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0.1. INTRODUCCION

0.1 INTRODUCCION

Muchas son las formas de calcular la masa de la Galaxia, entre ellas estan las
observaciones de radio, de ciimulos de alta velocidad, otros métodos la deducen
de conocer las dimensiones de la Galaxia combinada con la velocidad de rotacién,
algunos més de observaciones de estrellas Galdcticas RR Lyrae como la R135,
dando evidencias directas de un halo masivo circundante al plano, y asi se puede
calcular de diferentes formas la masa Galdctica.

En este trabajo se presentan los resultados fotométricos y cinemsdticos para
mds de 1000 estrellas de alta velocidad y pobres en metales del halo Galdctico,
cuyos valores son promedios de diferentes temporadas. Usando la fotometria
derivamos metalicidades y distancias para las estrellas. Con la cinematica de las
estrellas y utilizando los diagramas de energia Toomre - en particular utilizamos

este didgrama para estrellas con + 0.4 < |==| < -3.5, es muy importante debido

a que muestra claramente las estrellas mas veloces con respecto al centro de la
Galaxia - y cl diagrama de Bottlinger (el cual, podemos mencionar que con
este diagrama se puede observar las poblaciones cstelares que estan presentes
en la muestra total, y que las estrellas més veloces son miembros del Halo) se
estimardan cuales son las estrellas mas veloces y asf{ obtener un limite inferior
de la velocidad local y aplicando conceptos matematicos y dinamicos para la
Galaxia, podemos estimar un limite inferior de la masa Galdctica.

El Capitulo 1 trata de la aplicacion y conceptos fotomdtricos. La fotometria
de estrellas, especialmente en varias longitudes de onda, ¢s una de las técnicas
observacionales mds importantes en Astronomia. Una de las aplicaciones de la
fotometria astrondmica es la medicién del flujo de luz que proviene de las estrel-
las, lo que permite calcular temperaturas, composiciones quimicas, distancias,
etc.. Existe una gran variedad de detectores de radiacién clectromagnética que
se pueden utilizar en trabajos astrondmicos. Si especificamos el detector, un
sistema de magnitudes a partir de una seleccién de filtros, y una serie de estrel-
las estandares, podemos definir un sistema fotométrico, en diferentes categorias
basadas en el tamaiio de los intervalos de longitud de onda A transmitidos por
sus filtros. Los 3 principales tipos de filtros son; ancho (AX =100nm), interme-
dio ({AX =10nm), y angosto (AX =1nm). Con esto se usa el sistema fotométrico
de Stromgren uvby-3, debido a quc el fotémetro Ddnes esti disefiado para su
utilizacién y asi poder medir estrellas muy débiles y pobres en metales.

En el Capitulo 2 trata temas relacionados a las técnicas observacionales y
la forma, dimensidn y demds conceptos de la Galazia. Neblina, polvo, nubes,
excesivo centelleo, polucién 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 fotometria,
Con esto, debemos encontrar un lugar en el cual las noches sean buenas. Se uti-
lizan estrellas de referencia durante las observaciones para detectar cambios en
la masa de aire, condiciones atmosféricas y variaciones en el funcionamiento del
equipo. Las estrellas de comparacién son no variables, préximas a las estrellas
de interés, de magnitud similar aparente y clase espectral, teniendo su propia
magnitud conocida la que es muy confiable para el sistema fotométrico en uso.
En las observaciones hay que incluir: temperatura, presién, humedad relativa y
grado de nubosidad. El procedimiento de observacién varin con el observador y
con el instrumento. Se explican brevementc los programas que se utilizaron para
reducir las observaciones fotométricas en el sistema Stromgren uvby/3, obtenidas
con el Fotémetro Dédnes. En el diagrama de flujo se ilustran todos los pasos a
seguir para una buena reduccidn, se describirdn los méds importantes.

El Capitulo 3 El tema de este capitulo es de la Galaria. La Galaxia es una
gigantesca coleccién de gas, polvo, materia oscura, materia interestelar, cuyo
perfil presenta la forma de una lente convexa con un diametro, entre (24 - 30)
kpc y un espesor de (3 - 6) kpc disminuyendo en direccién a la periferia. El
nimero de estrellas, es del orden de 100 - 180 mil millones, aumentando en
direccién al centro del sistema. Sol esta a 8.5 kpc del centro galdactico. En esta
regién central existe una concentracién de materia que forma un ntcleo denso de
alrededor de 10 pc de didametro. Siendo el tipo morfoldgico de nuestra Galaxia
una gigante normal Sbc IT de magnitud absoluta -20. Se definen conceptos
como; movimientos propios, velocidades, curva de rotacién, etc.. La estructura,
cinematica y la gran cantidad de componentes quimicos cstelares de la Galaxia
contiene importante informacién que pertenecen a modelos del disco y halo
Galdctico para su formacién y evolucién. Zerminando con una breve reduccion
de datos.

El Capitulo 4 trata el terna centrul de esta tesis que es el de la masa
Galdctica y la velocidad de escape local para 8 estrellas mnds veloces, con respecto
al centro Galdctico. Se describenn 5 modelos matemdticos para estimar el limite
inferior de la masa Galdctica. La descripcién de los modelos se desarrolla de
manera individual de acuerdo al modeclo del que se esté tratando, tomando en
cuenta el conjunto de estrellas ligadas a la Galaxia que sean més veloces, es
decir, que su velocidad de escape sea mayor a 400 km/s, estas serdn tomadas de
los catdlogos de Schuster & Nissen Schuster Parrao Contreras y el de
Cole utilizando para este fin los Diagramas de Energia Tommre y Bottlinger.
Los modelos que son tratados son los siguientes: esferico, 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 comparacién de que modelo tiene mejor representacién en la
curva de rotacién y cual da una mejor estimacion de la masa total de la Galaxia.
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0.2 STROMGREN uvby-beta

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

Filtro A central(A) anchos de banda(A)
200

v 5,500

& 4,700 200
v 4,100 200
©w 3,500 300

Filtros usados en el sistema Stromgren
abla 1

La Fig. 1 muestra la posicién de los 4 filtros del sisterna Strémgren uvby-
beta.

Encubrimiento
de lincas
-
‘discontinuidad
de Balmer

L
00 3800 4500 5200 1 A

Posicién de los 4 filtros con respecto a la linea de encubrirniento
¥y la discontinuidad de Balmer
Fig. 1
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Enrojecimiento Interestelar.

Se debe a que el espacio interestelar esta saturado por granos de polvo y luz
estelar esparcida, y asi, la luz observada aparece enrojecida. Este enrojecimiento
interestelar es dependiente de longitud de onda y por lo tanto afecta a los indices
de color. El enrojecimiento implica simplemente que la absorcién de particulas
es mads fuerte en la regién azul que en la roja (ver Fig. 2).

—

1 1
10 1.2 t4. B —V

Diagrama U-B vs B-V mostranc;o la linea de enrojecimiento
Fig.

Exceso de color.

De una estrella se define como la diferencia entre los indices de color obser-
vados y los indices de color intrinsecos.

E@b—y)= (b= ¥Yote = (b = Wintrin ---[1]

(b — ¥)ops €8 €l indice de color observado y (b — y);n, es el indice de color
intrinseco.
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En la ausencia de encubrimiento de lineas, la pendiente del continuo es con-
stante y (b-y) = (v-b). Sin embargo, en general , y debido a que el indice (v-b)
es afectado por encubrimiento de lineas, la diferencia entre estos dos fndices
indica la presencia o cantidad de encubrimiento de lineas.

Metalicidad.
Esta representada por:

my = (v—258) - (b—y) (2]

La magnitud u es afectada por el encubrimiento de lineas y por el salto de
Balmer. La magnitud v contiene sélo encubrimiento de lineas =~ 50% més débil

que en u; el otro indice se define como:
cg=(u—wv)—{(v—58 ... 8] v ea=@—2v+8) ... 4]

—2v elimina casi todo el encubrimiento de u tal que ¢; es libre de los efectos de
encubrimiento y ¢; mide la discontinuidad de Balmer, que para las estrellas F
es sensible a la luminosidad estelar o gravedad superficial; b-y mide el color y
la temperatura cfectiva, y m; mide la metalicidad o composicién quimica, esto
es para estrellas F y G. En la literatura sobre estrellas estandares uwwvby sélo se
listan valores de b-y, mi, ci1.

La razén de metal / hidrégeno; [i;;—g] se define por:

Fe Fe) Fe
—|= log { — — log (—) ..[5
[H] & (H eatrella H ] 0t (51

Stromgren(1966) da la calibracién como: [_};Te] =0.3 - 13 émy + (mn; + 1)

Schuster & Nissen (1989) derivaron una calibracién de %] de la fotometria

uwvby para estrellas F y G que se puede usar desde [EI:IE = 0.0 (valor solar),
hasta [%?] == —3.0 (baja metalicidad).

El ancho equivalente de HS3 es un indicador de luminosidad en estrellas de
tipo espectral O hasta A y un indicador de temperatura en tipos de A hasta
G. Este sistema requiere de dos filtros. n y w porque una pequefia cantidad de
flujo detectada puede significar una linea de absorcién estrecha o simplemente
una estrella débil.

Los filtros adicionales (HBw) 4. ¥ (HB1), 4 10w » € centran sobre A = 486
nm, siendo m,, y mn, las magnitudes en los filtros ancho y angosto. El indice
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[ se define como:

B =my —mpn o

8= —2.5log §» .... )]

Lo anterior se muestra en la Fig. 3.

ol

g

Filheo Ancho

* TﬂANSMlSSlOﬂ

Filtro Angosto

3 o
mT T 1

=]

&
2

- A
4700 4800 4900 5000 sico A

Esquema de los filtros an%gsto y ancho con A, = 486nm
ig. 3

B3 esta libre de efectos interestelares y de extincién atmosférica. La Tabla 2 da
las caracteristicas de estos 2 filtros.

BANDA JXo(nm) AX(nm)
HA., 486 15
HE, 486 3

Los filtros con sus respectivas longitudes de onda
Tabla 2

La razén de las mediciones a través de los dos filtros indica la fuerza de H3
con respecto al continuo. Hf; o simplemente (8 como se conoce, estd centrada
sobre la segunda de las lineas Balmer de hidrégeno. Usamos (3 para estimar
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(b — ¥);,., con nuestra calibracién de color intrinseco. Luego los siguientes in-
dices se encuentran libres de enrojecimiento interestelar;

Eb—y)=(0—¥)ore — (6= ¥)ip,
E(e1) = (e1)ops — 020 E(b~y)

E(my) = (1) oy +0.30 E(b—y) ... [71

obs
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0.3 FOTOMETRO DANES

Un fotdmetro 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
fotocdtodo incide la luz, corriente que se amplifica para poder medirla con pre-
cisién. 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 fotdmetro danés el fotomultiplicador que se utiliza es el EMI 9789 QA con
catodos bialkalinos. La luz que proviene de la estrella que queremos medir,
pasa en primer lugar por el telescopio, y de ahi al diafragma del fotémetro;
una vez convertida en pulsos de corriente eléctrica, entra a un amplificador-
descriminador; después llega a la consola y se podrd tomar registros de las
mediciones. Brevemente describiremos lo que es el fotémetro llamado danés de
6 canales, empleado para fotometria wvby3.

En la Fig. 4 se muestra un diagrama de la estructura interna de este in-
strumento con sus componentes principales. La seccién uvby es un espectro-
fotédmetro; la rejilla forma un espectro sobre una mascara donde hay 4 ventanil-
las, una para cada banda u, v, b, ¥y y; luego hay < espejos de transferencia, 4
lentes de Fabry, 4 filtros de interferencia, y 4 fotomultiplicadores de tipo EMI
9789 QA; después 4 amplificadores discriminadores, el sistema de adquisicién
de datos, etc.

La seccién de HB 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 EMI 9789 QA, 2 amplificadores - discriminadores,
etc. Su funcionamiento es el siguiente:

La luz primero pasa a través de A. La palanca B tiene 3 posiciones; de
abierto, cerrado y neutro. La rueda € contiene los diafragmas de entrada y una
rendija en forma de V' para centrar una estrella de manera automatica en el
diafragma. Un espejo DD se inserta dentro del haz para reflejar la luz dentro de
la seccidn H 3. Si esta seccién no se utiliza, la luz continia su recorrido hasta el
lente acromsdtico E el cual colima la luz antes de que llegue a la rejilla F.

La luz se enfoca acrométicamente sobre un conjunto de ranuras de salida G
el cual esta 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 finalmente alcanza
a los fotomultiplicadores K.

La luz es convertida en imdgen por medio de los lentes de Fabry J en el
fotocdtodo. 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 fotémetro.

"l‘.l] \ik=
it

)L

l?‘

L

S

L .

fotometro danés
Fig. 4
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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 solamente cuando vamos a medir los tiempos muertos de los
fotomultiplicadores, o cuando vamos a medir estrellas mas brillantes que V =
5.5, que es el limite del fotémetro. Sus coeficientes de transmisién de 1984 se
muestran en la Tabla 3.

filtros coeficientes

u 0.1098
v 0.0997
b 0.0947
y 0.0923
By 0.0940
Bw 0.0940

Coeficientes de transmisién
Tabla 3

DEPOLARIZADOR

El depolarizador colocado dentro del haz de luz de la entrada de la abertura.
Como la reflectividad de la rejilla y el divisor de haz en la seccién HB depende
sobre la direccién de polarizacién de la luz, las estrellas polarizadas pueden
desviarse sisternaticamente de las estrellas no-polarizadas en los indices medidos.
Cuando pensamos que la luz de nuestra estrella puede estar polarizada, usamos
este depolarizador.

DIAFRAGMAS
No. Tamano seg arc en 1.5m
o 3 mm 31"
1 2 mm 20
2 1.2 mm 12
3 open -
4 0.6 mm 6
5 0.45 mm 4.5

Diafragmas de entrada con una £/13.5
Tabla 4
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Una vez ajustado el diafrdgma sin cambiarlo durante toda la noche, no se
cambia el dngulo de la rejilla durante toda la temporada de observacién. Sin em-
bargo, éste debera ajustarse cada vez que el fotémetro sea montado nuevamente

en el telescopio. Tabla 4.

FILTROS OPTICOS Y RANURAS

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

AersA  AXA  transmision pico orillas-slot A

u 3505 330 76% 3324 — 3686
v 4110 170 83 4006 — 4222
b 4685 183 89 4572 — 4801
Yy 5488 235 90 5346 — 5636
Bn 4864 30 70
Bw 4865 137 82
Los filtros utilizados y sus ranuras
Tabla 5

Los fotomultiplicadores que se aplican en la fotometria son los que aparecen
en la Thbla 6

canal PM.No. resist. discrim. Dark (50C) f. e.*

u 7953 390 KQ 1.4 17 c/s 2830 ¢/s
v 8558 470 1.5 9 5360
b 7963 470 1.5 15 77,520
¥ 32054 o} 1.5 13 105, 300
B 7965 470 1.6 14 16, 750
Bw 7915 o 1.4 3 13, 560
rep.l 32043 470
rep.2 32053 470

Fotomultiplicadores utilizados en el telescopio de 1.5m
*fuente estandar con diafragma #1 en Abril 1990 con 1200 V
Tabla 6

RAZON DE CUENTAS
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La razén de cuentas esperada para cl fotdmetro montado en el telescopio de
1.5 m estd dada en la Tabla 7, para una estrella con V=10.0™

B1 A0 F5
20,000 6,000 4,000 c/s

u

v 14,000 12,500 7,000

b 11,500 11,000 8, 500

Yy 6, 500 6,500 6, 500

BN 3,200 2,400 2,400

Bw 2,400 2,300 1, 800
Razén de cuentas para una fuente estandar

Tabla 7

La razén de cuentas para los fotomultiplicadores no deben exceder de 10%¢/s,
de lo contrario podrian dafiar los fotocdtodos. El limite de bLrillantez para el
sistema uwwby es V = 5.3 en estrellas A y F y V = 5.7 para estrellas tipo B;
para H3 el limite es V = 4.0 para todas las estrellas.

CORRECCIONES A TIEMPO MUERTO

La relacién entre la razén verdadera NV, y la observada Ng se describe por
la constante de tiempo muerto total ¢tz de acuerdo a la ecuacién

No= =R 8]
Los tiempos muertos se dan en la Tabla 8.

u 823 15 ns

v 76 %= 10
b 71+ 10
Y 60 + 15

BN 74 = 10
Bw 107 4= 10

Constantes de tiempo muerto en unidades de 10~ %s = 1ns
Tabla 8

0.3.2 FOTOMULTIPLICADOR

Este dispositivo consiste de una serie de electrodos etiquetados como: a
fotocdtodo, b-n dinodos, y o dnodo, encerrados dentro de un tubo al vacio. El
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Jotocdtodo a estd hecho de un material el cual libera electrones cuando la luz

incide en él.
Los electrodos de metales alkalinos particularmente; sodio, potasio, rubidio

¥ cesio se usan en el fotometro danés. El EMI 9789 QA es un fotocdtodo bi-
alkalino y tiene las siguientes caracterizticas:

a) Un didmetro de 51.5 mm y un largo de 117.7 mm = 3mumn.
b) Un fotocdtodo bialkalino 10 mm de didmetro.
¢) 13 dinodos de CsSb.

En la Fig. 5 el niumero de dinodos es de 9 a 15. Adn si no se incide ningiin
haz de luz sobre el fotocdtodo una pequeifia corriente se genera por la liberacién
térmica de electrones. Cada fotoelectrén se emite desde el fotocdtodo y produce
una corriente obscura de ~ 1'000,000 de electrones en el anodo. El numero
desplegado sobre el contador es el niimero de pulsos detectados en el periodo

Dinodos

anodos

‘\ NN

L
NN

1/ /,’l/m

P Fotocatodo

i

~

SN
772

| I

Esquema del fotocdtodo EMI 9789QA
Fig. s
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0.4 EXTINCION ATMOSFERICA y MASA DE
AIRE

Aun en los dias o noches mas claros la atmésfera de la tierra no es comple-
tamente transparente. Particulas de polvo, gotas de agua y moléculas esparcen
y absorben la luz en la atmdsfera. En el cenit, una estrella sufre una minima
extincidén, la cual se incrementa conforme se acerca al horizonte. En una noche
dada, las estrellas estandares que se seleccionan sufren una extincién atmosférica
igual que las estrellas de programa. Para la reduccién de datos de fotometria
absoluta, suponemos que los coeficientes de extincién atmosférica son constantes
durante una noche de observacién. A continuacién se rmuestra la Fig. 6 de la

extincién atmosférica.

Esquema de la extincién atmosférica
Fig. 6

Cuando hacemos observaciones fotoeléctricas exactas, podemos observar que
la luz de la estrella es afectada por la absorcién atmosférica y por la transmisién
¥ recepcién 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 Eztincion
Atmosférica y debe distinguirse de la absorcidén y enrojecimiento interestelar.

El efecto de extincidn sobre la brillantez de una estrella depende de la altitud
de la estrella por encima del horizonte y también varia de noche a noche; asi
seremos capaces de notar el efecto si hacemos una serie de observaciones cuando



0.4 EXTINCION ATMOSFERICA Y MASA DE AIRE 18

una estrella estd 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 expresién:
X = sec(z) = (sin (¢) sin (D) + cos (@) cos (D) cos (H)] ™! ....[9]
donde D = declinacién de la estrella, ¢ = latitud del observador, # = angulo
horario de la estrella. Si se desea obtener una mejor evaluacién de la masa de
aire entonces:
X = sec(z) — 0.0018167 (sec (z) — 1) — 0.002875 (sec (z) — 1)°
—0.0008083 (sec () — 1)*

Esta es una ecuacién mas precisa para sec (z) > 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 — 0.00113sec? (2)) ....[11]

Lo anterior se ve reflejado en la Fig. 7.
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Diagrama de indice de color vs masa de aire
Fig. 7
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0.4.1 SEEING

El término seeing se utiliza en Astronomia para describir ciertos efectos de la
atmdsfera terrestre sobre las imédgenes visibles de las estrellas. Los observadores
se familiarizan con la idea de que las estrellas parpadean, y ese parpadeo u
oscilacién es visto como rédpidas fluctuaciones en la brillantez de estrellas a ojo.
Mucho 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 rdpidos en color.

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

DI

LN
5 /\

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

La Fig. 8 muestra al seeing difiriendo en telescopios grandes y pequeiios.
Cuando el aire es turbulento, hay mezclas extensas de aire de diferentes tern-~
peraturas que provienen de un niimero 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 encima del observador y el resultado cambia en intensidad al nivel
del suelo.

Entonces, cl centelleo es producido muy por encima de la atmésfera a >~ 7 km,
mientras que el seeing que se observa a menudo en un telescopio es mas local.
Hay otros problemas con el seeing; los efectos de bajo nivel son immportantes en
la seleccidn de los sitios para nuevos telescopios.

Una cima aislada debera ser un mecjor sitio porque el movimiento de masas
de aire sc moveran suavemente alrededor de la cima y poseer un buen seeing la
mayoria ce las veces.

0.5 SU PRIMERA NOCHE EN EL TELESCO-
PrIO

Una vez instalados en el observatorio, checarnos que el fotdmetro contenga
sus tapones y que se encuentre apagado, observando que la palanca indique
cerrado. Enseguida subimos el voltaje de la fuente a 1200V que alimenta a
los fotomultiplicadores, encendemos el monitor y momentos después la consola
para esto, prendemos los ”motores”; activando el boton 1 sc prende la PC,
terminando con los botones 2 y 3. A continuacién en USR > correcmos el
programa Telex5 en la consola, tecleando la epoca en la que se observa, en-
seguida el nombre del catdlogo en donde se encucntran los objetos a observar,
con el comando ach catalogo cl cual, previnmmente fue cargado y para estar se-
guros de que lo tenemos; se teclea el comando obj que preselecciona al objeto n
del catdlogo. Si queremos modificar la velocidad del movimniento rapido y lento
de la paleta, tenemos que dar los comandos len n.n y rap n.n, dando las coor-
denadas de ascensién recta y declinacién de la estrella que se encuentra cerca
del cenit, para centrar el telescopio -dando enter hasta que se esté seguro de
empezar a observar-, para esta temporada se escogié Vega teniendo muy en
cuenta los limites fijos de seguridad de ascensién recta y declinacién son: &= 5
Dhoras y media de angulo horarioy - 35 a + 58 grados respectivamente.

De nuecva cuenta se checa que el fotdmetro se encuentre cerrado y que el
voltaje este a 1200 V, encendemos la unidad de control y la impresora, y re-
visamos que contenga suficiente papel. Encendemos la PC y cjecutamos el
programa Photsys, que es muy amplio en las funciones que desempeiia. Este
programa se utiliza para integrar el mimero de fotones que recibimos de las
estrellas que queremos observar.

Situarse en ASIGINA y dar LP1 con el ratén, FD1, 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 1°" encabezado; FECHA SPM1.5 uvby-hbeta o los filtros
que se utilizen

En el 2° euncabezado; NOMBRE DEL TRABAJO Y AU-
TORES.

Situarse en RC y dar M o S miiltiple o sencillo con el ratén

A continuacion se hace todo con ¢l ratén, las siguientes instrucciones;
Situarse en LI y dar 2.5 o el que se requiera, o de desviacién

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

Situarse en BE y dar k; kg, dar 1.0 y 2.0 respectivamente

Situarseen AB y dar 125 para b o y cuentas /segundo en este
¥ en el sigueinte paso se hace para niveles del cielo "automatico™

Situarse en AB y dar 65 para N cuentas /segundo

Situarsc en TS y dar el tiempo sideral calculado previamente, o de
la consola del Telescopio

Situarse en QU para salir.

Para encontrar las estrellas e integrarlas es necesario hacer pequefios mapas
¥ saber la orientaciéon y el tamaiio del campo de visién del buscador o el gran
campo del ocular del fotémetro. Ordenamos los mapas en la siguiente secuencia:
Fztincion, Drift, Estandares y programa brillantes y débiles, Al principio de la
noche medimos las cuentas obscuras de los fotomultiplicadores. Apuntando en
direccidén al cenit, con el fotémetro cerrado, sin incidir luz sobre el fotomulti-
plicador, integramos en 4 colores y Hbeta; esta es la cuenta obscura para
revisién de fotomultiplicadores, sistema de adquisicién de datos ¥ demis instru-
mentos de trabajo.

Abrimos la ctipula si las condiciones lo ameritan. Para esto: se abre la
cortina superior y después la inferior (para cerrarla primero la inferior y se-
gundo la superior); se abren las tapas de los espejos y se quitan los tapones
de los oculares; el ocular se enfoca para hacer al diafragma tan claro como sea
posible; el foco del ocular no se ajusta de nuevo en el resto de la noche. Los
buscadores se abren y colocamos la palanca del filtro en neutro para observar
la primera estrella brillante del anuario y en el monitor damos el comando act,
para actualizar la posicién del telescopio en la posicién deseada, asi, cl tele-
scopio apunta automaticamente, podemos ayudarnos del buscador, apuntador
¥ los oculares del fotdmetro danés, enfocamos ¢l telescopio moviendo el espejo
secundario.

Una vez que tenemos la estrella conocida centracda en cl fotémetro, cor-
regimos las coordenadas de la consola del telescopio con el comando, corr.



0.5. SU PRIMERA NOCHE EN EL TELESCOPIO 22

Checamos en buscadores y los centramos con una estrella, la secuencia de ob-
servacién seria la siguiente: Estrellas de extincidén teniendo § ~ 0°, estrellas de
programa, estrellas de extincién,ete., se dedica alrededor del 80% de tiempo en
estrellas de programa pero se obtiencn extinciones medidas a lo largo de la noche.
Para medir cambios instrumentales se miden estrellas drift simétricamente en
el cielo, por ejemplo 2" % este del meridiano y luego 2"7?geste del meridianoc. Por
ello, es reccomendable observar algunas de estas estrellas con & ~ +30° a +55°
a lo largo de la noche.

Enseguida cn el monitor en el comando ID damos el nombre de la primera
estrella que deseamos observar, verificamos que esté centrada, quitamos filtro
neutro colocdndolo en abierto e integramos. Luego, movemos el telescopio, de
tal mmanera que el diafragma del fotémetro cubra una drea del ciclo, integramos,
(esta es la lectura del cielo), y nuevamente centramos la estrella e integramos.

Los tipos de integracion se muestran en la Tabla 9;

Tiempo Estrella Cielo Estrella Objeto
u W u W U w

inicio Dark

c/2 hrs. 3 3 1 1 3 3 Extin.

c/2 -~ 4 hrs. 3 3 1 1 3 3 Drift
-+ Ext. y Drift 3 3 1 1 Estand.
-+ Ext. y Drift 3 3 1 1 3 3 Progr.

o mas o mas o mas
final Dark

Secuencia de integracién
Tabla 9

Para una estrella débil V > 11.5 en uwvbdy, integramos de la siguiente manera:

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

b) Cielo: su contribucién de error sea la mitad o menos: V (B,)
< 0.5

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

Al final se obtienen mds de 50,000 cucntas de estrella, y V(B,*)<1.0.

Para HB y una estrella débil: mds de 15,000 cuentas, cielo hasta V(B,x)<0.5,
y luego otras 15,000 cuentas de estrella + cielo para tener al final méds de
30,000 cuentas de estrella y V(B,x) < 1.0.

El par de extincién se observard con un intervalo de cada 2""% para tener
una precisién suficiente en la determinacién de los coeficientes de extinciéon. Las
estrellas drift nos sirven para observar las variaciones en el funcionamiento del
equipo. Durante toda la noche observaremos las estrellas estdndares, catalo-
gadas asi debido a que no tienen ningiin cambio, ya sea en color, brillo, indices,
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cte., en mucho tiempo y ademids porque ya se conocen los datos de ellas. Se
observan las estrellas programa 70% - 80% de la noche, y se termina con otra
cuenta oscura dark, para saber cémo se comportd el funcionamiento de los fo-
tomultiplicadores. Esto se hace durante todas las noches que se dispongan para

observar.
Cuando se esta observando hay cue tener ciertas counsideraciones y son las

sigulentes:

1) Una imagen mal centrada provoca muchos errores observacionales,
porque una fraccién significativa de luz estelar se puede perder fuera del di-
afragma. También, mal centrada este - oeste mueve el espectro dentro del
fotometro danés produciendo crrores

2) Una imagen mal enfocada aumenta el tamaiio del disco, hace que Hegue

menos luz al tubo fotornultiplicador, ¢ incrementa los errores debidos al mal
centrado. Con cl Fotémetro Danés, se pucde observar estrellas mds bril-
lant V < 12', con nubes, mal seeing, etc. La seleccién del diafragma para
las observaciones es la de impedir que otras cstrellas no descadas sean reg-

istradas.

0.6 REDUCCION DE DATOS

El diagrima de flujo se muestra al final del capitulo. Las observaciones

hechas con el fotdrnetro darnés se alimacenan en un disquette, para procesarlas en
cualquier PC. Utilizando el programa SORTER se separan los datos observados
uvby de los datos observados HG y se escriben dentro de 2 archivos; UDATA
¥ BDATA, de estos se desprenden los programas UVBYIST y BETALIST. El
primero checa los datos de los filtros uvby, el nimero estandar de la lista, el
numero méaximo de integraciones, puntos cero, extincién media, tietnpo sideral
¥ masas de aire, errores estadisticos y de las integraciones. El segundo checa los
datos de los filtros H 3 y procede de manera idéntica al programa UVBY1ST

pero ahora los aplica a los filtros n ¥y w.
Enseguida se encuentran los programas TACONVU y TACONVEB, los cuales

separan los objetos estandares y programa convirtiendo los datos de los filtros
wvby ¥y HB al formato TAINSTR cuyo fin es corregir por ticmpo muerto, pro-
mediar las cuentas de integracién y restar cl cielo y pardametros internos de estos

programas.

De lo anterior se usa ¢l programa TAINSTHR: reduce los filtros uvby como
los H (3, corrigiendo por extincién atmosférica y por las correcciones de la noche,
como variaciones lineales o no lineales temporales. Para medir los coeficientes
de la extincién atmosferica, el nimero de observaciones de cada estrella de ex-
tincién es de 5, como ya se a indicado con anterioridad en la parte de Técnicas
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de observacién. El programa calcila las magnitudes e indices observados, cor-
rigiendo por filtro neutro (si sc usa), para ello, emplea las estrellas estandares.
A su vez calcula: los coeficientes de extincién atmosférica y las correcciones noc-
turnas para cada noche, y las magnitudes e indices en el sistema instrumental
de todos los objetos de la temporada. es decir, se conoce el estado del telesco-
pio, fotémetro, fuente de poder, y todo el sistema clectronico, etc., obteniendo
Vinatrs (b-¥)insers (1)inser, (€1)inatrs (51)inatr-

Siguen los programas TATRANU y TATRANDS, los cuales transforman las
observaciones de los filtros uwvby y A3 a los sistemas estandares, respectiva-
mente. El primer programa calcula los coeficientes de transformacion al sistema
estandar uvby de Stromgren, y el scgundo programa al sistema estandar G de

Crawford.

Estos procedimientos dan como resultado 2 programas TAFINU y TAFINB,
los cuales se utilizan para ordenar los datos finales de los filtros wvby y HG;
dando las observaciones sencillas, promedios y sigmas. El primer programa une
las observaciones referidas a un sélo objeto, y calcula el valor promedio y sus

desviaciones estandar para cada indice; el segundo programa realiza las mismas
Se pueden usar para unir datos de varias

funciones para los 2 indices n y w.
temporacdas.

En esta parte del diagrama de flujo nos encontramos con el programa TAFIN,
realiza la misma funcién que ZTAFINU pero imprime solo los valores promedio
para cada objeto; escribe los promedios de V, b-y, mI y ¢1, que son los datos
fotométricos a publicarse.

Se reunen con los datos AHG en un editor, o con el programa uneb.for.
Primero se corre el programa strohvi24.for con los datos V, b-y, m1, c1, HS3
para calcular £ (b — y), _ﬁ;e_ . Teff, Afv y Distancia para las estrellas pro-
grama; el archivo PHYSPAHR. Lucgo se corre ¢l programa cond{4.for con los
datos de entrada: coordenadas, movimientos propios, velocidades radiales y
distancias para calcular las velocidades U, V, W, U’ V', W’ Viut, Toom, etc..



0.6. REDUCCION DE DATOS
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Kapteyn (1922) de acuerdo a la cantidad de estrellas, velocidades radiales
Yy movimientos propios en dreas seleccionadas deriva un modelo detallado del
tamafio y formna de la Galaxia. Estima la masa de la Galaxia usando el ntimero
total de estrellas visibles, N, determinada por medio de cdlculos; también la
masa promedio por estrella, m, determinada por requerimientos de equilibrio
hidrostitico normal al plano galdctico. Los resultados de Kapteyn dan:

N = 4.74 x 1010 ¥ m=14n22 Mg dando una masa de

Mg = Nm = (0.6 — 1.0) x 10" Al ...(12]

Kapteyn puntualiza que la masa promedio y la masa cstelar derivada de Srbitas
binarias implica que la masa oscura en el disco galdctico no es mucho mayor
que la masa en las estrellas.

En 1932 se inicia la exploracién radiocléctrica de la Galaxia por Jansky
utilizando un radioreceptor. Detecta ruidos procedente de la Via Lactea y utiliza
las observaciones astrondmicas en longitudes de onda en 21 cn, la cual es capdz
de cruzar la atmosfera terrestre y el medio intcrestelar, para determinar con
gran precision la estructura espiral de la Via Lactea. Esta banda determina la
existencia de campos magnéticos y una masa de Mg = 2 x 10® Mg. J.E.Gunn
et al.(1979) sugiere que el tipo morfolégico de nuestra Galaxia cs Sbe If, donde
la Galaxia es intermedia de clase entre Sby Sc. G. de Vaucouleurs (1978) hace
comparaciones de las propiedades de nuestra Galaxia con otras Galaxias, sugiere
que es del tipo Hubble Sb o Sc y mas precisamente SAD (rs) be.

Nuestra Galaxia esta constituida de; poblaciones estelares, disco delgado,

disco grueso y halo. Para definir y separar a las poblaciones estelares se deben
tener las siguientes caracterizticas:

Promedio de Color, distribucion espacial de las estrellas, cinemdtica
de las estrellas, asociacidn con el medio interestelar, composiciones
gquimicas de las estrellas, edades de las estrellas y, un proceso de
formacién en comain para las estrellas de la poblacidn.
A grandes rasgos, las estrellas pueden dividirse en 2 poblacidnes:
Poblacidén I; son las que proceden de la condensacién de nubes
de hidrégeno, helio y otros materiales (metales) expulsados por las
demas estrellas anteriores. Entre ellas se encuentran las estrellas mas
llamativas; bajas en velocidades y dispersiones. Son mas jévencs;
son estrellas con una metalicidad alta, poblacién mas azul.
Poblacién II; son las ricas en hidrégeno y pobres en demas
materiales. Constituida de cimulos globulares, estrellas RR Lyrae
y las llamadas subenanas pobres en metales. Una propiedad de esta
poblacién es su bajo contenido de metales los cuales son mss pesados
que el helio. Mas viejas; altas en velocidad, pertenecientes al halo y
disco grueso. En promedio mas rojos



Disco delgado, las estrellas viejas de este disco tienen mayores
movimientos aleatorios, velocidades rotacionales mds bajas y met-
alicidades mas bajas que las estrellas mds jovenes, en promedio. Y
en el disco grueso las estrellas parecen tener unas orbitas de alto
momento angular pero menos que las estrellas del disco delgado. La
metalicidad promedio de estrellas del disco grueso, las cuales domi-
nan 1 - 2 kpc por encima del plano galdctico es alrededor de "i de la
metalicidad Solar, [-’;7‘] ~ —0.6 dea:.

Poblacién IT extremala distribucién de las estrellas en toda
la Galaxia no es homogénea. La observacién instrumental muestra
también que las estrellas aisladas y los conglomerados de estrellas,
forman, fuera del disco y en torno de él, un halo interior de una
esfera cuyo didmetro es de 50 kpc.

28
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0.7 MOVIMIENTOS PROPIOS y DISTANCIA

Las estrellas "fijas™ no estdn tan fijas. En un tiempo bastante grande las
constelaciones deberian cambiar todas de forma. Estos cambios de la posicién
de estrellas se denominan movimientos propios, y se miden en segundos de arco
por ano. Si u es el vector movimiento propio, us es la componente perpendicular
al ecuador celeste y u, la componente paralela al ecuador celeste, donde; pu, =
'w'“c—’u".’f ¥ 45 = ppcos 8. Observese la Fig. 9.

S

Esquema del movimiento propio
Fig. 9

La estrella de Barnard (por E. E. Barnard) es la estrella que tiene el mayor
movimiento propio conocido, de m4ds de 10 seg de arco por ano.

En el presente trabajo se utilizaron los movimientos propios de la liter-
atura, utilizando los catdlogos de: NLTT(1955) LFT(1961), SAO(1966) Gi-
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clas(1971) LTT(1979) Ryan & Norris(1991) e Hipparcos(1992) basan-
dose en este iiltimo en un 90%, de los datos, por ser el mads confiable moderno
¥y Ppreciso, sus movimientos propios son derivados de un promedio de varios
catdlogos sus componentes son: u,, = 15u% cos§ y u; en seg. de arco por aiio.

Para los errores en las velocidades radiales se toman de las referencias de:
Sandage (1969 & 1981) con una o <2 km/s, Rodgers A.W. and Eggen
©O.J.(1974) con una o =21 km/s, Augensen H.J.(1979) con una o <10 km/s,
Norris et. al.(1985) con una o <10 km/s, Fouts & Sandage (1986) con una
o =6.9 kin/s, Carney & Latham(1987) con una o <1 km/s, Norris & Ryan
(1989) con una o =7 km/s. Los mas confiable y que se utilizan en el presente
trabajo son los de Carney & Latham(1987) y el de Hipparcos(1992). Como
ejemplo calculemos el movuruento propio de la estrella G098-032 Fig. 10.

p=0".315 = (0.315) senn (159) = 0.1129

8 = 159° (0 315) cos (159) = —0.2941

"

Z

<
Ciélculo de la estrella G098-032
Fig. 10

Para obtener la distancia fotométrica, observamos los paridmetros intrinsecos
de B, (m1), (c1), (b — y)o, €l enrojecimiento en E(b— ) = (b—y) — (b — v)e,
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E (m,), E (c1), dan los valores corregidos de Vp, (b — ¥)g, 720, co, 8, asi como la
metalicidad mg — -I;—; . Todos estos valores son obtenidos de las publicaciones

de Schuster et al.(1993), ahora utilizando los valores del listado del programa
physpar.cole del capitulo 2 graficamos Mv (ZAMS) vs (b — y), para calcular su
evolucidén en Mv (6Mv) junto con los valores de Vanderberg & Bell (1985) Fig.
11.

M. CZAMS

M.

43

40,35 . -
Proceso evolutivo ( © Y)
Fig 11

Para calcular §Mv se emplea la gréfica de co vs (b — y)oFig. 12
Co

+0.35

Correccién evolutiva C L""')o
Fig. 12

Entonces la correccién evolutiva es:
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bcog = co (0bs) — cg (ZAMS) de Nissen(1987) = f = “'b’::’l" siendo

f = 9.0 + 38.5 [(b—y) — 0.22] ....[13]
SNMv = £bcq y My = Mv (ZAMS) - 5Mv

Mv = Mv (ZAMS) - f6co  ....[14]
Por consiguiente la Distancia es: 109-2[Vo- Mv + 5.0 ....[15])

Como ejemplo calculemos la distancia de 811-024

Vo b —v)o mg co HS3 [_ﬁ_f‘{_e] Mv~ SMv
11.657 0.418 0.051 0.316 2550 -2.38 276 3.436

£ = 9.0 + 38.5 [(0.418) — 0.22] =16.623

bcg = 61‘*1"’ =0.2067
Distancia = 109-2[Vu- Mv + 50| — 601.7

Los errores en las distancias se toman de un porcentaje de la propia distancia
con el valor de §c;, correccién evolutiva de la estrella. Si es una subgigante,
8¢y >1.5 con un error de 20-30%. Si es una enana sus errores son del orden de
10-15%, es decir,

0.75 < 6c1< 1.50: 15%
0.25 < bcy< 0.75: 12.5%
< dey<< 0.25: 10.0%

A continuacién se muestran 2 Tablas 10 y 11 en las que se incluyen los
movimientos propios y coordenadas galdcticas de 15 estrellas seleccionadas de
los catdlogos empleados en este trabajo.
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estrella 15pa cosb  ps Vrad. dist. Scy
W7547 -0.349 -+0.079 -40.0 328449 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 3344 0.376
G064-012 -0.264 -0.110 140.2 286+43 0.804
G033-031 0.299 0.034 256.1 15419 0.345
HD134440 -1.018 -3.534 308.0 2943 0.069
G126-063 0.342 -0.026 ~-188.0 273441 0.826
G015-013 -0.460 -0.698 223.7 134417 0.358
G041-041 0.191 -0.303 265.5 292+44 1.132
G026-012 0.235 -0.024 -245.4 33851 0.916
w3314 0.364 -0.262 542.8 122412 -0.804
G201-005 0.130 -0.280 -35.6 235429 0.520
-36:12201 -0.254 -0.225 364.0 8613 0.788
G095-011 0.282 -0.007 203.7 251431 0.503
Tabla de movimientos propios
Tabla 10

Las respectivas columnas tienen el siguiente significado;

2 movimiento propio en ¢« en seg de arco por ano; columna 9 del

HIC

3 movitniento propio en 8, en seg de arco por ario; columna 10 del

HIC

4 error en el movimiento propio en seg de arco por ario; columna 11

del HIC
5 distancia en pc £ su error
6 velocidad radial en km/s

7 correccidn evolutiva en magnitudes utilizada pam estimar o de la
distancia.

La distancia se obtiene a partir del movimiento propio, de la velocidad radial
¥ su correccién evolutiva, como en el ejemplo que se dié con anterioridad. En
seguida tenemos la tabla correspondiente a las identificaciones en otros catdlogos
de nuestras 15 estrellas mas veloces que por obtener su velocidad mais grande
con respecto a las demas de los catdlogos fueron seleccionadas para esta tesis.
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estrella asc. recta dec. HIC I”gal. b”gal.
W7547 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 41 20 21 LTT15972 -12.2 17.0
HD134439 15 07 28.48 -16-08-27 LHS53 35.0 344.8
GO064-012 13 37 29.62 00 12 57 LTT13980 60.4 328.2
G033-031 00 58 44.00 14 58 54 ~35.1 54.6
HDI134440 15 07 28.33 -~16-13-29 LHSS52 50.4 72
G126-063 2209 12.00 17 48 12 LTT16495 -47.6 126.5
G015-013 15 10 05.00 06 13 24 LTTI14521 35.0 344.7
GO41-041 09 26 34.70 08 51 31 LTT12503 38.9 224.2
G026-012 21 31 02.00 (00 1018 LTT16302 -30.5 77.8
wasi4 05 26 53.50 -29-55-19 LTT2282 ~30.0 233.6
G201-005 14 34 36.00 55 46 12 55.9 96.5
-36:12201 18 02 33.90 -36-35-42 LTT7182 -7.5 355.5
03 06 56.00 34 39 36 -19.9 152.7

G095-011
Coordenadas Galacticas y sus identificaciones
Tabla 11
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0.8 VELOCIDADES

Kerr y Lynden-Bell (1986) analizan mas de 20 estudios publicados entre
1974, ¥y 1985 en los cuales los valores para la velocidad circular estdn com-
prendidos entre 184 km/s y 275 kin/s, y concluyen que el valor recomendable
para V(Rg) =V es de 220 km/s. Este es el valor también recomendado por la
IAU Yy sera el que utilizaré en el presente trabajo.

Si aproximamos a la Galaxia como una distribucién de masa aislada esta-
cionaria y se asume que todas las estrellas cercanas al Sol estan ligadas a la
Galaxia, entonces la velocidad mas alta observada en la vecindad Solar deberad
ser menor que la velocidad de escape local:

ve = [—2D (RQ)]’-Lr donde ¥ es el potencial ....[16)

Para demostrar lo anterior consideremos a una particula que escapa desde
una esfera. La energia potencial debida a la atraccién de la esfera sobre la
particula de masa m a una distancia r > r, -siendo r. radio de la esfera- desde
su centro es;

r
P (r) = — / —Cm MM gy — . CmM (17
J o
utilizando el principio de conservacién de la energia: E = %771\'2 + ®(r) y

evaluando la constante en un punto inicial, se tiene que:
1 2 _ GmAl _ L 2 _ GmAL. 1 2 _ [1 2 _ {1 1
Fmv 2 = Lmv BN = gmve = {2n1v0 GmM (r., r)}

vi=v3—-2GAM {14+ L):= 0 sir— oo = v — 0, por definicién de
(] v R

velocidad de escape

413
= vo = [-26M]7 = [-2¢ (ro))?
pero si v3 es > al potencial 2® (r.) esto implica que la particula escapa al
infinito, por lo que la velocidad de escape es:
vi=2|®(r.)| (18]

™M
r

con P (r) = —
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Si la velocidad de escape actual es v. ¥y el error tipico de velocidad es =Au, la
velocidad de escape estimada basada sobre la estrella de mds alta velocidad sera
V. + 2Av, entonces Vimax = v. + 2Av. La Tabla 12 muestra las velocidades de
las estrellas mas veloces.

estrella Vel.total oVel.total
LDS519 546.0
WT547 5090.1 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 -
G126-063 401.0 76.2
G015-013 396.2 70.0
G041-041 389.7 81.3
G026-012 385.1 72.9
w3314 383.6 31.1
GZ201-005 379.2 52.9
-36:12201 373.6 24.9
G095-011 370.8 53.6

Velocidades de escape

Tabla 12

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

fuente O (km/s) v (km/s)
Isobe 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
abla. 13

0.9 CURVA DE ROTACION
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J. E. Gunn et al. (1979) encuentran que la curva es constante desde %
0.5 au 1.0 y obtienen un valor de ARy = 110.075 km/s, con A ~ 12.95 km/s
kpe—!, Ry ~ 8.5 kpe, 6p ~ 220 km/s. Con esto Mg ~ 2 x IOSA’IQ.

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

]
v, [
Ttk -
150 —
100 — -
B —_— (£3212% 12 2C*)
| s (£:270%1c 215
o
[
[l 1 | - | . . i
c Q.1 o.2 6.3 0.4 0.5 o.6

sin? {R/Ra
Grafica de Vx vs siné
Fig 13

La Fig. 13 esla grifica de Vx vs siné (= ﬁ%) . Vemos que de Var entre %
= 0.5 y 1.0 la curva es continua y casi lineal; Vx - sin ¢ es lineal entre sinf =
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0.5 y 1.0, con una pendiente de Vs vs (1 — sin¢€) de 220 km/s. Para medir la
curva de rotacién de la Galaxia se necesitan velocidades radiales que ocupen un

intervallo grande de distancias galactocentricas Fp.
La curva de rotacién depende de los pariametros asumidos de rotacién Rg y

©q. ver Fig. 14.

s—
.
2 [ ——
1o
o . o - il
t < 13 L] e 4 3 5 ) .
R (rend

Curva de rotacién
Fig 14
Si la curva de rotacién es plana, se cumple;

dBy dBq
252 — b2 = —_— = 0....[19
A= R\ ) =07 (dr)&. (x9]



CAPITULO 4
MODELOS GALACTICOS
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0.10 MOVIMIENTO SOLAR EN LA GALAXIA

Las estrellas muy jovenes y el polvo interestelar estin confinados en una capa
de aproximadamente 100 pc de grosor. El Sol junto con la tierra se mueve a
una velocidad de 19.5 km/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:

Al

Representacion del Sistema Local de Reposo (LSR.)
Fig. 15

1.- U positiva en la direccién anti-centro,
2.- V en la direccion de la rotacidn de la Galaxia, y
3.- W perpendicular al plano galdctico, .

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

N N N
Wy =43us (VM=% v (Wy=23ws ..[20]
=1

i=1 =1
A continuacién mostramos una Tabla 16 de las componentes galdcticas de
las 15 estrellas mas veloces.
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estrelia Lo v W e O aV? oW
W7547 504.3 -193.5 65.0 82.0 43.0 37.6
811-024 -478.5 -238.0 15.5 150.1 28.0 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
GO064-012 7.7 -430.5 389.1 39.1 56.2 13.5
G033-031 364.4 -200.1 -123.1 48.1 25.1 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
GO015-013 -309.8 -491.3 -59.1 6.0 45.5 25.2
GO041-041 -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
Componentes Galdcticas
Tabla 16

El Sol tiene una componente de su movimiento perpendicular al plano
galdctico. Este oscila a través del plano con un periodo de 6 x 107 afios, alcan-
zando una altura de 80 pc arriba y abajo del plano central. El LSR cinemdtico
es un punto ficticio en la posicién presente del Sol que viaja con la velocidad
media de las estrellas en la vecindad Solar.

Llamamos 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
galdctico con la velocidad circular determinada por las fuerzas gravitacionales
actuando en ese punto.

D. Lynden-Bell et al. (1983) revisan una serie de determinaciones para el
movimiento solar, y recomiendan los valores (9,12,7) km/s, y para la velocidad
alrededor del centro de la Galaxia recomiendan 220 km/s. En este trabajo se
han utilizado los valores de (-10.0, +14.9, +7.7) km/s con una velocidad Vg =
220 % 15 km/s alrededor del centro de la Galaxia, que es ¢l valor que se utilizarid
en adelante para la obtencién de la masa de la Galaxia.

Para este trabajo se utilizaron las siguientes convenciones de las componentes

del LSR;
ULspn = —U — 10.024km/s;
Visp = V + 14.865 km/s; ...[21]

Wesn = W + 7.668 km/s;
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Viow = V -+ 14.865 km/s + 220.0 km/s = Vg +220.0 km/s ...[22]
Toorm = [UZgn + Wign] %

3
Vi = [Uisr + (VLsr+220.0)% + Wigg]” = [Toom? + VZ,]?

Se utilizan 2 Diagramas el de Bottlinger y Toomre. Para el primero la

abscisa es V'’ y la ordenada es U’ este diagrama nos da la rnuestra total de
estrellas observadas y podemos observar que se forman circulos o zonas en las
cuales se pueden visualizar las estrellas que son del halo, las que son de disco

grueso, delgado y por tltimo las de la vecindad solar.

Dandonos una idea de

como estan distribuidas las estrellas en la Galaxia, Fig. 16.

H
a00 |- °
& 200
. -
£ X
Py i
0 |- -
~200 {— B
-400 |- -
ST OO PN SRS SRS BUD
-600 -a00 -200 o 200
Ve (km/s)
Diagrama de Bottlinger
Fig. 16

El sigujente diagrama ticne abscisa V' y ordenada (U'?+ W’Q)*. Tiene
caracteriztica de que un vector de coordenadas [V, (U*2+ ‘V’z)'} ] =
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{-220 kin/s, O km/s} a las coordenadas de una estrella dada, mide su VELOCI-
DAD TOTAL con respecto al centro de la Galaxia, es decir, con respecto al
marco de reposo. Circulos concentricos en [-220, 0] muestran las posiciones
estelares con Energia Cinctica constante. Este diagrama nos permite identi-
ficar facihinente las estrellas mds veloces con respecto del marco de reposo de
la Galaxia, se utiliza para estimar la velocidad de escape de la galaxia en la
vecindad solar y asi estimar la masa de la Galaxia como lo hicieron Carney,
Latham & Laird (1988), Sandage & Fouts (1987) .

En la Fig. 17 se muestra este diagrama para nuestra muestra total de ~ 500
estrellas del halo. los circulos corresponden a velocidades que van desde 400 -
500 km/s.

MUESTRA TOTAL

QRILL -

3

S e S Y PN S [P L S
-600 -400 ~200 o
V' (km/s)

Diagrama de Toomre
Fig. 17

Suponiendo que la estrella mads veloz esta ligada a la Galaxia, teniendo un
Ifmite inferior de la velocidad de escape local, luego usando modelos matematicos
para la distribucién de masa de la Galaxia cxterior a la érbita solar podemos
obtener un limite inferior para la masa total.

En la Tabla 15 sc encuentran las 8 estrellas que tienen las velocidades més
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
LDS 519
W7547
811-024
HD229274
HD134439
G064-012
G033-031
HD134440

Vel.total
546
509.1
501.4
479.0
460.9
442.5
419.4
416.0

aVel.total

99.9
196.7
153.4
G69.8
G9.8
34.1
52.4

Las 8 estrellas mss veloces
Tabla 15

En la siguiente seccién abordaremos el cdlculo de los 5 modelos utilizando
las 8 estrellas con velocidades mayores a 420 km/s, y el de una estrella propor-
cionada por C. Allen et.al.(1987) . Para obtener la estrella o estrellas mas veloces
con los datos cinemzdticos mas confiables, es necesario hacer una seleccién de el-
las basada en; la calidad de las distancias, si son pequefias o grandes debido a
los errores en las distancias, los movimientos propios y velocidades radiales de

dicha estrella.

MODELO ESFERICO.

Este modelo considera a la Galaxia de forma esférica. La densidad de masa

p (r) esta representada por:

P(T) =82 , ¥ < Fmax

...[23]

Foinx
con rmux €l radio de la Galaxia. La masa total es; M = / (p_;) (47rr2dr)
o r

Finnx
M = 47’rpo/ dr = M = 47 pormax ---[24]
o

Por otro lado, la densidad de masa p (r) dada en la ecuacién [24] produce
una velocidad de rotacién constante &g dada por;

o3 ™M AnCpor ©3 o
20 = SR < dndiper 5 RS = & = p(r)
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es decir 6% = 4w Gpo.

Entonces la masa total ec. [24] es;
3
M = ero,u ...[25]

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

& (r) = —47G [% /; p () r2dr + /io p(r) r’dr’] ..-[26]
o
B (r) = — MO —47rG/°°p(r')r'dr' [27]

Entonces, para la densidad dada en la ec. [23] y con r < rpax:

4nGr

Fon
®(r) = — 528 _ ‘xnc:/ e~

Trmx

&(r) = —©3F — / rSidr' = —©3 {1+ In tax }_..(28]

r

Tmax €8 una cantidad a determinar dentro de los 5 modelo, a partir de
la velocidad de escape, de una estrella en el campo de fuerza gravitacional
representada por ®.

La velocidad de escape es:

vZ =2|®(r)| ...[29]
con ®@(r)= —EM sir > rpax y ®(r) = ~O3 {1 + In Lwax}

En la posicién del Sol, r = Ry, ¥ asumiendo Rg < Fiax:

vZ(Ro) =2 {eg (1+mp=)} ...[30]
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de esta anterior ecuacidn se determina rgax, la cual sustituida en la ec.[25]) da

la masa total de la Galaxia:
(=2se2)
ESLG_ ...[31]

Tmax =

.[32]

M (r) = S8gpm

De las ecuaciones anterijores sustituimos los siguientes valores mostrados en
seguida, en donde la velocidad total de las estrellas més veloces se toman como
una estimacién de la velocidad de escape.

VALOR
S0 220 km/s
Ve? (Rp) 509.14£99.9
Re 2.6228 x 10'7 km
G 6.6726 x 10720 Jfai,
Mo 1.9891 x 10% kg
203 96,800.00
e 2.7183
kpc 3.0857 x 10'6 km
n 0.0-1.0
Valores para los modelos 1, 2 y 3
Tabla 16
VALOR

Halo Estelar (n,m) = (-1,0),(1,1),(0,1)
Halo Obscuro (nm) = (—1,1)

e2angsen e 1.4559
e 0.9950
E, () 0.8955
Es (e) 0.5699
a, 1.1108 x 10* km
az 1.3268 = 106 km
ap 5.2766 = 1017 km
Mp 6.5296 x 10%° kg
Mug (a1) 6.4373 x 103° kg
Mmno (az) 4.3947 x 10°? kg
Mue 9.6559 x 1039 kg

Valores para el modelo 4
abla 17
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a)
az

ap

Mp,

Muye (a1)
Muo (az)
Mnuge

VALORES

1.8206
2.4686
2.9962
4.4170
1.7074
9.6097
2.5612

Table 18

>
x
x
x
>
x

>

10'% km
107 kin
10'7 km
1070 kg
107 kg
101 kg
1010 kg

Valores para el modelo 5

47

sustituyendo los valores de las tablas anteriores en las ecuaciones de radios y

masas para cada modelo

nos da:

Fmax =

sustituyendo [33] en [32]

M(r) = O3 rinax

= 5.1 x 10'! Mg ...[34]

El resultado de los restantes valores de las estrellas escogidas como las mds
veloces se encuentran en la Tabla 19 con sus respectivas incertidumbres.

nombre
LDS519
W7547
811-024
229274
HD134439
G064-012
G033-031
HD134440

(vr) km/s
546
509.1:499.9
501.4+196.7
479.0+153.4
460.9-£69.8
442.54-69.8
419.44+34.1
416.052.4

2 km?
(v2) kg

298,116.0
259,182.8
251,402.0
229,441.0
212,429.0
195,806.2
175,896.4
173,056.0
Valores de velocidad de escape, radios y masas para el modelo 1

Tabla 19

(Tmax) kpc
68.0
45.5
42.0
33.5
28.1
23.6
19.2
187

(MT) Mg
7.6 x 10"
5.1 x 101
4.7 x 101!
>x 10!
= 10!
> 101!
.2 x 101!
2.1 x 10"
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MODELO DISCO.

El segundo modelo consiste en tomar la galaxia en forma de disco. Con-
sidérese un disco con radio finito rgax = Rp con una velocidad rotacional
uniforme &g, y sea o (R) la densidad superficial; esta densidad estd dada por:

o(R) = —2?91_‘35 — 2:9; sen™! (—i) ...[35]
Rp

H(R)=-2—:;7§3 (1—% angsen R—’;);RSRD.

Rp
Por otro lado la masa esta dada por Mo = M(r)= 21r/ Ro (R)dR; en-

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

Rp
M=27r/ R{zTeéa—-zf_e,: sen~? (i)}dR::-
o Rp
M =2€iRe ...[36]

Por otra parteen R < Rp:

o2 P +(Rp,0) . [Re
DB = + 22 ro) = 24P (R,0) _—../ <I>(R,0)=90/R Rk,
entonces:

@ (Rp,0)—®( R.0) = ©3In B2 = &(R,0) = ® (Rp,0)— 63 In B2 .(37]

Aparte sabemos que el potencial es ® (f) = -—/ E .dr. La rotacién en el
exterior del disco (R = Rp) es: -

e2(R,0) = 222 sen—l( )

con lo cual la aceleracién en R > Rp es;
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2
F(R,0) = ——“-(rle 3.0) — ——“23: angsenf =
con una trayectoria radial en el plano del disco de £o al borde del disco:
Rp £
‘I’(R—Dvo)=—/ dT=—-/ —--ﬁ(“ angsen'—}f‘-=>
oo oo

es decir:

@ (Rp,0) = —O3FIn2 ...[38]

sustituyendo {38] en [37]:

®(R,0)=-O0Fn2-0Flnip = #(R,0) =—-O3ZIn2L. [39]

y sustituyendo esta ultima en [29]

v2Z (R,0) = —2& (R, 0) = 203 n 2B2. Con R = Ro :

2(m,
Tmax = Rp = M ...[40]

2

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

2(Rr,
R R e( 4o )
p o= 0%~ o — L = 61.8 kpc ...[41]

y M =28EBe_ 4 4 x 10! Mg ...[42}

En la Tabla 20 se encuentran los restantes valores.
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nombre (vt) km/s  (VZ) 587 (rpas) kpe (M) Mo
LDS519 546 208,116.0 92.5 6.6 x 10!
W7T547 509.1+99.9  259,182.8 61.8 4.4 x 101t
811-024 501.4+196.7 251,402.0 57.1 4.1 x 10
229274 479.0+£153.4  229,441.0 45.5 3.3 < 101!
HD134439  460.9369.8 212,429.0 38.1 2.7 x 10!
G064-012 442.5469.8 195,806.2 32.1 2.3 x 10!
G033-031 419.4:4+34.1 175,896.4 26.1 1.9 x 101
HD134440 416.0%52.4 173,056.0 25.4 1.8 x 1011
Valores de velocidad de escnpc,b rac})ios y masas para cl modelo 2
Tabla 2

La relacién que hay entre los 2 modelos anteriores es la siguiente:

@3 rinx

Mese — 5 — = = =1.1557 = Mesr =1.1557 Mp...[43]

v la de los radios;

G o)

Roer 0 2
Buax = =2 =0.7358 =  rpax =0.7358 Rp ...[44]
1, T s ™
2 (e
fad © L2 S

T

como ejemplo tenemos:
Mesr =1.1557(4.4 x 10'"Mg) =5.1 x 10''Mg
idéntico al valor de la ec.[34]
Fmax =0.7358 (61.8 kpc) = 45.5 kpc

idéntico al valor de la ec.[33]

COMBINACION DE 1) Y 2).

El tercer modelo consiste en la combinacién de los 2 modelos descritos con
anterioridad. La velocidad rotacional de una esfera es;
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[ =] -+[45] con p <1
La total es; ©3 = Ofgy -+ OF -« [46]
sustituyendo [46] en [45] y despejando ©%F, se obtienc:
O3 = 10} + O = O} = —16F + O3 = OF = 63 (1 — u)...[47]

Se tiene ahora que el potencial interno es la suma de los 2 modelos, es decir,
se suman las eccuaciones [45] y [47]; con rmax = Rp , R = R < Rp:

@ (Ro ,0) = ~Ofgplneips — ©F In2R2

® (Ro) = 1O mell2 —~ O3 In282 + #OFIn232

® (Ro) = —O3F ln{ ( ) } ...148]

sustituyendo [48] en [24] y despejando Rp:

vZ(R,0) =| —2& (R, 0) |= 203 ln{ ( ) es decir:
=(ROV

ﬁau( 299
Fmax = Rp = = <
2

La masa total en este modelo es:
= - O arrmax 204 Rp
M(r) = My = MgsF + Mpig = —Esfiues 4 25022 [49]

es decir:

My = SRp {al_;.ez +,,}...[5o]

De nueva cuenta se utilizan los valores de los modelos anteriores para susti-
tuirse en las ecuaciones antes desarrolladas. Cuando u = O se obtiene el modelo
de disco y cuando se tiene iz = 1 el modelo esférico. En seguida damos los
valores obtenidos con x = 0.5. Otros valores se dan en la Tabla 21 La masa
total en este modelo cumple la siguiente condicién;
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(Mbis)® € Mt < (MgsF)® ---[51)

Siendo (Mpis)® =la masa del disco con p = 0. (MEgsy)® =la masa de la esfera
con p =1, Mt =la masa de la suma de (Mp1s)®y (MgsF)® .

Ro — na (357)

= = 53.0 kpc ...[52]
E)

Sustituyendo [52] en [50] con ¢ = 0.5

Mr = iRp {3L;ez +,u} = 4.9 x 10"* Mg ...[53]

En esta parte podemos comprobar la ecuacién [51}):

(Mp1s)® € My < (Mgsr)®

4.4 x 10 Mg < 4.9 x 10" Mg < 5.1 x 10! Mg.
La razén de radios es;

REOMSB 2\ *
T = P , con p==0.5

0.5
= REOMB — (g) (61.8 kpc) = 53.0 kpc

idéntica al valor de [52], con la condicién de que; (Resr)® < REOMB <
(Rp1s)” =

45.5 kpc < 53.0 kpc < 61.8 kpc
La razén de masas es:

o\ H
TMMJQTF=%(§) [2(1 — u) + wu], con p=0.5
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M = 0.5(0.8578) [2.5708) (4.4 x 10'' M) = 4.8 x 10" Mgy

casi idéntica a [53].
La Fig. 18 muestra la razén de dimensiones entre los tres modelos anterior-

R,
Ry

mente descritos

sy =R

o ] ad
Razdn entre dimensioneste 1lsos tres métodos descritos
19

A continuacidén se muestra la Tabla 21 de los valores obtenidos para la di-

mensién y la masa para este modelo,

(0.0) (0.1) (0.2) (0.3) (0.4)
924 89.6 869 843 81.8
61.8 60.0 581 564 54.7
57.0 553 537 520 505
45.5 441 428 d1.5 402
38.1 370 359 348 33.7
321 312 302 293 284
26.2 254 246 23.8 231

254 24.6 239 232 225

mqamawnné‘
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(0.5) (0.6) (0.7) (0.8) (0.9) (1.0)
79.3 76.9 74.6 72.3 70.1 68.0
53.0 51.4 49.9 48.4 46.9 45.5
48.9 47.5 46.0 44.6 43.3 42.0
39.0 37.8 36.7 35.6 34.5 33.5
32.7 31.7 30.8 29.8 28.9 28.1
27.6 26.7 25.9 25.1 24.4 23.6
22.4 21.8 21.1 20.5 19.8 19.2
21.8 21.1 20.5 19.9 19.3 18.7
Valores de radios en kpc con u entre 0.0 y 1.0 para el modelo 3
1 LDSs519 3 811-024 5 HD134439 7 GO033-031
2 W7547 4 HD229274 6 GO064-012 8 HD134440

T TN

My (0.0) (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 28 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
My (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
a 3.6 3.6 3.7 3.7 3.7 3.8
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 GO033-031

2 W7547 4 HD229274 6 GO064-012 8 HD134440

Valores de masas x 101! Mg con x entre 0.0 y 1.0 para el modelo 3
Tabla 21

MODELO BASADO EN HALO Y DISCO.

Este modelo y el siguiente emplean ecuaciones del modelo simple para ajustar
curvas de rotacién dado por Pismis & Moreno (1996). Se utilizan para dar una
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mejor aproximacion a la curva de rotacién. Estan formados por un halo obscuro
¥ un halo estelar, junto con el disco representado por un esferoide oblato.

En el halo estelar y obscuro tenemos: p(a) = cja”™ +cz2a™™;a < a:y p(a) =
cza®; a = a; con (n,m) = (~1,0),(—1,1),(0,1) y s = —2, —5. Entonces para
el;
Halo Estelar: s = —5 ; a; = a;, (n,m) = (—1,0),(—-1,1),(0,1)
Halo Obscuro: s = —2 ; a; = a2, (n,m) = (—1,1)

Disco: p(a) =2 + pra;a < ap

Los potenciales de estas componentes son:

#po(Ro,0) =
O) Es (e) — E; (e)} (54]
D

R,

— ( ) { ( e?angsen e-+3 (a
2

®up (R, 0) = —Mys@y {1 + {paansy [ “‘ ]}...[55]

=M a3 —= Bannn [

@10 (Ro, 0) = — Myl {s(af) [1+1n 5= ] 3}...[56]

Por lo tanto el potencial total es la suma de los potenciales anteriores:
&1 (Rp,0) = Pp (Rp,0) + Pue (R, 0) + Puo (R, 0)

y la velocidad de escape esta dada por la ecuacién [24], sustituyendo el potencial
total y despejando ropax = amax Se tiene:

vZ(Re,0) = —2{®p (Rp,0) + ®ue (Re,0) + Puo (Rp,0)}

Ro exp{ 2 e { Y2520 +@p (Ro, 0)+Pus (Ro, 0)}+3]-1}.57)
y la masa total es:

M(r) = My = Mp + Mug + Muo (@max)-.-[58]
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¥y como en los modelos anteriores se utilizan los mismos valores, incluyendo

ademas los siguientes:
e=,/1— % ,donde £ =0.1

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

Mug = Mug (a2) {1 + GeE2meal

a,
M6 (Bmax) = L Muo (az) {s(%) - 3}...[591
Para el potencial &p (R, 0) :

Pp (Ro,0) = -2.7592 x 102° E£ . [60]
Para el potencial #ue (Re,0) :

Pue (Rp, 0) = -3.6824 =< 10%? &

Finalmente calculamos &max [57] y MT {58]

Amax = 69.0 kpc

Sustituyendo en [59]:

MuO (Bmax) = 5.654 x 10'! Mg...[61]
y para la masa total en [58]:
M = 3.2827 x10'° Mg+ 4.8544 x10° Mo+ 5.654 x 10! Mg
My =6.0 x 10" Mg....[62]

Los restantes valores se encuentran en la Tabla 22
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nombre (B8mnx) kpc (M) Mg
LDS519 119.6 9.8 < 10!
W7547 69.0 6.0 x 10!
811-024 61.8 5.1 x 10"t
229274 45.3 3.7 x 10!
HD134439 35.6 3.3 x 10!
G064-012 28.1 2.7 x 10!
G033-031 21.2 2.1 x 10"
HD134440 20.4 2.0 x 10!
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 ¥ (Rg,0) :

®p (R, 0) = -1.8036 x 1023 £ [63]

Para el potencial ®ue (Re,0) :
®ue (Ro,0) = -9.76 x 1022 £ _ [64]

Finalmente calculamos amax y M ¢
Amax = 64.3 kpc...[65]
Sustituyendo en [59]:
MHO (Bmax) = 5.9230 x 10! Mg ...[66]
y para la masa total en [58]:

Moy =2.2206 x 100 Mg+1.2876 x 101° Mg+ 5.9230x10'1 Mg
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My = 6.2738 x 10'! Mg...[67]

Los restantes valores se encuentran en la Thbla 23

nombre {(Aamax) kpc (M) Mg
LDS519 102.7 9.9 x 10!
W7547 64.3 6.2 x 10!
811-024 58.6 5.7 x 10!
229274 45.0 4.4 x 101!
HD134439 36.5 3.5 x 10"
G064-012 30.0 2.9 x 10!
G033-031 23.6 2.3 x 101!
HD134440 22.8 2.2 x 101!

Valores de radios y masas para el modelo 5
Tabla 23
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0.11 MASA DEL SISTEMA GALACTICO

Una vez que se conocieron las dimensiones y la velocidad de rotacién, se pudo
deducir la masa total. De acuerdo a Blitz, la masa total de nuestra Galaxia es
1-2 x 10" Mq. En 1976 Einasto con ¢l Sol en una distancia de 8.5 kpc desde
el centro, estimé la masa total de la Galaxia de 2.1 x 10'® Mg; 10 veces mas
que en 1965. Lindblad deriva una masa de Mg = 1.8 x 10! Mg.

Con esto el modelo para la distribucién fue ampliamente aceptado por IAU
recomendando los valores de Rg = 8.5 kpe, ©o = 220 km/s, A = (13 - 14)
km/s kpc™' y B = - (12 - 13) km/s kpc=! como los estandarca oficiales. Estos
se relacionan de acuerdo a la siguiente expresion: A — B = -;‘-‘—

A continuacién se proporciona una Tabla 24 de las c&.tlmacxones de la masa
galdcticas de varios autorves.

fuente r kpc x10' ' Mg
Oort (1927) 8.0
Bucerius (1934) 2.
Plaskett & Pearce (1936) 1.65
Camm (1938) 1.77
Schmidt (1965) 1.8
Hartwick and Sargent 61 8.0
Frenk and White 33 5.3
Frenk and White 60 1.3%x10'2
M.R.S. Hawkins (1983) 1.4x 102
Shapley, Schwarzschild, 2.0
Eddington, Plaskett, Lindblad 2.0
Qort y Strémberg 2.0
Ostriker, Peebles y Yahil 2.0x10%Mg
Lynden-Bell (1983) 4.0 - 9.0
Rohlfs & Kreitschmann (1988) 850 4.0 - 14.0
Estimacién (};3 ll’la rznasa galdctica
abla 24

ESTA TESIS M@ DERE
SALIR BE LA BI2LIOTECA
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Se seleccionaron para su observacién 133 estrellas, de las cuales 75 ya habian
sido observadas, se unieron estas estrellas con dos catdlogos previos para tra-
bajar con una muestra total de 1396 estrellas de alta velocidad. Para estas
estrellas se obtuvo fotometria uvby-B3. Las observaciones fueron realizadas en
el telescopio de 1.5 i del Observatorio de San Pedro Ma&rtir. Con los resulta~
dos de la fotometria fue posible determinar metalicidades, edades y distancias
fotométricas para las estrellas observadas.

A continuacién, se hizo una biisqueda en la literatura para obtener datos so-
bre los movimientos propios y las velocidades radiales de las estrellas de nuestro
Se encontré que los datos mas confiables sobre movimientos propios

estudio.
mientras que las velocidades ra-

son los del catdlogo del Hipparcos (1922)
diales mds precisas encontradas fueron, para la mayoria de nuestras estrellas,

las del catilogo de Carney & Latham (1987) asi como algunas encontradas
también en el catdlogo del Hipparcos (1922). Con ecstos datos, y las dis-
tancias obtenidas de nuestras observaciones, fue posible calcular las velocidades
espaciales heliocéntricas de las estrellas observadas, asi como sus velocidades
galactocéntricas.

Con las velocidades heliocéntricas que obtuvimos fue posible graficar a nues-
tras estrellas en un diagrama de Toomre, el cual nos permitié identificar a las
estrellas mas veloces de nuestro estudio. De esta manera pudimos seleccionar a
nuestra muestra completa las 15 estrellas de mayor velocidad galactocéntrica.
También graficamos a nuestras estrellas en un diagrama de Bottlinger, el cual
nos permitid asignarlas a las poblaciones del halo, disco delgado y disco grueso,
respectivamentae.

Entre las quince estrellas mdés veloces (cuyos datos ademiis mostraran un
alto grado de confiabilidad) escogimos, sin embargo, tnicamente 7 para la es-
timacién del limite inferior para la masa de nuestra Galaxia, que efectuamos a
continuacién. Ademsds incluimos en estos cdlculos a ]a binaria LDS 519 por
tratarse de una estrella particularmente bien observada y cuya distancia se ha
determinado por medio de su paralaje trigonométrica C. Allen et al. (1987).

Con las ocho estrellas seleccionadas como se ha indicado, realizamos una
estimacién del limite inferior a la masa total de nuestra Galaxia, empleando
para ello 5 modelos simples para la distribucién de masa en ella, y suponiendo
que todas las estrellas seleccionadas se encuentran ligadas gravitacionalmente.

Los resultados se resuinen en la Tabla 25.

W7s547 W7547
modelo 1 45.5 kpc 5.1 x 10! Mg
madelo 2 61.8 kpc 4.4 x 10'! Mg
modelo 3 61.8- 455 kpc 4.4-51 < 10! Mg
modelo 4 69.0 kpc 6.0 x 10'! Mg
modelo 5 64.3 kpc 6.2 x 10'! Mg
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LDS 519 LDS 519
modelo 1  68.0 kpc 7.6 x 10! Mg
modelo 2 92.5 kpc 6.6 x 10! Mg
modelo 3 92.5-680kpc 6.6-7.6 x 10! Mg
modelo 4 119.6 kpc 9.8 x 10! My
modelo 5 102.7 kpc 9.9 x 10" Mg
Comparacién de los § modelos con dos estrellas
Tabla 25

Es notable el hecho de que, a pesar de que los modelos galicticos que empleamos
son muy distintos entre si, las masas minimas que obtuvimos para la Galaxia
son muy similares, y estin comprendidas entre 4.4 x 10! Mg y 6.2 x 10!
M, para la estrella de mayor velocidad observada por nosotros (W7547). El
mayor limite inferior a la masa galdctica se obtiene, como es de esperarse, para
la estrella LIDS 519, pues ésta es la de mayor velocidad. La masa galdctica
minima obtenida para esta estrella estd comprendida entre 6.6 x 10!! Mg y
9.9 x 10'! Mg, segtin el modelo galdctico que se suponga.

También fue posible realizar una estimacién del radio minimo de la Galaxia
para cada uno de los modelos de masa empleados. Nuevamente, el radio es tanto
mayor cuanto mayor sea la velocidad de la estrella utilizada. Para la estrella mas
veloz observada por nosotros (W7547) cste radio resulta estar comprendido
entre 45.5 kpc y 69.0 kpc. Para LDS 519 este radio estd comprendido entre
68.0 kpc y 119.6 kpc, segtin el modelo utilizado. También en este caso, nuestros
resultados son muy similares para los distintos modelos utilizados. Elo nos
permite concluir que los valores reales de la masa y el radio limites para nuestra
Galaxia no deben alejarse mucho de los que nosotros hemos estimado.
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