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0.1 INTRODUCCION 

Muchas son las forn"las de calcular la masa de la Galaxia, entre ellas estatl. las 
observaciones de radio, de cúmulos de alta velocidad, otros métodos la deducen 
de conocer las dimcui:;iones de la Galaxia cotnbinada con la velocidad de rotación, 
algunos n:ui.s de observaciones de estrellas Galácticas RR Lyrae co1no la R15, 
dando evidencias directas de un halo n1asivo circundante al plano, y así se puede 
calcular de diferentes forn-ias la masa Galáctica. 

En este trabajo se presentan los resultados fotométricos y ciu.eináticos para 
mlis de 1000 estrellas de alta velocidad y pobres en metale:i del halo Galáctico, 
cuyos valores son promedios de diferentes tctnporadas. Us1:u1do la fotometría 
derivamos rnctnlicidudcs y distancias para las estrellas. Con la cincrnática de las 
estrellas y utilizando los diagramas de energía Tootnre - en particular utilizamos 

este diágratna. para. estrellas con+ 0.4 $ [~] $ -3.5, es muy itnportante debido 

a que inuestra. clarn.rnente las estrellas 1n1_'is veloces con respecto al centro de la 
Galaxia - y el diagrama de Bottllngcr (el cual, podctnos inenciona.r que con 
este diagrama se puede observar las poblaciones estelares que estnn presentes 
en la muestra total, y que las estrellas más veloces son tnietnbros del Halo) se 
estimarán cuales son las estrellas ttU\.S veloces y a....;í obtener un lí1nite inferior 
de la velocidad local y aplicando conceptos tnatematicos y dinámicos para la 
Galaxia, podemos cstitnar un línlite inferior de ln masa. Gallictica. 

El Capítulo 1 trata ele la aplicacion y conceptos fotométricos. La fotometría 
de estrellas, especialmente en varias longitudes de onda, es una de las técnicas 
observacionales 1nií.s importantes en Astronomía. Una de las aplicaciones de la 
foto1netría astronó1.nicn es la medición del flujo de luz que proviene de las estrel­
las, lo que permite calcular temperaturas, composiciones químicas, distancias, 
etc .. Existe una gran variedad de detectores de radiación electro1nagnética que 
se pueden utilizar en trabajos astro11ó1nicos. Si especifica1nos el detector, un 
si.stema de magnitudes a partir de una selección de filtros, y una serie de estrel­
las estandares, podemos definir un sistema fotométrico, en diferentes categorías 
basadas en el tan1año de los intervalos de longitud de onda .>.. transmitidos por 
sus filtros. Los 3 principales tipos de filtros son; ancho (A.>.. ~lOOnm), interme­
dio (A.>.. ~10nrr1), y angosto (.ó..>.. ~1n1u). Con esto se usa el sistema fotométrico 
de Str6n1gren uvby-¡3, debido a que el fotómetro Dánes está diseñado para su 
utilización y así poder medir estrellas muy débiles y pobres en 1netales. 

En el Capít.ulo 2 trata terrias relacionados a las técnicas observacionales y 
la forma, dimensión y demás conceptos de la Galaxia. Neblina, polvo, nubes, 
excesivo centelleo, polución de luz, etc., con sus respectivas variaciones, nos da 
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una idea de lo complicado que resulta tener un sitio adecuado para la fotometría. 
Con esto, debernos encontrar un lugar en el cual las noches sean buenas. Se uti­
lizan estrellas de referencia durante las observaciones para detectar crunbios en 
la masa de aire, condiciones atmosféricas y variaciones en el funcionan1iento del 
equipo. Las estrellas de comparación son no variables, próximas a las estrellas 
de interés, de nl.agnitud similar aparente y clase espectral, teniendo su propia 
inagnitud conocida la que es 1nuy confiable para el sistema fotornétrico en uso. 
En las observaciones hay que incluir: temperatura., presión, hu1ncdad relativa y 
grado de nubosidad. El procedhniento de observación varía con el observador y 
con el instrumento. Se explican breve1nentc los pro1:.~nnl.as que se utilizaron para 
reducir las observaciones fotométricas en ül sistema StrOrngren uvbytf, obtenidas 
con el Fotó1netro Diines. En el diagratna de flujo se ilustran todos Jo._<; pasos a 
seguir para una buena reducción, se describirán los n1á.s importantes. 

El Capítulo 3 El terna de este capítulo es ele la Galaxia. La Galaxia es una 
gigantesca colección de gas, polvo, materia oscura, materia. interestelar, cuyo 
pcrffl presenta la forina de una lente convexa con un diámetro, entre (24 - 30) 
kpc y un espesor de (3 - 6) kpc dis1ninuyendo en dirección a la periferia. El 
número de estrellas, es del orden de 100 - 180 niil rnillones, au1ncntaudo en 
dirección al centro del sistema. Sol estn a 8.5 kpc del centro galáctico. En esta 
región central existe una concentración de materia que forma un núcleo denso de 
alrededor de 10 pe de diá1nctro. Siendo el tipo 1norfológico de nuestra Galaxia 
una gigante normal Sbc 1 I de rnagnitud absoluta -20. Se definen conceptos 
co1no; movimientos propios, velocidades, curva de rotación, etc .. La estructura, 
cine1nática y la gran cantidad de cornpouentes quhnicos cst.ela.rcs de la Galaxin 
contiene importante in.:formacióu que pertenecen a rnodelos del disco y halo 
Galáctico para su fonnación y evo] ución. Tenninando con una breve reducción 
de datos. 

El Capítulo 4 trata el terna centnLl de esta tesi..:¡ que es el de la rnasa 
Galáctica y la velocidad de escape local para B estrellas rná.s veloces, con respecto 
al centro Galáctico. Se de.qcriben 5 modelos rnaternáticos para estimar el lfrnite 
inferior de la Tna8a Galáctica. La descripción de los 1nodelos se desnrrolla de 
n1anera individual de acuerdo al inodelo del que se esté tratando, to1nando en 
cuenta el conjunto de estrellas ligadas a ln Galaxia que sean más veloces. es 
decir, que su velocidad de escape sea n1ayor a 400 k1n/s, estas serán tomadas de 
los catálogos de Schuster & Nissen Schuster Parrao Contreras y el de 
Cole utilizando para este fín los Diagramas de Energía Tommre y Bottlinger. 
Los modelos que son tratados son los siguientes: csferico, disco, combinando 
esferico y disco, y los dos modelos basados en halos y un disco representado por 
un esferoide oblato. 

Para finalizar, presentamos algunas conclusiones del presente trabajo, en 
la que se hace una comparación de que modelo tiene mejor representación en la 
curva de rotación y cual da una mejor estimación de la masa total de la Galaxia. 
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0.2 STRÓMGREN uvby-beta 

El sistema StrOmgren uvby-beta fue desarrollado por B. StrOmgren y el 
trabajo observacional de D. Crawford. Las magnitudes se refieren a una banda 
angosta de longuitud de onda y están definidas por filtros cuyas funciones de 
transm..isión no se translapan. La Tabla 1 contiene los filtros designados, las 
longitudes de onda centrales y el ancho completo en media transmisión de los 
cuatro filtros de este sistema. 

Filtro 
y 
b 
V 

u 

>. central{.Á) 
5,500 
4,700 
4,100 
3,500 

anchos de banda ( Á) 
200 
200 
200 
300 

Filtros usados en el sistema StrOmgren 
Tabla. 1 

La Fig. 1 muestra la posición de los 4 filtros del sistema StrOmgren uvby­
beta. 

----
Encubrimiento 
de lineas ---­discontinuidad 
de Balmer 

'"'° 

---------- b ~-...-__ __ 
y 

JBOO • !><XI 

Posición de los 4 filtros con respecto a la línea de encubrintlento 
y la discontinuidad de Ba.hner 

Fig. 1 
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Enrojecimiento Interestelar. 
Se debe a que el espacio interestelar está. saturado por granos de polvo y luz 

estelar esparcida, y así, la luz observada aparece enrojecida. Este enrojecimiento 
interestelar es dependiente de longitud de onda y por lo tanto afecta a los índices 
de color. El enrojecimiento implica simplemente que la absorción de partículas 
es más fuerte en la región azul que en la roja (ver Fjg. 2). 

u-n 
- 1.0 -

-o.s 

o 

Sccu~ncia Pd~cipal 

0.5 

-0.2 o 1.0 1.2 1.4 D - V 

Diagra.rria U-B vs B-V mostrando la línea de enrojecimiento 
Fig. 2 

Exceso de color. 
De una e:;trella se define como la diferencia entre los indices de color obser­

vados y los índices de color intrínsecos. 

E(b- y)= (b - Y)oba - (b - Y);ntrin ... (l] 

(b - y)
0

b,, es el índice de color observado y (b - y)ina es el índice de color 
intrínseco. 
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En la ausencia de encubrimiento de líneas, Ja pendiente del continuo es con­
stante y (b-y) ~ (v-b). Sin embargo, en general , y debido a que el índice (v-b) 
es afectado por encubrimiento de líneas, la diferencia entre estos dos índices 
iudica la presencia o cantidad de encubrimiento de líneas. 

Met;alicidad. 
Esta representada por: 

rn 1 = (v-b)- (b-y) .... (2) 

La inagnitud u es afectada por el encubrirniento de líneas y por el salto de 
Salmer. La inngnitud v contiene sólo encubrimiento de líneas;:;:::::: 50% más débil 
que en u; el otro índice se define como: 

c 1 = (u - v) - (v - />) ..... [3] y c 1 =(u - 2v + b) ..... [4] 

-2v elimina casi todo el encubrimiento de u. tal que c 1 es libre de los efectos de 
encubrimiento y c 1 mide la discontinuidad de Baln1er 1 que para las estrellas F 
es sensible a la luminosidad estelar o gravedad superficial; b-y mide el color y 
la temperatura efectiva. y 772 1 inide la metalicidad o composición química, esto 
es para estrellas F y G. En la Htcratura sobre estrellas est1.u1dares uvby sólo se 
listan valores de b-y, m1, c 1 • 

La razón de me~al / hidrógeno; [ ~ J se de.fine por: 

[Fe]= log (Fe) _ log (Fe) .. [SJ 
H H e.$trclla H 110/ 

Str0mgreJJ(1966) da la calibración corno: [~] =0.3 - 13 óm 1 + (1n 1 +et) 

Scl1uster & Nissen (1989) derivaron una calibración de f ~J de la fotometría 

uvby para estrellas F y G que se puede usar desde [-:; :=::::: O.O (valor solar), 

hasta [-:; J ""' -3.0 (baja :metalicidad). 

El ancho equivalente de H¡3 es un indicador de luminosidad en estrellas de 
tipo espectral O basta A y un indicador de tempera.tura. en tipos de A hasta 
G. Este sistema requiere de dos filtros. n y w porque una pequeña cantidad de 
flujo detectada puede significar una línea de absorción estrecha o simplemente 
w-:ia estrella débil. 

Los filtros adicio:nnlcs (H,BUJ)wide y (H¡3n)
00

,.,.
0
w, se centra.u sobre ..\ = .,186 

nm, siendo 17lw y nin, las magnitudes en los filtros ancho y angosto. El índice 
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{3 se define como: 

/3 = 7Tlu,1 - 'Tnn. o 

f3=-2.5log1:- ..... [6] 

Lo anterior se muestra en la Fig. 3. 

Esquema de los filtros angosto y ancho con Ac: = 486nm 
Fig. 3 

8 

13 esta libre de efectos interestelares y de extinción atmosférica. La Tubla 2 da 
las características de estos 2 filtros. 

BANDA 
ff.6w 
Hf3n 

)lo (mn) 
486 
486 

A,X(nrn) 
15 
3 

Los filtros con sus respectivas longitudes de onda 
Tabla 2 

La razón de las mediciones a través de los dos filtros indica la fuerza de H/3 
con respecto al continuo. H{J¡ o simplemente f3 como se conoce, está centrada 
sobre la segunda de la.s líneas Salmer de hidrógeno. Usamos f3 para estimar 
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(b - y)ins con nuestra calibración de color intrínseco. Luego los siguientes in­
dices se encuentran libres de enrojecimiento interestelar; 

E(b-y) = (b-y)ob• - (b- Y);n. 

E(c1) = ( C1) 0 ¡,, - 0.20 E(b -y) 

E (mi) = (m.1 )0 b, + 0.30 E (b - y) ..... [7] 
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0.3 FOTO~ETRO DANÉS 

Un fotó~etro estelar, es un instrumento sensible a la luz que mide la bril­
lantez y color de las estrellas. Contiene un detector sensible que es el foto­
multiplicador el cual produce una corriente eléctrica o pulsos cuando sobre su 
fotocátodo incide la luz, corriente que se atnplifica para poder medirla con pre­
cisión. Para medir el color de una estrella, hacemos pasar su luz a través de 
los filtros correspondientes, cada uno con un ancho de banda determinado. En 
el fotómetro danés el fotomultiplicador que se utiliza es el EMI 9789 QA con 
cátodos bialkalinos. La luz que proviene de la estrella que queremos medir, 
pasa en primer lugar por el telescopio, y de ahí al diafragma del fotómetro; 
una vez convertida en pulsos de corriente eléctrica, entra a un arnplificador­
descrirninador; después llega. a la consola y se podrá tomar registros de las 
tnedicioncs. Brevemente describire1nos lo que es el fotón1etro lla.mndo danés de 
6 canales, empleado para fotometría uvby¡3. 

En hL Fig. 4 se muestra un diabrrruna de la estructura interna de este in­
strumento con sus componentes principales. La sección uvby es un espectro­
fotómetro; la rejilla forma. uu espectro sobre una máscara donde hay 4 ventanil­
lns, una para cada banda u, v, b, y y; luego hay .:J espejos de transferencia, 4 
lentes do Fabry, •1 filtros de interferencia, y .:J foton1ultiplicadores de tipo El'\'/I 
9789 QA; después 4 amplificadores discriminadores, el sistcn1a de adquisición 
de datos, etc. 

La sección de 1-1¡3 tiene un divisor de haz de luz que manda el 80% de 
la luz al canal N y el 20% al canal W; luego 2 lentes de Fabry, 2 filtros de 
interferencia, y 2 fototubos ElvII 9789 QA, 2 amplificadores - discriminadores, 
etc. Su funcionamiento es el siguiente: 

La luz prirnero pasa a través de A. La palanca B tiene 3 posiciones; de 
abierto, cerrado y neutro. La. rueda C contiene los diafrag¡nas de entrada y una 
rendija en forma de V para centrar una estrella de manera auto1natica en el 
diafragma. Un espejo D se inserta dentro del haz para reflejar la luz dentro de 
la sección H{3. Si esta sección no se utiliza, la luz continúa su recorrido hasta el 
lente acro1nático E el cual colima la luz antes de que llegue a la rejilla F .. 

La luz se enfoca acromáticamcnte sobre un conjunto de ranuras de salida G 
el cual está curvado con la finalidad de seguir el plano focal de la lente. Luego 
la luz es reflejada por la parte posterior de los espejos H y finahncn.te alcanza 
a los fotomultiplicadores K. 

La luz es convertida en im1lgcn por medio de los lentes de Fabry J en el 
fotocátodo. Los lentes son combinados con un filtro de interferencia el cual 
junto con las ranuras de salida definen el ancho de banda espectral de cada 
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canal. L y M son los oculares del fotómetro . 

. .C:::l. - -- -~ 
--.! Lf~ 

fotónietro danés 
Fig. 4 

11 
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0.3.1 FILTROS DE DENSIDAD NEUTRA 

Los coeficientes de los filtros de densidad neutra se determinan en una noche 
observando estrellas de magnitudes adecuadas con y sin filtros. Se calibran 
los filtros neutros solaxnente cuando vainas a medir los tieinpos muertos de los 
fotomultiplicadores, o cuando vamos a medir estrellas mas brillantes que V = 
5.5, que es el límite del fotómetro. Sus coeficientes de transmisión de 1984 se 
muestran en la Tabla 3. 

filt;ros coeficientes 
u 0.1098 

0.0997 
b 0.0947 
y 0.0923 

f3N 0.0940 
f3w 0.0940 

Coeficientes de transmisión 
Tabla 3 

DEPOLARIZADOR 

El depolarizador colocado dentro del haz de luz de ln entrada de la abertura. 
Como Ja reflectividad de la rejilla y el divisor de haz en la sección H{J depende 
sobre la dirección de polarización de la luz, las estrellas polarizadas pueden 
desviarse siste1naticrunente de las estrellas n<>-polarizadas en los índices medidos. 
Cuando pensamos que la luz de nuestra estrella puede estar polarizada, usamos 
este depolarizador. 

DIAFRAGMAS 

No. Tmna.ño seg are en 1.5m 
O 3mm 31" 
1 2 rrun 20 
2 1.2 mm 12 
3 open 
4 0.6 mm 6 
S 0.45mm 4.5 

Diafragmas de entrada con una f/13.5 
Tabla 4 
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Una vez ajUBtado el diafrágma sin cambiarlo durante toda la noche, no se 
carnbia el ángulo de Ja rejilla durante toda la temporada de observación. Sin em­
bargo, éste debera ajustarse cada vez que el fotómetro sea montado nuevainente 
en el telescopio. Tnbln 4. 

FILTROS OPTICOS Y RANURAS 

En la Tabla 5 se dan las A.o, anchos medios y transmisiones pico de los filtros 
así como las longitudes de onda de las ranuras. 

u 
V 

b 
y 

/JN 
/Jw 

AeffÁ 
3505 
4110 
4685 
5488 
4864 
4865 

.ó..>.Á 
330 
170 
183 
235 
30 
137 

transmision pico 
76% 
83 
89 
90 
70 
82 

orillas-slot; A 
3324 -3686 
4006 -4222 
4572-4801 
5346 -5636 

Los filtros utilizados y sus ranuras 
Tabla 5 

Los fotomultiplicadores que se aplican en Ja fotometría son los que aparecen 
en Ja Tabla 6 

canal PM.No. resist. 
u 7953 390 Kfl 
V 8558 470 
b 7963 470 
y 32054 o 

/JN 7965 470 
/Jw 7915 O 

rep.J. 32043 470 
rep.2 32053 470 

discrirn. 
1.4 
1.5 
1.5 
1.5 
1.6 
1.4 

Dark (5oC) 
17 c/s 

9 
15 
13 
14 
3 

C. e.* 
2830 c/s 

5360 
77,520 

105,300 
16,750 
13,560 

Fotomultiplicadores utilizados en el telescopio de l.5m 
*fuente estandar con diafragma #1 en Abril 1990 con 1200 V 

Tabla 6 

RAZON DE CUENTAS 
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La razón de cuentas esperada para el fotó1nctro 111011.tado en el telescopio de 
1.5 ni está dada en la Tabla 7, para una estrella con V=l0.0'" 

81 AO F5 
u 20, 000 6, 000 4, 000 e/.• 

14, 000 12, 500 7, 000 
b 11, 500 11, 000 8, 500 
y 6, 500 6, 500 6, 500 

f3N 3,200 2,400 2,400 
/3w 2,400 2,300 1,800 

Razón de cuentas para una fuente cstandar 
Tabla 7 

La razón de cuentas para los fotomultiplicadores no deben exceder de 106 c/s, 
de lo contrario podrían dañar los fotocátodos. El límite de brillantez para el 
sistema uvby es V= 5.3 en estrellas A y F y V = 5. 7 para estrellas tipo B; 
para H/3 el límite es V= 4.0 para todas las estrellas. 

CORRECCIONES A TIEMPO MUERTO 

La relación entre la razón verdadera Nt y la observada No se describe por 
la constante de tien1po muerto total td de acuerdo a la ecuación 

...... ¡8] 

Los tiempos muertos se dan en la Tabla 8. 

0.3.2 

u 82± 15 ns 
76± 10 

b 71±10 
y 60± 15 

/3N 74±10 
/3w 107± 10 

Constantes de tiempo muerto en unidades de 10-9s = lns 
Tabla 8 

FOTO MULTIPLICADOR 

Este dispositivo consiste de una serie de electrodos etiquetados como: a 
fotocátodo, b-n dinodos, y o ánodo, encerrados dentro de un tubo al vacío. El 
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fotocátodo a está hecho de un material el cual libera electrones cuando la luz 
incide en él. 

Los electrodos de metales alkalinos particularmente; sodio, potasio, rubidio 
y cesio se usan en el fotómetro danés. El E.J.'\-II 9789 QA es un fotocátodo bi­
alkalino y tiene las siguientes caracterízticas: 

a) Un diámetro de 51.ó mm y un largo de 117.7 mm± 3mm. 
b) Un fotocátodo bialkalino 10 nim de diámetro. 
e) 13 clinodos de CsSb. 

En la Fig. 5 el número de dinodos es de 9 a 15. Aún si no se incide ningún 
haz de luz sobre el fotocátodo una pequeña corriente se genera por la liberación 
térmica de electrones. Cada fotoelectrón se emite desde el fotocátodo y produce 
una corriente obscura de ,,....,, 1'000,000 de electrones en el anodo. El nú..rnero 
desplegado sobre el contador es el número de pulsos detectados en el periodo 
deseado. 

nnodos 

Dinod~s 

Esquema del fotocátodo ElvII 9789QA 
Fig. 5 

- Luz 

Fotocátodo 



CAPITULO 2 
TECNICAS 

OBSERVACIONALES 

16 



0.4. EXTINCION ATMOSFERICA Y MASA DE AIRE 17 

0.4 EXTINCION ATMOSFERICA y MASA DE 
AIRE 

Aun en los días o noches mas claros la atmósfera de la tierra no es comple­
tamente transparente. Particulas de polvo. gotas de agua y moléculas esparcen 
y absorben la luz en la atmósfera. En el cenit, una estrella sufre una .mínima 
extinción, la cual se incrementa conforme se acerca al horizonte. En una noche 
dada, las estrellas estandares que se seleccionan sufren una extinción atmosférica 
igual que las estrellas de programa. Para la reducción de datos de fotometría 
absoluta, suponemos que los coeficientes de extinción atmosférica son constantes 
durante una noche de observación. A continuación se muestra la Fig. 6 de la 
extinción atmosférica. 

Esquema de la e..xtinción atmosférica 
Fig. 6 

.. 

Cuando hacemos observaciones fotoeléctricas exactas, podemos observar que 
la luz de la estrella es afectada por la absorción atmosférica y por la transmisión 
y recepción de los instrumentos antes de ser medida. La luz se debilita y en­
rojece por su .trayecto hasta la superficie de la Tierra; este efecto es Extinción 
Atmosférica y debe distinguirse de la absorción y enrojecimiento interestelar. 

El efecto de e.""Ctinción sobre la brillantez de una estrella depende de la altitud 
de la estrella por encima del horizonte y también va.ría de noche a noche; así 
seremos capaces de notar el efecto si hacemos una serie de observaciones cuando 
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una estrella está en altitudes diferentes sobre el horizonte, dependiendo también 
de la longitud de onda en que se hagan dichas medidas y de la altitud sobre el 
nivel del mar del observatorio. 

Para obtener la masa de aire para cada color utilizamos la expresión: 

X = sec(z) =[sin (<I>) sin (D) + cos (<I>) cos (D) cos (H)]- 1 
•••• [9] 

donde D = declinación de la estrella, <P =latitud del observador, H = ángulo 
horario de la estrella. Si se desea obtener una mejor evaluación de la masa de 
aire entonces: 

X= sec(z) - 0.0018167 (sec (z) - 1) - 0.002875 (sec (z) - 1)2 

-0.0008083 (sec (z) - 1)3 
••••. [10] 

Esta es una ecuación mas precisa para sec (z) 2: 2 y tiene una exactitud de 
=:0.1% para masas de aire hasta 6.8 y aproximadamente 1.0% para masa de 
aire hasta 10. 

Para masas de aire menos extremas; 

X = sec (z) (1.00113 - 0.00113 sec2 (z)) .... [11] 

Lo anterior se ve reflejado en la Fig. 7. 

·e ·~- .. f . . . . 1· -:--::.::.-~strcllaRoja 1···t~~~"~~I ~ . a -.z L Estrena Azu -i 

¡ .~ L __ --- ·_ -~_:_::_j 
MmsadcAirc 

Diagrama de índice de color vs masa de aire 
Fig. 7 
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0.4.1 SEEING 

El término seeing se utiliza en Astronomía para describir ciertos efectos de la 
atmósfera terrestre sobre las imágenes visibles de las estrellas. Los observadores 
se familiarizan con la idea de que las estrellas parpadean, y ese parpadeo u 
oscilación es visto como rápidas fluctuaciones en la brillantez de estrellas a ojo. 
l\.Iucho de este parpadeo es centelleo, que es diferente que el seeing. Cuando 
las estrellas son observadas a distancias grandes del cenit, cercanas al horizonte, 
también sufren cambios rápidos en color. 

Los efectos de seeing son bastante diferentes en telescopios mayores a 20 
pulgadas, uno ve rápidos cambios en el tamaño y forma de la imagen antes 
de que caznbie su posición. El promedio de apariencia de la imagen creada es 
conocida como el seeing disc, y un observador usando estrellas binarias cercanas, 
puede estimar el tamaño de este disco en segundos de arco. 

a.) 

b) 

Seeing visto en telescopios a) grandes y b) pequeños 
Fig. 8 

La Fig. 8 muestra al seeing difiriendo en telescopios grandes y pequeños. 
Cuando el aire es turbulento, hay mezclas extensas de aire de diferentes tem­
peraturas que provienen de un nÚ.Inero de alturas por encima del suelo. Como 
el aire se mueve por encima de nosotros los rayos de luz estelar se refractan 
continuamente en ambas direcciones. El centelleo resulta del paso de la masa 
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de aire por cnciu1n del observador y el resultado can1bia en intensidad al nivel 
del suelo. 

Entonces, el ccutcllco es producido tnuy por encinta de la atu1ósforn. u'.'.:::::= 7 krTJ, 
1nientras que el seeütg que se observa a 111cnudo en un telescopio es nuis local. 
I-lny otros problcn:1as con el seeing; los efectos de bajo nivel son itnportantes en 
In solección de los si t.ios para nuevos telescopios. 

Unn cima aislada dcbcni ser un n1cjor sitio porque el n1ovimicnto de u1asn.s 
de aire se 100\"cniu sunvc1ncntc alrededor de In cima y poseer un buen seeing la 
llUl.yorín de In ....... veces. 

0.5 SU PRIMERA NOCHE EN EL TELESCO­
PIO 

Una vez instalados en el observatorio, chcca.rnos que el fotó1netro contenga 
sus tapones y que se encuentre apagado, observando que Ja pa.Janca indique 
cerrado. Enseguida subin1os el voltaje de Ja fuente a 1200V que aliinenta a 
los fototnultiplicadores, P.ncendemos el tuonitor y 1non1cntos después la consola 
para esto, prendernos los "motores"; activando el botan l. so prende In PC, 
tcrrninando con Jos botones 2 y 3. A continuación en USR > corrctnos el 
progra1na Tclcx5 en la consola, teclcanc.lo la epoca. en la. que se observa, en­
seguida el no1nbre del cahilogo on donde se encuentran los objetos a observar, 
con el co11u:i.11<lo cu:h catalogo el cual, previau1eute fue cargado y para. estar se­
guros de que lo tenen1os; se teclea el cornando obj que preselecciona a.l objeto n 
del cattilogo. Si querc1nos 111odificnr la. velocidad del 1novitnicuto rapido y lento 
de la paleta., tene1nos que dar los co1nandos len n.n y rap n.n, dando las coor­
denadas de ascensión recta y declinación de la estrella que se encuentra cerca 
del cenit, para centrar el telescopio -dando enter hasta que se esté seguro de 
e1npczar a ob!icrvn.r-, para esta tcn1pornda se escogió Vega teniendo muy en 
cuenta los liniites fijos de seguridad <le a._<;;ceusión recta y declinación son: ± 5 
1Jon1s y inedia de 1uJgu/o JJorado y - 35 a + 58 grados rcspectivan1eut.c. 

De nueva cuenta se checa que el fotórnetro se encuentre cerrado y que el 
voltnje este a 1200 V, encende1nos la unidad de control y la impresora, y re­
visan1os que contenga. suficiente papel. Encendc1nos la PC y ejecutarnos el 
progra1na Ph.ot;sys, que es n1uy mnplio en las funciones que desempeña.. Este 
prograina se utiliza para int.egrnr el nún1cro de fotones que recibimos de las 
estrellas que qucren1os observar. 

Situarse en ASIGNA y dar LPl con eJ ratón, FDl, para activar 
la impresora. y archivo de datos. 
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Para el encabezado del archivo de datos se toman en cuenta 2 pasos. 
En el 1cr encabezado; FECHA SP!\111..5 uvby-hbota o los filtros 
que se u tilizcn 

En el 2° encabezado; NOMBRE DEL TRABAJO V AU­
TORES. 

Situn.rsc en RC y dnr M o S 1ntUtiplc o sencillo con el ratón 

A continuación se hace todo con el ratón, lu.s siguientes instrucciones; 

Situarse eu LI y dar 2.5 o el que se requiera, rr de desviación 

Situarse en PS y dar u/v/b/y N/W dar u y \V, canales para la 
estadística de fotones 

Situarse en BE y dar k 1 k 2 , dar 1.0 y 2.0 respcctivarncnte 

Situarse en AB y dar 125 para b o y cuentas /segundo en cst.e 
y en el siguciutc Pª"'º se hace para. 11ivcles del cielo "uuto1natico" 

Situarse cu AB y dar 65 para N cuentas /seguudo 

Situarse en TS y dnr el tiempo sideral cn.lculado previn1ncntc, o de 
la consola del Telescopio 

Situarse en QU para salir. 

21 

Pnra encontrar ln.s estrellas e integrarlas es necesario hacer pequeños mapas 
y saber la orientación y el ta1uaño del ca1npo de visión del buscador o el gran 
Clunpo del ocular del fotón1et.ro. Ordenarnos los n1apns en In siguiente secuencia: 
Extinción, Drift, Estandarcs y ¡nugnHnct brillanf.e8 y débiles, Al principio de la 
noche 111cdin10s la.s cuentas obscuras de los foto1nultiplicndorcs. Apuntando en 
dirección al cenit, con el fotón1ctro cerra.do, sin incidir luz sobre el fotomulti­
plicador, integramos en 4 colores y Hbeta; esta es In cuenta obscura pa.ra 
revisión de foton1ultiplicadores, siste1nu. de adquisición de datos y demás instru-
1ncntos de trabajo. 

Abrin1os In. cúpula si las condiciones lo n1nerita.n. Para esto: se abre In 
cortina superior y después la inferior (pcun cerrarla pri1ncro la inferior y se­
b,rtmdo la superior); se abren las tapas de los espejos y se quitan los tapones 
de los oculares; el ocular se enfoca para hacer al diafrngn1a tan claro cmno sea 
posible; el foco del ocular no se ajusta de nuevo en el resto de la noche. Los 
buscadores se abren y colocarnos la palanca del filtro en neutro para observar 
In prhnera estrella brillante del anuario y en el n1onitor dmnos el comando act, 
para actualizar la posición del telescopio en la posición deseada, así, el tele­
scopio apunta auto1naticn1ncnte, pode1nos ayudarnos del buscador, apuntador 
y los oculares del fotónief.7v danés, eufocn1nois ni telescopio inoviendo el espejo 
secundario. 

U na vez que tene1nos la estrella conocida centrada en el fotón1etro~ cor­
rcgitnos l.n.s coordcuadns de la consola del telescopio con el cornando, corr. 
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Checamos en buscadores y los centru1nos con una cstrclln, la. secuencia de ob­
servación sería la siguiente: Estrellas de extinción teniendo 6 ......., Oº, estrellas de 
prograinn. estrellas de cxtinción,ctc., se dedicn. alrededor del 80% de tiempo en 
estrellas de progrun1a pero se obtienen ~xtinciones nicdiclns a lo largo de la noche. 
Para u1edir crunbios instrurnentalcs se miden estrellas drift; simétricamente en 
el cielo, por ejc1nplo 2hr11 este del mcridiruJo y luego 2hr"'ocste del meridiano. Por 
ello, es rccorn.endablo observar ,algunas de estas estrellas con l5 ......., +30º a +55º 
a Jo largo de la noche. 

Enseguida. en el rnonitor en el co1nan<lo ID dn.111os el nombre do la prirnera. 
estrella que dcscu.nl.os observar, verificamos que esté centrada, quitarnos filtro 
neHtro colocándolo cu n.bierto e integramos. Luego. inovmnos el telescopio, de 
tul tnnnera. que el dinfrag1nu del fotó1nctro cubra una área del ciclo, integrarnos, 
{esta es la lectura del ciclo), y nuevamente centrarnos la estrella e integrrunos. 

Los tipos de integración se 1nuestran en la ThbJa 9; 

T1:empo 

inicio 
c/2 hrs. 

c/2 - 4 hrs. 
+ Ext. y Drift 
+ Ext. y Drift 

final 

Estrella Cielo 
u "W u "W 

3 3 1 1 
3 3 1 1 
3 3 1 1 
3 3 1 1 

o n::iás o más 

Secuencia de integración 
Tabla 9 

Estrella 
u "W 

3 3 
3 3 

3 3 
o 1nás 

Objeto 

Dark 
Extin. 
Drift 

Estand. 
Progr. 

Dark 

Para una estrella débil V ~ 11.5 en uvby, integra.n1os de Ja siguiente inanera: 

a) Estrella + cielo: mas de 25,000 cuentas. 

b} Cielo: su contribución de error sea la mitn.d o rncnos: V (B,•) 
s 0.5 

e) Estrella + cielo: otras 25,000 cuentas o mas. 

Al final se obtienen más de 50,000 cuentas de estrella, y V(B,*}$1.0. 
Para H{3 y una estrella débil: más de 15,000 cuentas, cielo hasta V(B,>t<):'.5:0.5, 
y luego otras 15,000 cuentas de estrella + cielo para tener al final más de 
30,000 cuentas de estrella y V(B,*) :$ 1.0. 

El par de extinción se observará con un intervalo de cada 2hrs para tener 
una precisión suficiente en la detenninación de los coeficientes de extinción. Las 
estrellas drift nos sirven para observar las variaciones en el funcio11Ul11iento del 
equipo. Durante toda la noche observarmnos las estrellas estándares, catalo­
gadas así debido a que no tienen ningún carnbio, ya sea en color, brillo, índices, 
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cte., en 1nucho ticn1po y a<lc1n.l'ÍS porque ya se conocen Jos datos de ellas. Se 
observan Jas cstrclla..s probrrarnn. 70% - 80% do la noche, y se torn1inn. con otra 
cuenta. oscura dark, para sal.Jcr có1no se co1nportó el funcionamiento de Jos fo­
ton1ultiplicndorcs. Esto 8e hace durante todas lns noches que se dispong.n.n pura 
observar. 

CuaHdo se cstn obsf"?J'vnudo hay que tener cicrtn.s consideraciones y son ln.s 
siguientes: 

l.) Uua inutg:cu 1nal centra.da provoca 1nuchos errores obsnrvncionaJcs, 
porquP- una fracción sig:uificat.iva de luz e.!':itelar se puede perder fuera del di­
nfrag111a. Tiunbiéu, nial centrada este - oeste uHtcve eJ espectro dentro del 
fotónietro dané.9 produciendo errores 

2) Una inu\gen 1nal enf"ocada atuncnta el tiunaüo del djsco, hace que llegue 
n1enos lu.,. al tubo fotornultiplicador, e incre1nentn los errores debidos al ma] 
centrado. Con el Fotómetro Danés, se puede observar estrellas 1n1is brH­
lantes: V S 12"', con nubes. mal seeing, etc. La selección del diafrngina. para 
la.o.; observaciones es la de itnpedir que otra .. 'i cstrclhl.s no deseada..<; sean reg­
istra.das. 

0.6 REDUCCION DE DATOS 

El diagrárna de flujo se muestra al final del cnpítulo. La.."> observaciones 
hech.os con el fotó7netro danés se nlnul.ccnau en un disquettc, para procesarlas en 
cualqufor PC. Utilizando el programa SORTER se separan los datos observados 
uvby de los datos obser\·ados Jlfl y se escriben dentro de 2 archivos; UDATA 
y BDATA, de estos se desprenden Jos progranuL"> UVBYJST y BETAJST. El 
prhncro checa los datos de los filtros uvby, el lHÍtnero cstandar de Ja lista, el 
número rnáxirno de integracio11es1 puntos cero, cxtinciót1 rnedia, timnpo sideral 
y masas de aire, errores c.stadísticos y de Jas integraciones. El segundo checa Jos 
datos de los filtros H/3 y procede de rnanera idéntica al progran1a UVBY1ST 
pero ahora Jos aplica n Jos filtros n y w. 

Enseguida se encuentran Jos progran:w..s TA CON V U y 7:4CONVB, los cuales 
separan Jos objetos estandnres y prognuna convirtiendo Jos datos de los filtros 
uvby y Il/3 al foru1ato TAINSTR cuyo fin es corregir por tic1npo n1ucrto, pro­
mediar Jns cuentas de integración y restar el cielo y parií.rnctros internos de estos 
progratn!L">. 

De lo anterior se usa el progrmna TAINSTR: reduce los filtros uvby como 
los H/3, corrigiendo por extinción atmosférica y por Jas correcciones de la noche, 
corno variaciones lineales o no lineales te1nporales. Para Jnedir Jos coeficientes 
de Ja e..xtinción ntlnosferica, el número de observaciones de cada estrella de e..x­
tinción es de 5, co1no ya so a indicado con anterioridad en la parte de Técnicas 
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de observación. El progra1na calcúla las ITIRbr:IÜtudcs e índices observados, cor­
rigieudo por filtro neutro (si se usn)~ para ello, ernplea las estreJlns estaudares. 
A su vez calcula: Jos coeficientes de extinción atn1osférica y las correcciones noc­
turnas pura cuda noche, y las nmgnitudcs e índices en el sistc1na instrun:icutal 
de todos los objetos de la temporada. es decir. se conoce el estado del telesco­
pio, fotónwtro. fucnt.<? dC" poder, y todo el sister:na cJcctronico, etc., obteniendo 
v, ... tr• (b-y), .. .,,., (ml);,,.,r, (el), ... , ... (¡jl) .... tr• 

Siguen los prognuna.s TATRANU y TATRANB, los cuales transforinau las 
observa.dones de los filtros uvby y H J3 a los sistenUL5 estaudarcs, rr.spcctivn­
mcnte. El prhncr progran1a calcula los coeficientes de transfornuición al sistema 
estandar uvby de Striirn_qreTZ. y el segundo progran1a al sist.cn1n estandnr H /3 de 
Crawford. 

Est.os proccdhnicutos dan como resultado 2 progn.unn.'i TAFINU y TA FINE, 
Jos cuales se utilizan para ordenar Jos datos finales de Jos filtros uvby y H/3; 
dando Jas obscrvacioues sencillas, pro1nedios y signui.s. EJ priruer prograrna une 
las observaciones referidas a un sólo objeto, y calcula el valor pron1cdio y sus 
desviaciones cstnndnr para cada índice; el segundo progrnnul. rc:mJiza Jas tnismas 
fw1ciones para Jos 2 índices n y w. Se pueden usar pnra unir datos de va.ria.."i 
t.ctuporndas. 

En esta parte del dingraiua de Hujo nos cncoutran1os con el progran1a TA FIN, 
realiza la rnistnn función que TAFINU pero itnprinw solo los valores promeclio 
piua cada objeto; escribe los promedios de V, b-y, rnl y el, que son los datos 
foton1étricos n publicarse. 

Se reunen con Jos dat.os H/3 en un editor, o con el prognuna uneb.for. 
Pritnero se corre el pro1,,rra.rua 8frohvi24 .for con Jos cintos V, b-y, ml, c1, H /3 

para calcular E(b-y), [~]. Teff, .íllu y Distancia para Ju.s est.rcllas pro­

grntna; el fll'chh.To PHYSPAR. Luego se corre el progra1na. cond44.for con Jos 
datos de cntradn: coordenadas, movinJ.ientos propios, velocidades radiales y 
distancias para calcular las velocidades U, V, J..V, U', V', JtV', Vrvt, Toom, etc .. 



0.6. REDUCCION DE DATOS 25 

uvby H¡3 

lmpr•sora 

oarometros 

TAPARB-
t1P param•tros 
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LA GALAXIA 
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J1(apteyn (1922) de acuerdo a ln cantidad de estrellas, velocidades radiales 
y tnovhnicntos propios en. áreas seleccionn.<ln.s deriva un 1nodclo detallado del 
ta1naño y forn.-i.n. de la Galaxia. Esthna la inasa de la Galaxia usando el número 
total de estrellas visibles, N, determinada por ni.edio de cálculos; también la 
mrum. pro1nedio por estrella, ifl, determinada por rcqucriniientos de equilibrio 
hidrostático normal al plan.o galáctico. Los resultados <le I<apteyn dan: 

N = 4.74 x 1010 y i'h = 1.4 n. 2.2 A/0 dando una nui..sa de 

J\Ic = Niíi = (O.G - 1.0) x 10 11 1\/0 •.• [121 
Iú1ptey11 puntualiza que la n1asa pro1ncdio y la tna..,_<';a estelar derivada de órbitas 
binarias itnplica que la n1asa oscura en el disco galáctico no es 1nucho 1nayor 
que la 1nnsa eu ln.s estrellas. 

En 1932 so inicia. la exploración radioeléctrica. de la Galaxia. por .Jansky 
utiliz;ando un radiorcceptor. Detecta ruidos procedente de la Vín. Láctea y utiliza 
las observaciours a.stronótn.icns en longitudes de on<la. en 21 czn, la. cual es ca.ptiz 
de cruzar la atmósferu. terrestre y el tnedio interestelar, para determinar con 
gran precisión la estructura espiral de la Vía Lácten. Estn banda detcrtnina la 
existencia de crunpos tnaguéticos y una tna..~a de /\fe = 2 x 108 !\'10 .. J.E.Gunn 
et al.(1979) sugiere que el tipo n1orfológico de nuestra. Galaxia. es Sbc I I, donde 
la Galaxia es intenncdia de clase entre Sb y Se. G. de VaucouJcurs (1978) hace 
comparaciones de lns propiedades de nuestra Gal.t.Lxin. con otras Galaxias, sugiere 
que es del tipo Hubblc Sb o Se y nu'is precisamente SAD (1· . .;;) be. 

Nuestra. Galaxia esta constituida. de; poblaciones esi,elares, disco delgado, 
disco grtLcso y halo. Para definir y separar n las poblaciones estela.res se deben 
ten.et· las siguientes cn.ra.cterízticas: 

ProTnedio de Color. distrib1Lción espacial de las estrellas, cinenuítica 
de las estrellcis, asociación con el meclio interestelar, contposiciones 
c1uimica..<t de la.s estrellas, edades ele las estrellas y, un proceso de 
formación en c0Tn1ín pa1u las esf.rellas de la. poblacicin. 

A grandes rasgos, las estrellas pueden dividir~e cu 2 población.es: 

Población I; son las que proceden de la condensación de nubes 
de hidrógeno, helio y otros materiales (metales) expulsados por las 
demás estrellas anteriores. Entre ellas se encuentran las estrellas más 
llamativas; bajas en velocidades y dispersiones. Son mas jóvenes; 
son estrellas con una rnetalicidad alta, población 1nas azul. 

Población 11; son las ricu.s en hidrógeno y pobres en demás 
materiales. Co11stituida de cúinulos globulares, estrellas RR Lyrae 
y las llamadas subenauas pobres en tll.etales. Una propiedad de esta 
población es su bajo contenido de tnetales los cuales son más pesados 
que el helio. ~·las viejas; altas en velocidad, pertenecientes al halo y 
disco grueso. En promedio mns rojos 



Disco delgado, las estrellas viejas de este disco tienen rnayores 
movimientos aleatorios, velocidades rotacionnles rnás bajas y met­
alicidadcs mas bajas que las estrellas iná.s jovenes, en pro1ncdio. Y 
en el disco g1~u.eso las estrellas parecen tener unas órbitas de alto 
rnoniento angular pero menos que las estrellas del disco dclgndo. La 
metnlicidad promedio de estrellas del disco grueso, ln.s cuales domi­
nan 1 - 2 kpc por encima del plano galáctico es alrededor de ~ de la. 
metalicidnd Solar, ( ';p) ,..._, -0.6 dex. 

Población 11 ext:retnaLn distribución de las estrella..~ en toda 
la Galaxia no es hornogénea. La observación instru1ncntnl 1nucstra 
también que las estrellas aisladas y Jos conglo1nerados de estrellas, 
forrnan, fuera del disco y en torno de él, un halo interior de una 
esfera cuyo diámetro es de 50 kpc. 

28 
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0.7 MOVIMIENTOS PROPIOS y DISTANCIA 

Las estrellas ufijas,. no están tan fijas. En un tiempo bastante grande las 
constelaciones deberían cambiar todas de forma. Estos cambios de Ja posición 
de estrellas se denominan movimientQS propios, y se miden en segundos de arco 
por año. Si µ es el vector movimiento propio, µ6 es la componente perpendicular 
al ecuador celeste y µCit. la componente paralela al ecuador celeste, donde; µ 0 = 
/5"'cª

0
r;_'j Y µ5 = µ cos 8. Observese la Fig. 9 . 

• 

.. 

Esquema del Dlovimiento propio 
Fig. 9 

La estrella de Barnard (por E. E. Barnard) es la estrella que tiene el mayor 
movimiento propio conocido, de más de 10 seg de arco por año. 

En el presente trabajo se utilizaron los movimientos propios de la liter­
atura, utilizando los catálogos de: NLTT(l955) LFT(l96l), SAO(l966) Gi-
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clas(1971) LTT(1979) Ryan & Norris(1991) e Hipparcos(1992) basan­
dose en este último en un 90%, de los datos, por ser el más confiable moderno 
y preciso, sus movimientos propios son derivados de un promedio de varios 
catálogos sus componentes son: µ.: = 15µ.:_ cos 6 y µ.~ en seg. de arco por afio. 

Para los errores en las velocidades radiales se toman de las referencias de: 
Sandage (1969 & 1981) con una cr $2 km/s, Rodgers A.W. and Eggen 
O.J. (1974) con una cr =21 km/s, Augensen H.J.(1979) con una cr $10 Jun/s, 
Norris et. al.(1985) con una cr <10 krn/s, Fouts & Sandage (1986) con una 
cr =6.9 Jun/s, Carney & Latharn(1987) con una cr Sl krn/s, Norris & Ryan 
(1989) con una u =7 km/s. Los más confiable y que se utilizan en el presente 
trabajo son los de Carney & Lathan>(1987) y el de Hipparcos(1992). Como 
ejemplo calculemos el movimiento propio de la estrella G098-032 Fig. 10. 

µ=O" .315 µ';, = (0.315) sen (159) = 0.1129 
() = 159° µ~ = (0.315) cos (159) = -0.2941 .. 

• 
Cálculo de la estrella G098-032 

Fi.g. 10 

• 

Para obtener la distancia fotométrica, observarnos los parámetros intrínsecos 
de /3, (rr>1 ), (c1 ), (b - y) 0 , el enrojecimiento en E (b - y) = (b - y) - (b - y)0 , 
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E (-rn1 ), E (c 1). dan los valores corregidos de Va. (b - y)01 nio, co, {3, así como la. 

metalícidad mo - f.~]. Todos estos valores son obtenidos de las publicaciones 

de Schust.er et. al~t1993). ahora utilizando los valores del listado del programa. 
physpar.cole del capitulo 2 graficamos l'vlv (ZA1VIS) vs (b - y)0 para calcular su 
evolución en IHv (ól'vlv) junto con los valores de Vanderberg & Bell (1985) Fig. 
11. 

M,,CrAMs) 

Proceso evolutivo 
Fig. 11 

-v·..:1- º· º 

( 'o -Y)., 

Para calcular ól'vlv se emplea la gráfica de ca vs (b - y)0 Fig. 12 

C.o 

Co 

c.~""·"'111"-.,.~~...;;;:~.,.¿~·....,..._ 

Corrección evolutiva 
Fig. 12 

Entonces la corrección evolutiva es: 



0.7. 1140VIMIENTOS PROPIOS Y DISTANCIA 

6co = Co {obs) - Co (ZA.l\-IS) de Nissen(19S7) => e= 6/1,v siendo 

f = 9.0 + 38.5 [(b - y) - 0.22] .... [13} 

8l!dv = f8c0 y JVh· = lHv (ZA/l.JS) - ó/l.Iv 

/l.·fr = /l.Jv (ZA!vIS) - f6co .... [14} 

Por consiguiente la Distancia es: 10°.2fV11 - Mv + s.o) 

Como ejemplo calculctnos la distancia de 811-024 

Va (b - y) 0 7no co H¡3 [FHe] 
ll.657 0.418 0.051 0.316 2.550 -2.38 

f = 9.0 + 38.5 [(0.418) - 0.22] =16.623 

6co = 6 1'!./v =0.2067 

Distancia.= l0º·2 1Vu- Mv + 5 .o] = 601. 7 

.... [15] 

!vfv• 

2.76 

6/1.Iv 

3.436 
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Los errores en las distancias se toman de un porcentaje de la propia distancia 
con el valor de 6c1, corrección evolutiva de la estrella. Si es una subgigante, 
óc1 >1.5 con un error de 20-30%. Si es una enana sus errores son del orden de 
10-15%, es decir, 

O. 75 < 6c1 < 1.50: 15% 
0.25 < óc, < o. 75 : 12.5% 

< 6c1< 0.25: 10.0% 

A continuación se muestran 2 Tablas 10 y 11 en las que se incluyen los 
movimientos propios y coordenadas galácticas de 15 estrellas seleccionadas de 
los catálogos empleados en este trabajo. 
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estrella 15µ._.... cos6 JL6 Vrad .. dist .. ÓCt 

W7547 -0.349 +0.079 -40.0 328±49 1.391 
811-024 -0.074 -0.241 -152.0 601±150 3.436 
HD229274 -0.104 -0.138 -162.2 619±186 6.383 
HD134439 -1.011 -3.534 294.3 33±4 0.376 
G064-012 -0.264 -0.110 440.2 286±43 0.804 
G033-031 0.299 0.034 256.1 lli•l±19 0.345 
HD134440 -1.018 -3.534 308.0 29±3 0.069 
Gl26-063 0.342 -0.026 -158.0 273±41 0.826 
G015-013 -0.460 -0.698 223.7 134±17 0.358 
G041-041 0.191 -0.303 265.5 292±44 1.132 
G026-012 0.235 -0.02-J -245.·l 338±51 0.916 
W3314 0.364 -0.262 542.8 122±12 -0.80.J 
G201-005 0.130 -0.280 -35.6 235±29 0.520 
-36:12201 -0.254 -0.225 364.0 86±13 0.788 
G095-0ll 0.282 -0.007 203.7 251±31 0.503 

Tabla de movitnientos propios 
Tabla 10 

Las respectivas columnas tienen el siguiente significado; 

2 rnovirniento ¡nupio en a en seg de arco por año; columna 9 del 
HIC 

3 rnovi7niento propio en 6, en seg de arc,o por año; columna 10 del 
HIC 

4 error en el rnovi7niento propio en seg de arco por año; columna 11 
del HIC 

5 distancia en pe ± s·u error 

6 velocidad radial en km/s 

7 corrección evolutiva en magnitudes utilizada parn estimar rr de la 
distancia. 
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La distancia se obtiene a partir del movimiento propio, de la velocidad radial 
y su corrección evolutiva~ co1no en el ejemplo que se dió con anterioridad. En 
seguida tenemos la tabla correspondiente a las identificaciones en otros catálogos 
de nuestras 15 estrellas más veloces que por obtener su velocidad más grande 
con respecto a las de1nás de los catálogos fueron seleccionadas para esta tesis. 
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estrella ase. recta dec. HIC J"gaJ. b"gal. 
lV7547 12 29 49.90 -39-49-23 -39:7674 22.6 299.0 
811-024 19 04 38.00 -19-41-36 2.2 79.4 
HD229274 20 22 50.38 412021 LTT15972 -12.2 17.0 
HD134439 15 07 28.48 -16-08-27 LHS53 35.0 344.8 
0064-012 13 37 29.62 00 12 57 LTT13980 60.4 328.2 
0033-031 DO 58 44.00 14 58 54 -35.l 54.6 
HD134440 15 07 28.33 -16-13-29 LHS52 50.4 7.2 
0126-063 22 0912.00 17 48 12 LTT16495 -47.6 126.5 
G015-013 15 JO 05.00 0613 24 LTT14521 35.0 344.7 
0041-041 09 26 34.70 08 51 31 LTT12503 38.9 224.2 
0026-012 21 31 02.00 ºº 10 18 LTT16302 -30.5 77.8 
W3314 05 26 53.50 -29-55-19 LTT2282 -30.0 233.5 
G201-005 14 34 36.00 55 4612 55.9 96.5 
-36:12201 18 02 33.90 -36-35-42 LTT7182 -7.5 355.5 
G095-Dll 03 06 56.00 34 39 36 -19.9 152.7 

Coordenadas GaJacticas y sus identificaciones 
Tabla ll 



0.8. VELOCIDADES 35 

0.8 VELOCIDADES 

l~err y Lyriden-Bell (1986) analízan mas de 20 estudios publicados entre 
1974, y 1985 en los cuales los valores pnra Ja velocidad circular están com­
prendidos entre 184 kin/s y 275 krn/s, y concluyen que el valor recomendable 
pa.ra V(~) =:Vo es de 220 krr1/s. Este es el valor también recomenda.do por la 
IAU y será el que utilizaré en el presente trabajo. 

Si aproxin1un1os u la Gnla .. xia con10 una distribución de 1nnsn ni.slada esta­
cionaria y se asu1nc que todas las estrellas cerca.nas al Sol cstan ligadas a la 
Galaxia, entonces la vclocidn.d nms alta observada cu la vecindad Solar deberá 
ser rnenor que la velocidad de escape local: 

donde <l> es el potencial .... [Hi] 

Para demostrar lo anterior considere1nos a una partícula que escapa desde 
unn esfera. La energía potencial debida a la atracción de la esfera sobre la 
partícula de 1nasa ni a una distanciar > r 0 -siendo re radio de la esfera- desde 
su centro es; 

+ (r) = - .!~ - ª:=;J\t dr = - G•~M [17] 

utilizando el principio de conservación de In energía: E = ~niv2 + 4» (r) y 
evaluando la constante en un punto inicial, se tiene que: 

lniv2 - Gm!lf = .Lmv2 - Gml\t · => .Lmv2 = { .lniv2 - Gnil\I (...L - .!) } 
2 r 2 O r. • 2 2 O r,. r 

v 2 = v~ - 2Gl\I (-f. + -t) ; => O si r-+ oo => v - O, por definición de 
velocidad de escape 

pero si v~ es 2! al potencial 24» (re) esto implica que la partícula escapa al 
inCulito, por lo que la velocidad de escape es: 

v~ = 214' (r.)I [18] 

con +(r) = -ª;:i 
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Si la velocidad de escape actual es Ve y el error típico de velocidad es ±.ó.u, la 
velocidad de escape estimada. basada sobre la estrella de más alta velocidad será 
v"" + 2.ó.u, entonces VmfUC = Ve + 2av. La Tabla 12 muestra las velocidades de 
las r.strcllas mas veloces. 

est.rella Ve!. total t7VeLtotal 
LDSl'>:l9 546.0 
'W'7547 509.1 99.9 
811-024 501.4 196.7 
HD229274 479.0 153.4 
HD134439 460.9 69.8 
G064-012 442.5 69.8 
G033-031 419.4 34.1 
HD134440 416.0 52.4 
Gl26-063 401.0 76.2 
G015-013 396.2 70.0 
G041-041 389.7 84.3 
G026-012 385.1 72.9 
\\'3314 383.6 31.1 
G201-005 379.2 52.9 
-36:12201 373.6 24.9 
G095-0ll 370.8 53.6 

Velocidades de escape 
Tabla 12 

En la Tabla 13 se dan algunas estin1aciones de la velocidad de escape. 

0.9 

fuente 6o(k=/s) ••.(km/s) 
!sobe 1974 272 377 

Caldwell & Ostriker 1981 225 640 ± 100 
Alexander 1982 220 > 400 

Sandage & Fouts 1987 220 > 450 
Carney et al 1988 220 > 500 
Cudworth 1990 220 > 475 

Leonard & Tremaine 1990 220 > 450 - 650 
Estimaciones de la velocidad rotacional y de escape 

Tabla. 13 

CURVA DE ROTACION 
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J. E. Gunn et al. (1979) encuentran que la curva es constante desde -Jl; = 
0.5 " 1.0 y obtienen un valor de ARo = 110.075 kin/s, con A - 12.95 km/s 
kpc- 1 , Ro - 8.5 kpc, Oa - 220 km/s. Con esto /lvfa - 2 x 109 11-!0 . 

Kerr y Lynden-Bell (1986) analizan estudios publicados entre 1964 y 1985 
en los cuales los valores para la distancia galactocéntrica está comprendida entre 
8.5 kpc y 10 kpc, y la velocidad de rotación está entre 180 krn/s y 270krn/s. 
Los valores que utilizaré en el presente trabajo son: 8.5 kpc y 220krn/s. 

0.1 o.~ o.~ o... 0.5 0.6 

~.,, J {FV'R.) 

Gráfica de Vx vs sin e 
Fig 13 

O.T 0.19 º·' 1.0 

La Fig. 13 es la gráfica de Vx vs sin t ( = ~) . Vemos que de VA-r entre ~ 
= 0.5 y 1.0 la cun.-a es continua y casi lineal¡ Vx - sin e es lineal entre sinf = 
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U.5 y 1.0, con una pendiente de VM vs (1 - sinC) de 220 km/s. Para medir la 
curva de rotación de Ja Galaxia se necesitan velocidades radiales que ocupen un 
intervallo grande de distancias ga.lactocentricas R.o. 

La curva de rotación depende de los parámetros asumidos de rotación ~ y 
0 0 , ver Fig. 14. 

2 

'º 

Curva de rotación 
F&g 14 

• 

Si la curva de rotación es plana, se cumple; 

A2 - B2 = -!t¡; (d8º) :=O =o- (dBo) = 0 .... [19] 
dr nu dr ,n., 
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0.10 MOVIMIENTO SOLAR EN LA GALAXIA 

Las estrellas muy jovenes y el polvo interestelar están confinados en una capa 
de aproximadamente 100 pe de grosor. El Sol junto con la tierra se mueve a 
una velocidad de 19.5 krn/s hacia el apex. 

Siendo el espacio tridimensional, uno analiza el movimiento del Sol y las 
estrellas en 3 componentes, como se observa en la Fig. 15: 

Representación del Sistema Local de Reposo (LSR) 
Ftg._15 

1.- U positiva en la dirección anti-centro, 
2.- V en la dirección de la rotación de la Gala.x.ia, y 
3.- W perpendicular al plano galáctico, . 

Las componentes de velocidad del Sistema Local de Reposo cinemático son: 

N N N 

(U) =i:;L:;u,; (V)= i:;L:;v;; (W) = -f:¡ ¿w,; ... [20] 
.. =l i=l •=l 

A continuación mostramos una Tabla 16 de las componentes galácticas de 
las 15 estrellas mas veloces. 
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estrella U' V' VV' ,.,-u• ,,.v• ,.,-vv• 
W7547 504.3 -193.5 65.0 82.0 43.0 37.6 
811-024 -478.5 -238.0 15.5 150.1 29.0 12.5 
HD229274 -55.7 -715.0 -56.9 51.5 179.8 60.7 
HD134439 -307.8 -548.1 -100.4 8.2 60.6 33.6 
G064-012 7.7 -430.5 389.1 39.1 56.2 13.5 
G033-031 364..! -200.1 -123.1 48.1 25.l 48.7 
HD134440 -240.0 -490.5 161.8 15.5 67.6 9.9 
G126-063 283.1 47.0 -156.4 27.0 18.0 10.3 
G015-013 -309.8 -491.3 -59.1 6.0 45.5 25.2 
G041-041 -222.7 -468.4. 201.4 59.0 56.1 21.9 
G026-012 355.5 -210.5 -196.2 56.6 20.1 46.9 
W3314 152.9 -548.8 -125.3 15.6 20.7 17.2 
G201-005 -343.9 -66.8 45.4 46.6 20.0 15.0 
-36:12201 -365.7 -143.8 6.4 7.1 21.3 10.7 
G095-011 344.4 -126.3 100.4 26.5 35.6 30.1 

Co1nponcntes Galácticns 
Tabla 16 

El Sol tiene una componente de su 111ovhniento perpendicular al plano 
galáctico. Este oscila a través del plano con un período de 6 x 107 años, alcan­
zando una altura de 80 pe arriba y abajo del plano central. El LSR cinemático 
es un punto ficticio en la posición presente del Sol que viaja con la velocidad 
inedia de las estrella.e; en la vecindad Solar. 

Llamarnos sistema local de reposo al sistema cuyo origen es un punto en 
la vecindad solar el cual se mueve en una orbita circular alrededor del centro 
galáctico con la velocidad circular determinada por las fuerzas gravitacionales 
actuando en ese punto. 

D. Lynden-Bell et al. (1983) rcvisa.n una serie de dcteri:ninaciones para el 
movimiento solar, y recomiendan los valores (9,12,7) kn1/s, y para la velocidad 
alrededor del centro de la Galaxia recomiendan 220 kin/s. En este trabajo se 
han utilizado los valores de (-10.0, +14.9, +7. 7) krn/s con una velocidad Vo = 
220 ± 15 krn/s alrededor del centro de la Galaxia, que es el valor que se utilizará 
en adelante para la obtención de la masa de la Galaxia. 

Para este trabajo se utilizaron las siguientes convenciones de las componentes 
del LSR; 

ULsR =-U- 10.024km/s; 

VLsn = v + 14.sas km/s; 

VVLsR = VV + 7.668 km/s; 

... [21] 
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Vro• =V+ 14.865 km/s + 220.0 km/s = VLsn+220.0 km/s ... (22] 

Toom = [Ui.sn + Wi.snJ 1 

[u2 2 2 J; 2 ; V-r = LSR + (VLsn+220.0) + WLSR = (Toorn + v~ot] 

42 

Se utilizan 2 Diagramas el de Bottlinger y Toomre. Para el primero la 
abscisa es V' y la ordena.da es U' e~te diagrama nos da la muestra total de 
estrellEL~ observadas y podernos observar que se fornuin circulas o zoua.s en las 
cuales se pueden visualizar las estrellas que son del halo, las que son de disco 
grueso, delgado y por últirno las de la vecindad solar. Dandonos una idea de 
con10 cstan distribuidas las estrellas en la Galaxia, Fig. 16. 

'100 -

~'!· 200 

~ 
o -· 

-200 -

-400 -

-600 -400 -200 

v• Ckm/s) 

Diagrama de Bottlinger 
Fig. 16 

J. 

200 

El siguiente diagran1n tiene abscisa V' y ordenada ( U'2 + W'2 ) &- • Tiene 

la cnracterizticn de que un vector de coordenadas [V', ( U' 2 + \V' 2 ) ~ ] = 



0.10. 11/IOVIMIENTO SOLAR EN LA GALAXIA 43 

f-220 k1n/s, O k1n/s] a las coordenadas de una estrella dnda. nlide su VELOCI­
DAD TOTAL con respecto al centro de la Galaxia, es dflcir, con respr,cto al 
rna.rco de reposo. Circulas conccntricos en [-220. OJ ruuestru.n la..'"> posiciones 
estelares con Energía Cínctica constante. Este diagrani.a nos penuit.e identi­
ficar faciltnente las estrellas má.s veloces cou respecto del n1arco de reposo de 
la Galaxia, se utiliza para esth-nar la velocid&.d de escape de la galaxia en la 
vecindad solar y nsi estimar la n:1a..o:;n de la Galaxia como lo hicieron Ca.rney, 
Latlm.m & Lafrd (1988), Sandage & Fouts (1987). 

En la Fig. 17 se rnucstra este diagnuna para nuestra mue.stra. total de......., 500 
estrellas del halo. los circulas corresponden n. vdocida.des que van desde 400 -
500 km/s. 

-600 -400 

V' ikm/sl 

Diagrama de Toomre 
F1g. 17 

Suponiendo que la estrella más veloz esta ligada a la Galaxia, teniendo un 
límite inferior de la velocidad de escape local, luego usando modelos tnatemáticos 
para la distribución de masa de la Galaxja exterior a la órbita solar podemos 
obtener un limite inferior para la masa total. 

En la Tabla 15 se encuentran las 8 estrellas que tienen las velocidades más 
grande con respecto al marco de reposo, con esto estimamos que nuestra veloci­
dad de escape local es del orden de 509.1 km/s. 
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estrella 
LOS 519 
W7547 
811-024 
HD22927..J 
HD134439 
0064-012 
0033-031 
HD1344•l0 

Vel.total 
546 
509.l 
501.4 
479.0 
460.9 
442.5 
419.4 
416.0 

rTVel.total 

99.9 
196.7 
153.4 
69.8 
69.8 
34.1 
52.4 

Las 8 estrellas más veloces 
Tablu. 15 

En la slgujcutc sección abordarernos el cálculo de los 5 modelos utilizando 
las 8 estrellas con velocidades mayores a 420 km/s, y el de una estrella propor­
cionada por C. Alle11et.al.(1987). Pflra obtener la estrella o estrellas más veloces 
con los datos ci11e1náticos 1nás confiables, es necesario hacer una selección de el­
las basada en; la. calidad de las distancias, si son pequefias o grandes debido a 
Jos errores en las distancias, los movimientos propios y velocidades racüales de 
dicha estrella. 

IVIODELO ESFERICO. 

Este modelo considera a la Galaxia de forma esférica. La densidad de masa 
p ( r) esta representada por: 

p(r) =?} , r :S rma.x ... [23) 

con rmn.x el radio de la Galaxia. La masa total es; M = /:"'"' ... (;i) (47rr2 dr) 

! 
...... 

M = 41Tpo 
0 

dr => M = 47rporma.x ... (24) 

Por otro lado, la densidad de n1asa p ( r) dada en la ecuación f24J produce 
una velocidad de rotación constante 0o dada por; 

~ = G~(r) = •hr;:¡..,r => ·'71"~rl = ~ = p (r) 



0.10. MOV.lM.lENTO SOLAR EN LA GALAX.lA 

es decir 8~ = 47rGpa. 

Entonces la masa total ec. [24] es; 

a• 
M= ~rmax ... [25] 

El potencial grnvitucional en r producido por una densidad p (r) es; 

il>(r) = -4'11'G [~ J:p(r')r'2 dr' + j~ p(r')r'dr'] ... [26] 

o 

il> (r) = - ª":(r) - 4'11'G f~ p (r') r'dr' ... [27] 

Entonces, para la densidad dada en la ec. {23] y con r :5: rmax: 

il>(r) = -="-4'11'G r'~dr' 
Ge' fr.,,.... 92 

Gr r 4wGr 

il>{r) =-e~ - J:"'"" r'~dr' =-e~ {1 +In~ } ... [28] 

45 

rmax es una cantidad a detern1inar dentro de los 5 tnodelo, a partir de 
la velocidad de escape~ de una estrella en el campo de fuerza gravitacional 
representada por 4-. 

La velocidad de escape es: 

v~=2lil>(r)I ... [29] 

con 4>(r) =-ª;:-"sir> rm~ y 4>(r) =-e~ {1 +In~} 

En la posición del Sol, r = Ro, y asumiendo Ro S rrna.x: 

v~(R0) = 2 {e~ (1 +In~)} ... [30] 
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de esta anterior ecuación se determina rmn~o la cual sustituida en In cc.f25J da 
la masa total de lu. Galaxia: 

... [31] 

M (r} = agcf'"" ... [32] 

De las ecuaciones anteriores sustituirnos los siguientes valores mostrados en 
seguida, en donde la velocidad total de las estrellas más veloces se toman como 
una estimación de la velocidad de escape. 

VALOR 
60 220 krn/s 
Ve2 (Ro,) ú09.1±99.9 
~ 2.6228 X 10 17 km 
G 6.6726 X 10-20 ~ 
M0 1.9891 X 103º kg 
26íl 96,800.00 
e 2.7183 
kpc 3.0857 x 10 16 km 
µ o.o" 1.0 
Valores para los modelos 1, 2 y 3 

Tabla. 16 

VALOR 
Halo Estelar (n,m) = (-1,0}, (1, 1), {O, 1) 
Halo Obscuro (n,m) = {-1, 1) 
e 2 angsen e 1.4559 
e 
E 1 (e) 
E3 (e) 

82 

ªº Mo 
MttE (at) 
Mtto (a2) 
MttE 

0.9950 
0.8955 
0.5699 
1.1108 X 10 16 k111 

1.3268 X 1016 km 
5.2766 X 1017 km 
6.5296 X 104º kg 
6.4373 X 1039 kg 
4.3947 X J039 kg 
9.6559 X 103 9 kg 

Valores para el modelo 4 
Tablo. 17 
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VALORES 
a1 J.820(] X 10 16 km 
a2 2.4686 x 10 17 k.zr1 
ao 2.9962 X 10 17 kin 
Mo 4.4170 x 10•0 kg 
MHE(a1) 1.7074 x 10•0 kg 
MHo (a2) 9.6097 x io•0 kg 
MHE 2.5612 X 10''° kg 

Valores para cJ modelo 5 
Tabltt JB 

sustituyendo Jos valores de Jas tablas anteriores en las ecuaciones de radios y 
masas para cada modelo nos da: 

sustituyendo [33] en [32] 

M(r) =ª~o"""= 5.1 x 10 11 M0 ... [34} 

El resultado de los restantes valores de las estrellas escogidas corno las más 
veloces se encuentran en Ja Tabla 19 con sus respectivas incertidumbres. 

nombre (vT) kni./s (v;) ~ (rmax) kpc (l\fT) M0 
LDS519 546 298,116.0 68.0 7.6 X JO" 
W7547 509.1±99.9 259,182.8 45.5 5.1 X 10 11 

811-024 501.4±196. 7 251,402.0 42.0 4. 7 X 10" 
229274 479.0±153.4 229,441.0 33.5 3.8 X 1011 

.ffD134439 460.9±69.8 212,429.0 28.l 3.2 X 1011 

G064-012 442.5±69.8 195,806.2 23.6 2. 7 X 10 11 

G033-031 419.4±34.l 175,896.4 19.2 2.2 X 1011 

.ffD134440 416.0±52.4 173,056.0 18. 7 2.1 X 1011 

Valores de velocidad de escape, radios y masas para el modelo 1 
Tabla 19 
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MODELO DISCO. 

El segundo modelo consiste en tornar la galaxia en forma de disco. Con­
sidérese un disco con radio finito rmax = Ro con 1u1a velocidad rotacional 
uniforme 9 0 , y sea <T (R) la densidad superficial; esta densidad está dada por: 

lY (R) = 2.:Ja - 2!~fu sen- 1 c:D) ... (35) 

e> ( 2 R ) <T (R) = 2 rrrfu 1 - ;: angsen Ro ; R ::=:;Ro. 

Por otro lado la masa esta dada por J\!IT = J\l!(r) = 27r' J:º R<T (R) dR; en­

tonces, sustituyendo la ec. [35) en la anterior ecuación de la masa nos queda: 

/

Ro { a• 2 a• _ 1 ( R ) } M = 2rr 
0 

R ~ - 2 n 3 Jlasen Ro dR => 

M _2egno 
- Gn ... (36] 

Por otra parte en R :5 Ro: 

~=+.gg¡l<n.o¡= 0'k<l>(R,O) => d<l>(R,O)=Síl j,dR, 
/

+(Ro,O) ¡Ro 

+( R,O) R. 

entonces: 

'1> (Ro, 0)- '1> ( R. O)= E>íl ln !jft => '1> ( R,O) = '1> (Ro, 0)-E>íl ln !jft.(37] 

Aparte sabernos que el potencial es + (r) = - 1: F · dr. La rotación en el 

exterior del disco ( R 2: Ro) es: 

9 2
( R,O) = ~ sen- 1 (~) 

con lo cual la aceleración en R ~ Ro es; 
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F( R,O) = _ei;<l~,O) = -~ angsen.qp. => 

con una trayectoria radial en el plano del disco de rCQ al borde del disco: 

¡ Ro ¡Ro , 
+( Ro,0) = - o.:::i F · dr = -

00 

-~ angsen1lf2- => 

es decir: 

<l>(Ro,O} = -E>ijln2 ... (38] 

sustituyendo [38] en (37]: 

4> ( R, O} = -E>ij In 2 - E>ij ln ~ => 4> ( R, O) = -E>ij ln 2~ ... (39] 

y sustituyendo esta ultima en (29] 

v~ (R, O} = -24> (R, O) = 2E>ij ln 2~. Con R = R 0 

""'J·~~-;.r>) 
=Ro= - 2 ... (40] 

y M (r) se sigue de la ec. [36] 
Utilizando los mismos valores del primer modelo, obtenemos: 

( -:<ªg·º>) 
Ro= ~R~0~º~-02,-"-'0-- = 61.8 kpc ... (41] 

y M =2 ªJ::º= 4.4 X 1011 l1iI0 ... (42] 

En la Tabla 20 se encuentran los restantes valores. 
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nombre (vT) kni/s (v~) ~ {rn11LX) kpc {A-!T) M 0 
LDS519 546 298,116.0 92.5 6.6 X JO" 
W7547 509.1 ±99.9 259,J82.8 6J.8 4.4 X 10 11 

811-024 501.4±196.7 251,402.Q 57.1 4.1 X J0 11 

229274 ..J79.0±153.4 229,441.0 45.5 3.3 X 1011 

HD134439 460.9±69.8 212,429.0 38.J 2.7 X 10" 
G064-012 442.5±69.8 J95,806.2 32.J 2.3 X 10 11 

G033-031 4J9.4±34.J 175,896.4 26.J J.9 X J011 

HD134440 4J6.0±52.4 173,056.0 25.4 J.8 X 1011 

Valores de velocidad do escape, raclio.s y ina.."la.s para el rnodclo 2 
Tabla 20 

La relación que hay entre los 2 rnodelos anteriores es In siguiente: 

MEw::. - eg¡'"'"' - ~ =l.1557 => MEsF =1.1557 Mo ... [43] 
Mo1s - :U":i•l~:_'"º - ~ 

y la ele los radios; 

=> rm~ =0.7358 Ro ... (44] 

corno ejemplo tenen1os: 

MEsF =1.J557(4.4 x 10 11 M0) =5.J x 10 11 M0 

idéntico al valor de la ec.[34J 

rm.~ =0.7358 (61.8 kpc) = 45.5 kpc 

idéntico al valor de la ec.{33] 

COMBINACION DE 1) Y 2). 

50 

El tercer inodelo consiste en la combinación de los 2 modelos descritos con 
anterioridad. La velocidad rotacional de una esfera es; 
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9~SF =µ9~ 

La total es; e~ = e~SF + e~ 

· · ·[45] conµ S: 1 

.. ·(46] 

sustituyendo [46] en {45J y despejando eb se obtjenc: 

e¡¡= 1•ª1! + E>í!, => eb =_,,el!+ e11 => ej!, =e¡¡ (1 - µ) ... [47) 

51 

Se tiene ahora que el potencial interno es la Slllllll. de Jos 2 modelos, es decir, 
se suman las ecuaciones f45J y [47J; con rrnax = Ro , R = R0 $. Rn: 

4-(Ro ,O)= -Si:sF InerR':;: - E>b In 2~ 

.¡.(R0) = -µSiilne~ -9~ln2~ +µ9~ln2~ 

<l>(R0) = -E>ij !n { 2(~)µ~} ·--(48] 

sustituyendo [48] en (24] y despejando Ro: 

v;: (R, O) =1 -2<1> (R, O) 1= 291! In { 2 (~) µ ~} es decir: 

(•'<R,;º') 
rm~ =Ro= ~ºc~fº 

La masa total en este modelo es: 

M(r) = MT = MEsF + Mo1s = e¡,~{"'"" + 2 ª!'an.º ---[49] 

es decir: 

e' {~ } MT = 7J'Ro ;; + µ ... (50] 

De nueva cuenta se utilizan los valores de los modelos anteriores para susti­
tuirse en las ecuaciones antes desarrolladas. Cuando µ = O se obtiene el modelo 
de disco y cuando se tiene µ = 1 el inodelo esférico. En seguida drunos los 
valores obtenidos con µ = 0.5. Otros valores se dan en la Tabla 21 La masa 
total en este rnodelo cumple la siguiente condición; 
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Siendo (Mo1s)º =la niasa del disco con µ=O. (MEsF)º =la masa de la esfera 
con µ = 1, M-r =la rnasa de la suma de (Mo1s)ºy (MEsFr;t. 

Ro= = 53.0 kpc ... (52] 

Sustituyendo [52] en (50] con µ = 0.5 

e» {~ } MT = 'ZfRo ;; + µ = 4.9 x 1011 M0 ... (53] 

En esta parte podernos comprobar la ecuación [51J: 

4.4 X JO" lvI0 $ 4.9 x J0 11 l\'10 :5 5.J X 10 11 11'10. 

La razón de radios es; 

R.COMB (2)µ. 
~=;;; , conµ= 0.5 

(2)º·º =o> RgOMll = ;;; (6J.8 kpc) = 53.0 kpc 

idéntica al valor de f52J, con la condición de que; (REsF)º S agoMB S 
(Ro1s)º: 

45.5 kpc :5 53.0 kpc :5 61.8 kpc 

La razón de masas es: 

[2 (1 - µ) + 1Tµ], con µ = 0.5 
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M-r = 0.5(0.8578) [2.5708] (4.4 x 10 11 ,\Ic,;) = 4.8 x 10 11 M0 

ca.si idéntica a {53}. 
La Fig. 18 n1ucstra la razón de dimensiones entre Jos tres modelos anterior­

mente descritos 

o 
Razón entre dimensiones de los tres métodos descritos 

Fag 18 

A continuación se muestra Ja Tabla 21 de los valores obtenidos para Ja di­
Juensión y Ja masa para esto modelo. 

Ro (O.O) (0.1) (0.2) (0.3) (0.4) 
1 92.4 89.6 86.9 84.3 81.8 
2 61.8 60.0 58.1 56.4 54.7 
3 57.0 55.3 53.7 52.0 50.5 
4 45.5 44.1 42.8 41.5 40.2 
5 38.J 37.0 35.9 34.8 33.'i 
6 32.1 31.2 30.2 29.3 28.4 
7 26.2 25.4 24.6 23.8 23.1 
B 25.4 24.6 23.9 23.2 22.5 
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Ro (0.5) (0.6) (0.7) (0.8) (O.!J) (1.0) 
1 79.3 76.9 74.6 72.3 70.l 68.0 
2 53.0 51.4 49.9 48.4 46.9 45.5 
3 48.9 47.5 46.0 44.6 43.3 42.0 
4 39.0 37.8 36.7 35.6 34.5 33.5 
5 32.7 31.7 30.8 29.8 28.9 28.l 
6 27.6 26.7 25.9 25.1 24.4 23.6 
7 22.4 21.8 21.l 20.5 19.8 19.2 
8 21.8 21.1 20.5 19.9 19.3 18.7 

Valores de radios en kpc con µ entre O.O y 1.0 para el modelo 3 
1 LDS519 3 811-024 5 HD134439 7 G033-031 
2 VV7547 4 HD229274 6 G064-012 8 HD134440 

IVIT (O.O) (0.1) (0.2) (0.3) (0.4) 
1 6.6 6.8 6.9 7.1 7.2 
2 4.4 4.5 4.6 4.7 4.8 
3 4.1 4.2 4.3 4.4 4.4 
4 3.3 3.3 3.4 3.5 3.5 
5 2.7 2.8 2.9 2.9 3.0 
6 2.3 2.4 2.4 2.5 2.5 
7 1.9 1.9 2.0 2.0 2.0 
8 1.8 1.9 1.9 1.9 2.0 

lHT (0.5) (0.6) (0.7) (0.8) (0.9) (1.0) 
1 7.3 7.4 7.5 7.6 7.6 7.6 
2 4.9 4.9 5.0 5.0 5.1 5.1 
3 4.5 4.6 4.6 4.7 4.7 4.7 
4 3.6 3.6 3.7 3.7 3.7 3.B 
5 3.0 3.0 3.1 3.1 3.1 3.2 
6 2.5 2.6 2.6 2.6 2.6 2.7 
7 2.1 2.0 2.1 2.1 2.1 2.2 
8 2.0 2.0 2.0 2.1 2.1 2.1 

1 LDS519 3 811-024 5 HD134439 7 G033-031 
2 VV7547 4 HD229274 6 G064-012 8 HD134440 
Valores de masas x 1011M0 conµ entre O.O y 1.0 para el modelo 3 

Tabla 21 

MODELO BASADO EN HALO Y DISCO. 
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Este modelo y el siguiente emplean ecuaciones del modelo simple para ajustar 
curvas de rotación dado por Pismis & Moreno (1996). Se utilizan para dar una 
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mejor aproximación a la curva de rotación. Estan formados por un halo obscuro 
y un halo estelar, junto con el disco representado por un esferoide oblato. 

En el halo estelar y obscuro tenemos: p (a) = c 1a" + c 2 am; a:$ ªt y p (a) = 
c3aª; u 2: a, con (n, m) = (-1, O), (-1, 1), (O, 1) y s = -2, -5. Entonces para 
el; 

Halo Est;e)ar: s = -5; ª' = a 1 , (n,m) = (-1,0), (-1, 1), (O, 1) 
Halo Obscuro: s = -2; at = a2, (n,m) = (-1, l) 
Disco: p(a) =-~ +J:>ta; a$ ªD 

Los potenciales de estas co1nponentes son: 

4>o (R0,0) = 

-;!.~ (~) 
2 

{ 3 (;:,)e2 angsen e+~ e:-;) 2 E3 (e) - Ei (e)} (54] 

4> (R O) __ MHE(a,) {l + {m+3)(n+3) [1 _ .! (.!:.!..) 2
]} (55) 

HE 0• - Ro 2{B+m+n) 3 R
0 

··· 

4>uo (R0,0) = _M'¡j~f;,ª'' { s(1.:) [1 +In~] - 3 } ... (56) 

Por lo tanto el potencial total es la suma de los potenciales anteriores: 

y la velocidad de escape esta dada por la ecuación [24}, sustituyendo el potencial 
total y despejando rmn.x = &ml\X se tiene: 

v;: (R0, O)= -2 {4'o (R0,0) + 4>HE (ftc;¡,O) + 4'Ho (R0,0)} 

y la n1asa total es: 

M(r) = MT = Mo + MuE + MHo (am~) ... (58] 
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y co1no en los modelos anteriores se utilizan los mismos valores, incluyendo 
además los siguientes: 

e =Jt - ~,donde~= 0.1 

el mejor valor representativo en el halo estelar para los modelos 4 y 5 es (n, m) 
= (-1,1), 

M M ( ) {l (m+3)(n+3)} 
HE = HE a1 + 2(s+m+n) Y 

MHo (am~) = ~MHo (a2) { 8(ª:,;x) - 3 } ... (59] 

Para el potencial 4>o (R0, O) : 

4'o (R0,0) = -2.7592 x 1023 ~ ... (60] 

Para el potencial 4>HE (R0,0): 

4>HE (R0' O) = -3.6824 X 1022 ~ 

Finalmente calculamos am~ {57) y M-r [58) 

Bmax = 69. O kpc 

Sustituyendo en [59]: 

MHo (am~) = 5.654 x 1011 JH0 ... (6l) 

y para la masa total en [58): 

MT = 3.2827 x1010 JH0+ 4.8544 xl09 JH0+ 5.654 x 1011 M0 

M-r =6.0 x 1011 J\1!0 .... (62) 

Los restantes valores se encuentran en la Tabla 22 



0.10. !VIOVIl\JIENTO SOLAR. EN LA GALAXIA 57 

nombre (am~) kpc (lHT) M0 
LDS519 119.6 9.8 X 1011 
W7547 69.0 6.0 X 1011 
811-024 61.8 5.1 X 1011 
229274 .J5.3 3.7 X 1011 

HD134439 35.6 3.3 X 10 11 

G064-012 28.1 2.7 X 1011 
G033-031 21.2 2.1 X JOll 

HD134440 20.4 2.0 X 1011 

Valores de radios y masas para el modelo 4 
Tabla 22 

MODELO HALO DISCO. 

Utilizando el mismo procedimiento del modelo anterior se tiene que para el 
potencial +o (R0,0): 

4>o (R0,0) = -1.8036 x 1023 i\':f. ... (63] 

Para el potencial 4-HE (R0, O) : 

4>ttE(R0,0) = -9.76 X 1022 i\':f. ... (64] 

Finaln1ente calculamos amax y MT : 

&m~ = 64.3 kpc ... [65] 

Sustituyendo en [59]: 

Mtto (am~) = 5.9230 X lOll !1'10 ... [66] 

y para la masa total en [58]: 

MT =2.2206 x 1010 !1'10+1.2876 x 1010 lH0+ 5.9230xl011 M0 
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MT = 6.2738 x 1011 J\f0···f67] 

Los restantes va.lores se eucuentran en Ja 'Tabla 23 

nombre (am~l kpc (l\IT) M0 
LDS519 102. 7 9.9 X 10" 
W7547 64.3 6.2 X 1011 

811-024 58.6 5.7 X 1011 

229274 45.0 4.4 X 1011 

HD134439 36.5 3.5 X 10" 
G064-012 30.0 2.9 X 10" 
G033-031 23.6 2.3 X 10 11 

HD134440 22.8 2.2 X 1011 

Valores de radios y masas para el modelo 5 
Tabla 23 

58 
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0.11 MASA DEL SISTEMA GALACTICO -
Una vez que se conocieron las ditnensiones y la velocidad de rotación, se pudo 

deducir la 1nasa total. De acuerdo a Blitz, la masa total de nuestra Galaxia es 
1 - 2 x 1014 J'vI 0 • En 1976 Einasto con el Sol en una distancia de 8.5 kpc desde 
el centro, estimó la masa total de Ja Galaxia de 2.1 x 1015 1\1'0 ; 10 veces mas 
que en 1965. Lindblad deriva una tnasa de Ale = 1.8 x 10 11 l\'10. 

Con esto el modelo para la distribución fue a1nplh,unentc aceptado por IAU 
recomendando los valores de R 0 = 8.5 kpc, 0 0 = 220 l"n1/s, A = (13 - 14) 
km/s kpc- 1 y D = - (12 - 13) km/s kpc- 1 con10 los estandares oficiales. Estos 
se relacionan de acuerdo a la siguiente expresión: A - B = ~. 

A continuación se proporciona una Tabla 24 de las estimaciones de la masa 
galácticas de varios autores. 

fuente 
Oo,.t (1927) 

Bucel'ius (1934) 
Plaslwtt & Pcarce (1936) 

Camm (1938) 
Sclimidt (1965) 

Ha1·hvick a.nd Sa.rgent 
Frenk and ""hite 
Frenk 1:md Wliite 

f\I.R.S. Hawkins (1983) 
Sliapley, Sd1warzscliild, 

Eddington, Plaskett, Lindblad 
Oort y StrOniberg 

Ostrike1·, Peebles y Yallil 
Lynden-BeJJ (1983} 

r kpc 

61 
33 
60 

2.4 
1.65 
l. 77 
1.8 
8.0 
5.3 

1.3x 1012 

1.4x1012 

2.0 
2.0 
2.0 

Rohlfs & Kreitsclunann (1988) 50 

2.0xl0 15 IvI0 
4.0 - 9.0 

''·º - 14.0 
Estimación de la masa galáctica 

Tabla 24 

ESTA 
\AUR 

TESIS 
DE LA 

HI DEBE 
B!BUOTECf. 
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Se seleccionaron para su observndón 133 estrellas, de las cunlcs 75 ya habían 
sido observadn!-i, se unieron estas estreHu.s con dos cabilogos previos para tra­
bajar con wut 11111estra total de 1396 estrellas de aJta velocidad. Para estas 
estrellas se obtuvo fotometría uvby-{3. Las observaciones fueron realizadas en 
el telescopio de 1.5 in del Observatorio de San Pedro Mártir. Con los resulta­
dos de la fotoinetria fue posible dcterininar mctaHcidades, edades y distancias 
fotométricas para Jns estrellas observada~. 

A continuación, se hizo una búsqueda en In Htcratura para obtener datos so­
bre los n1ovirnicntos propios y Ja.." velocidades radiales de las estrella ...... de nucfitro 
estudio. Se encontró que los datos 1nñs confiables sobre 1novüuicutos propios 
son los del catl:ilogo del Hipparcos (1922) 1nicntras que las velocidades ra­
diales 1nás precisas encontradas fueron, para la 1nayoria de nuestras estrellas, 
las del catálogo de Carney &. Latha.ni (1987) a.sí como algunas encontradas 
tarnbién en el cauílogo del Hipparcos (1922). Con estos datos, y lns dis­
tancias obtenidas de nuestras observaciones, fue posible calcular las velocidades 
espaciales heliocéntrica..<i de las estrellas observadHs, así conl.o sus velocidades 
galnctocéntricns. 

Con las velocidades heliocéntricas que obtuvin1os fue posible t,rru.ficnr a nues­
tra..-. estreU.us en un dingrnnut de Toornre, el cual nos peruütió identificar a las 
estrellas más veloces de nuestro estudio. De esta tnanera pudimos seleccionar n 
nuestra muestra co1npletn las 15 estrellas de n1ayor velocidad gnlactocéntrica. 
Tatnbién graficrunos n nuestras estrellas en un diagrama de Bot'tlinger, el cunl 
nos per1nitió a.sit,ri1arl.u..s n las poblaciones del halo, disco delgado y disco grueso, 
respecti'\'flmentP.. 

Entre ln..s quince estrcUn.s 1nás veloces (cuyos datos admnlis 1nostrarru1 un 
alto grado de confiabilidad) escogimos, sin embargo, únjcatnente 7 para la es­
timnción del límite inferior para la n1asa de nuestra Gala..""<ia, que efectuamos a 
continuación. Adenuís incluitnos en estos cálculos a la binaria LDS 519 por 
tratarse de una estrella. particularmente bien observada y cuya distancia se ha 
detenninado por medio de su paralaje trigonométrica C. Allen et al .. (1987). 

Con Ja.._-;; ocl10 estrellas seleccionadns coino se ha .indicado, realizamos una 
estimación del lúnítc inferior a la 111ru:;a total de nuestra Galaxia, e1npleando 
para ello 5 modelos sitnples para la distribución de masa en ella, y suponiendo 
que todas las estrellas seleccionadas se encuentran ligadas gravitacionalmente. 
Los resultados se resu1nen en la Tabla 25. 

modelo 1 
modelo 2 
modelo 3 
modelo 4 
modelo 5 

-W-7547 
.J5.5 kpc 
61.8 kpc 
61.8 - 45.5 kpc 
69.0kpc 
64.3 kpc 

-W-7547 
5.1 X 1011 AI0 
.:/.4 X 1011 kf0 
4.4- 5.1 X 10 11 A-I0 
6.0 X 1011 A-I0 
6.2 X 10" A-I0 



LDS 519 LDS 519 
modelo 1 68.0 kpc 7.6 x 1011 11<!0 
modelo 2 92.5 kpc 6.6 x 1011 !vI0 
modelo 3 92.5 - 68.0 kpc 6.6 - 7.6 x 10 11 M 0 
modelo 4 119.6 kpc 9.8 x 1011 M 0 
modelo 5 102. 7 kpc 9.9 x 10 11 !vI0 

Co1nparación de los 5 inodelos con dos estrellas 
Tabla 25 

62 

Es notable el hecho de que, a pesar de que los 1nodelos galácticos que empleamos 
son 1nuy ilistintos entre sí, las masas 1nínhnas que obtuvitnos para la Galaxia 
son muy silnilnres, y csti:"in comprendidas entre 4.4 x 1011 JvI0 y 6.2 x 1011 

l\10 1 para la estrella de n1nyor velocidad observucln por nosotros (W7547) .. El 
mayor lítnite infc-rior a In. 1nnsn gabictica se obtiene, co1no es de esperarse, para 
la estrella LDS 519, pues ésta es la de n1nyor velocidad. La masa galáctica 
tnínima obtenida para esta estrella está comprendida entre 6.6 x 1011 A10 y 
9.9 x 1011 A'.! 0 , según el 1nodelo galáctico que se suponga. 

Trunbién fue posible rcmlizar una estitnación del radio rr1ínimo de la Gala.."'C.ia 
para cada. uno de los 1no<lclos de inasa einpleados. Nuevai:nentc, el radio es tanto 
nulyor cuanto ntayor sea la velocidad de la estrella utilizada. Para la estrella más 
veloz observada por nosotros (W7547) este radio resulta estar co1nprcndido 
entre 45.5 kpc y 69.0 kpc. Para LDS 519 este radio está con1prcndido entre 
68.0 kpc y 119.6 kpc, segün el modelo utilizado. También en este caso, nuestros 
resultados son muy similares pRra los distintos xnodelos utilizados. Ello nos 
permite concluir que los valores reales de la masa y el radio límites para nuestra 
Galaxia no deben alejarse mucho de los que nosotros hemos estimado. 
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