plus haut. 

On peut finalement affirmer que malgré les i nce r t i t u de s 
associées à la petite taille du sous-échantillon SB, il y a encore 
convergence des résultats obtenus en terme de la hauteur 
caractéristique et de la densité spatiale vers ceux obtenus pour 
l'ensemble du MCT. 



O 2 4 6 8 1 0 1 2  
Density ( 1 0 - ~  pc'3) 

O 2 4 6 8 1 0 1 2  
Density ( 1 0 - ~  pc-3) 

Figure 17. La meilleure combinaison Lb, Q. dans la région SB. 

a) La sdquence SBTg. A gauche, la meilleure combinaison reprdsentée dans 
l'espace des paramètres. Les courbes de contour sont associées aux 
probabilité decritas B la figure 9. A droite. les distributions N(z). 
b) La Muence SBSa. A gauche, fa meilleure combinaison reprdsentee dans 
l'espace des param&res. Les courbes de contour sont assocides aux 
probabilité décrites A la figure 9. A droite, les distributions N(z). 



O 2 4  6 8 1 0 1 2  
Density (IO-' #) 

t . .  X I  1 . 1 ,  I . ,  . , I . .  . . I . .  + i :  

O 500 1000 1500 2000 2300 

Figure 18. La meilleure combinaison &, t. dans la région SB. 

a) La séquence SBGS. A gauche, la meilleure combinaison representée dans 
l'espace des parami3tres. Les courbes de contour sont assocides aux 
probabilitk décrites B la figure 9. A droite, les distributions N(z). 
b) La sequence SBC. A gauche, la meilleure combinaison représentee dans 
l'espace des paramiitres. Les courbes de contour sont assocides aux 
probabilité d6crites & la figure 9. A droite, les distributions N(z). 



5. CONCLUSION 

Nous avons déterminé la hauteur caractéristique ainsi q u e  
la densité spatiale des 132 étoiles sdB et sdOB riches en 
hydrogène identifiées par le MCT dans la région du pôle sud 
galactique. L'utilisation du test V'N'm de Schmidt (1975) nous 
permet d'affirmer que ze = 600 pc et que Do = 3,s x 10- 
é to ilelpc3. La détermination simultanée de la meilleure 
combinaison Do, z, reproduisant la distribution N(z)  observée 
donne des résultats compatibles avec les précédents. On obtient z ,  

= 500 pc ainsi que Do = 3,4 x 10- étoilelpc3. Si on se limite à la 
région de l'espace des parametres Do, Q où la probabilité d'avoir 
déterminé la meilleure combinaison est de 90%, on constate que 
ze couvre une plage de valeurs entre 400 et 650 pc tandis que Do 

peut varier entre 2,O et 5,s x IO-' étoile/pc3. En se basant sur ces 
deux approches indépendantes, nous suggérons comme valeurs 
respectives de la hauteur caractéristique et de la densité spatiale: 

zc = 55W100 pc 

Do = 3 3  i 1 , s  x 10-7 étoilelpc3 

Ces résultats sont tout à fait compatibles avec ceux des  
ArticJes 1 et II qui  trouvaient des densités respectives de 3 k 1 x 

1 0- étoilelpci et 3,8 f 1,7 x 10- étoilelpc3. La détermination de 
la hauteur caractéristique de l'Article I était de z ,  = 4 S e l 5 O p c .  

Une seule étude a été réalis& à partir d'un échantillon de 

12 étoiles situées dans la même région du ciel. 11 s'agit de celle de 

Heber (1986) qui disposait df&oiles tirées du SB. Pour comparer 
nos résultats respectifs, nous avons constitué un  sous-échantillon 
de 34 étoiles occupant la région du ciel couverte par le SB. Le test 
Vt/V'rn de Schmidt (1975) nous permet d'obtenir ze = 600 pc et 
Do = 4,6 x 1 0-7 étoile/pcJ. La détermination simultanée de la 
meilleure combinaison Do, t reproduisant la distribution N ( z )  
observée donne zc = 500 pc ainsi que Do = 4,Q x 10-7 étoile/pc3. 
Ces résultats sont compatibles avec nos estimés mais diffkent de 



ceux de Heber qui trouvait ze = 190 pc et Do = 4,O x 10-6 

étoileJpc3. On retrouve une valeur de densité comparable à la 
sienne en fixant arbitrairement la hauteur caractéristique à 250 
pc. Comme l'Article 1 le précise, les écarts en densité proviennent 
d'un estimé incorrect de la hauteur caractéristique. 

Afin d'élargir au maximum les comparaisons possibles avec 
d'autres recherches, nous avons procédé à nouveau à Ifestimations 
des parambtres de la distribution spatiale à l'aide d'une relation 
entre la température effective et la gravité de surface. Cette 
approche permet d'estimer les résultats qu'auraient pu c b te n i  r 
Saffer et al. (1994) en utilisant notre échantillon et leurs 
méthodes. La détermination simultanée de la meilleure 
combinaison Do, t reproduisant la distribution N ( z )  obtenue à 

l'aide de la relation donne z ,  = 500 pc ainsi que Do = 5,4 x 10- 

etoilelpc? Si on se limite à la région de l'espace des paramètres 

Do, t, où la probabilité d'avoir déterminé ia meilleure 
combinaison est de 90%, on constate que ze couvre une plage de 

valeurs entre 400 et 700 pc tandis que Do peut varier entre 3,O et 
9,O x 1û-7 étoilelpc? Cette comparaison est plus que satisfaisante. 

Notre valeur de la densité spatiale nous permet d'évaluer 
l'apport annuel des sdB et sdOB riches en hydrogène aux étoiles 
naines blanches de type DA. Le taux d'apparition de ces dernières 
est de l'ordre de 2 x lû-12 étoilela pc3 (Weidemann (1990)). En 
utilisant un temps de vie de 1,5 x 108 a.(Dorman et al. (1993)) 
pour les sdB et sdOB, on obtient un apport de l'ordre de 2 x 10-l5 

étoilela pc3. Cela ne représente que 0,1% des naines blanches 
considbrées ici. Cela est inférieur 2 l'estimé de Dnlling (1992) qui 
suggere que 0,696 des naines blanches DA originent d'étoiles 
évoluées de la branche horizontale étendue. De toute évidence, les 
sous-naines ne constituent pas une source importante de la 
population des naines blanches. 

Par ailleurs, Bergeron et al. (1994) suggère une valeur du 
taux d'apparition des naines blanches de faibles masses (DAO) de 
l'ordre de 2 x 10- l4 étoilela pc3. Si on ne considère que cette 



fraction particulière des naines blanches dont la masse se 

compare tout à fait à celle des sdB et des sdOB, on p o u r r a i t  
imaginer que ces dernitres contribuent à 10% des DAO. 

Le fait que les sdB et sdOB ne conmbuent qu'en tres faible 
partie à la population des naines blanches peut probablement 
s'expliquer par la hauteur caractéristique particulitre des sous- 
naines. Notre connaissance de la population des naines b 1 an c h e s 
se limite à celles qui font partie du disque de la galaxie. Avec une 
hauteur caractéristique de l'ordre de 500 pc, les sous-naines se 
distinguent des étoiles du disque qui sont caractérisées par des 
hauteur n'excédant généralement pas les 250 pc. L'appartenance 
des sous-naines au disque ou au halo de la galaxie fait encore 
l'objet de doutes. Greenstein et Sargent (1974) suggéraient une 

appartenance au halo tandis que Baschek et Norris (1975) 
suggéraient une appartenance au disque. De plus, Gilmore et Reid 

(1983) ont suggéré une description plus subtile du contenu de 
notre galaxie en introduisant la notion de disque épais dont la 
hauteur caractéristique serait de l'ordre de 1000 pc. Les étoiles 
faisant partie de cette nouvelle composante représenterait 
environ 2% des étoiles qu'on peut trouver au voisinage du Soleil. 
A ce stade, on peut speculer et suggérer que les sous-naines 
découvertes par le MCT forment un mélange d'étoiles appartenant 
en partie au disque, au disque tpais et au halo. Cela expliquerait 
leur hauteur caractéristique assez particulière ainsi que leur 
faible apport à une population d'étoiles apparteaan t résolu ment 
au disque. Seules des ttudes portant sur la cinématique d'un 
vaste échantillon statistiquement complet comme celui du MCT 

pourront clarifier l'appartenance des sous-naines à une 
composante particulière de notre galaxie. Ce qui  se dégage 
clairement maintenant, c'est que ces étoiles ne contribuent que de 
façon marginale aux populations connues de naines blanches. 

Nous tenons à remercier toute l'équipe du MCT sans qui ce 
projet n'aurait pu être mené à terme. En particulier, Robert 
Lamontagne pour les spectres et Piene Bergeron pour les 



modèles. Finalement, nous remercions Gilles Fontaine pour i e s 

fructueux échanges que nous avons eus lors de la réalisation de 
cette recherche. 
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CONCLUSION 

L'étude de la distribution spatiale des étoiles sdB que nous 
venons de réaliser est la plus complète à avoir été effectuée à c e  
jour. Elle est celle qui porte sur le plus grand nombre d'étoiles. 
Elle a été réalisée à partir de l'analyse de données photo mé trique s 
ou spectroscopiques portant sur 420 étoiles. Outre l'étude de 

Bixler et al. (1991) qui portait sur 75 étoiles, toutes les autres 
présentées dans ce travail pour fins de comparaisons portaient 
sur 10 à 30 étoiles. Au delà du fait que notre étude porte en 
moyenne sur près de vingt fois plus d'objets que les autres, la 

disposition spatiale de nos échantillons couvre l'ensemble des 

régions observables. En effet, avec les 209 étoiles tirées du 
catalogue Palomar-Green qui sont situées dans la direction du 
pôle nord galactique, les 25 étoiles tirées du catalogue Kitt Peak- 
Downes qui se retrouvent au sein du plan de notre galaxie et, 
finalement, les 186 étoiles tirées du catalogue Montréa l -  
Cambridge-Tololo qui sont situées dans la direction du pôle sud 
galactique, aucune portion de la galaxie ne nous échappe. 

Pour arriver à déterminer Do la densité spatialeainsi que ze ,  
la hauteur caractéristique de la distribution spatiale des étoiles 
sous-naines, nous avons développé plusieurs approches 
différentes. Dans les cas où seules des données de photométrie 

étaient disponibles, nous avons estimé la distance nous séparant 
des étoiles à l'aide de relations moyennes entre la température 
effective et la gravité de surface. Lorsque des spectres à rapport 
signal sur bruit assez élevé étaient disponibles, nous avons évalué 
les parametres physiques des étoiles à partir de ces derniers pour 
ultimement obtenir les distances individuelles. A partir de ces 
distances, nous avons utilisé le test V1/V'm ainsi que deux autres 
méthodes indépendantes. Ces dernières permettant de dé t e r m i n e r 
simultanément la meilleure combinaison Do, ze reproduisant les 

distributions N ( z )  et N(y) observées. 
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Pour les trois echantillons mentionnés p lus  haut. nous avons 

obtenu respectivement les valeurs suivantes de la densité 
spat ia l e :  

Pour ce qui est de la hauteur caractéristique, seuls les deux 

échantillons constitués d'étoiles situées à haute latitude galactique 
en permettent la détermination. Ainsi. pour le nord et le sud 
galactique, nous obtenons: 

La convergence des résultats provenant à la fois 
d'échantillons distincts et de données initiales de nature 
différentes est assez remarquable. En particulier, l'équivalence 
des résultats du troisième chapitre avec ceux des deux précédents 

vient en quelque sorte valider l'approche originale développée 

aux chapitres 1 et 2 pour analyser la distribution spatiale à partir 
des seules données de la photométrie. 

Ces valeurs sont toutefois passablement différentes de ce 
qui avait été déterminé préalablement pour les sous-naines. La 

densité obtenue ici est de 5 à 10 fois plus faible tandis que la 
hauteur caractéristique que nous déterminons est 2 fois plus 
élev6e. Nous avons donc examiné en détail l'origine de ces 
différences. A la lumière des nombreuses analyses comparatives 
auxquelles nous nous sommes livrés dans cette étude, il apparaît 
maintenant clair que la population des étoiles sous-naines se 
distribue dans l'espace selon les paramètres que nous avons 
déterminés ici. 
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Nos nouveaux résultats nous permettent enfin de se pencher 
sur le statut évolutif des sous-naines. Dans le modéle global 
d'évolution des sous-naines présenté dans l'introduction, on 
pouvait constater que ces dernières terminent leur vie en joig nan t 
les rangs de la population des naines blanches. Notre valeur de la 
densité spatiale nous permet d'évaluer l'apport annuel des sdB et 
sdOB riches en hydrogène aux étoiles naines blanches DA elles 
aussi riches en hydrogène. Le taux d'apparition de ces dernières 
est de l'ordre de 2 x l@12 étoile/a pc3 (Weidernann (1990)). En 
utilisant un temps de vie de 1,s x 108 a.(Dorrnan et al. (1993)) 

pour les sous-naines, on obtient un apport de l'ordre de 2 x 1CL5 
étoilela pc3. Cela ne représente que 0,1% des naines blanches 
considérées ici. De toute kvidence, les sous-naines ne constituent 
pas une source importante de la population des naines blanches. 

Nous pouvons relativiser ce résultat en revenant au travail 
de Dorman et al. (1993) qui permet d'évaluer la masse des sous- 
naines à pr&s de 0,s Mo. Cette valeur diffère de la masse m O yen ne 
de 0,8 Mo admise pour les naines blanches (Séguin et Villeneuve 
1995). Il n'est donc pas surprenant que les sous-naines ne 
contribuent qu'à une faible fraction des naines blanches. Par 
ailleurs, Bergeron et al. (1994) suggère une valeur du taux 
d'apparition des naines blanches de faibles masses (DAO) de 
l'ordre de 2 x 1@ 14 étoilela pc3. Si on ne considère que ce t  te 
fraction particuliere des naines blanches dont la masse se 
compare tout à fait à celle des sous-naines, nos nouveaux 
résultats nous permettent d'affirmer que ces dernières 
contribuent possiblement à 10% des DAO. Ainsi, même e n 
examinant des populations comparables par la masse, la 

contribution des sous-naines aux naines blanches demeure 
relativement peu importante. 

Le fait que les sous-naines ne contribuent qu'en faible 
partie B la population des naines blanches peut probablement 
aussi s'expliquer par la hauteur caractéristique particulitre des 
sous-naines. Notre connaissance de la population des naines 



blanches se limite presqu'exclusivement à celles qui font partie 
du disque de la galaxie. Avec une hauteur caractéristique de 

l'ordre de 500 pc, les sous-naines se distinguent des étoiles du 

disque qui sont caractérisées par des hauteur n'excédant 
généralement pas les 250 pc. L'appartenance des sous-naines au 
disque ou au halo de la galaxie fait d'ailleurs encore l'objet de 
doutes. Greenstein et Sargent (1974) suggéraient une 
appartenance au halo tandis que Baschek et Norris (1975) 
suggéraient une appartenance au disque. De plus, Gilmore et Reid 
(1983) ont suggeré une description plus subtile du contenu de 
notre galaxie en introduisant la notion de disque épais dont la 

hauteur caractéristique serait de l'ordre de 1000 pc. Les étoiles 
faisant partie de cette nouvelle composante représenterait 
environ 2% des étoiles qu'on peut trouver au voisinage du Soleil. 
A ce stade, on ne peut que spéculer et suggérer que les sous- 
naines forment un mélange d'étoiles appartenant en partie au 
disque, au disque épais et au halo. Cela expliquerait leur hauteur  
caractéristique assez particuliere ainsi que leur faible apport à 

une population d'étoiles appartenant résolument au disque. S eu le s 

des études portant sur la cinématique d'un vaste échantillon 
statistiquement complet pourront clarifier l'appartenance d e s 
sous-naines à une composante particulière de notre galaxie. Ce qu i  
se dégage clairement maintenant, c'est que ces étoiles ne 
contribuent que de façon marginale aux populations connues d e 
naines blanches. 




