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1 Introduccion

1.1. La Via Lactea a lo largo de la Historia

Desde la antigiiedad, las caracteristicas més evidentes de las estrellas han sido
su posicién en el cielo y su brillo aparente. Tanto es asi, que los antiguos astrénomos
dividieron el cielo en aproximadamente 100 constelaciones, basdndose en las dis-
tribuciones sobre la esfera celeste de los astros mas brillantes. De entre todos los
antiguos astrénomos dedicados a esta labor, destaca la figura de Hiparco de Nicea
(194-120 a.C.). En su Catdlogo de las estrellas fijas describié la forma de las cons-
telaciones y enumero alrededor de 850 estrellas, dando para cada una de ellas sus
coordenadas eclipticas. Las precisas mediciones de estas coordenadas le permitieron
descubrir la precesién de los equinoccios (hacia el 128 a.C.), por comparacién de sus

coordenadas con las medidas por Timocarides hacia el 295 a.C.

1.1.1. Los primeros modelos del sistema estelar basados en

observaciones astrofisicas

Sin embargo, no fue hasta finales del siglo XVIII cuando se proyecté por primera
vez un estudio consistente en determinar la posicion y la distribucion espacial de las
estrellas. William Herschel (1738-1822) llamo a este proyecto la Construccion de los
cielos, que contrastaba con las especulaciones acerca de la naturaleza del Universo
realizadas por Thomas Wright, Immanuel Kant y Johann Lambert entre 1750 y
1761. Estos modelos no se basaban en las posiciones y brillos estelares, sino en la
idea de la existencia de una pluralidad de mundos. Por contra, William Herschel
tuvo claro desde un primer momento que su proyecto solo era posible a partir de

la determinacion de " la posicion real de cada objeto celeste en el espacio” (Herschel
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Figura 1.1: Representacion de la Via Lactea realizada por William Herschel (1785).

1811). Su incapacidad para medir las distancias a las estrellas le llevé a suponer
que éstas eran inversamente proporcionales al brillo de la estrella. Ademas, también
supuso que las estrellas estaban distribuidas cuasi uniformente en el espacio, y que
sus telescopios podian alcanzar los limites del sistema estelar. A partir de estos
supuestos, y tras el recuento del niimero de estrellas presentes en unas determinadas
zonas del cielo, Herschel produjo una representacion tridimensional de su modelo del
sistema estelar (Herschel 1785; ver figura 1.1), que es la primera representacién de la
Galaxia basada en observaciones astrofisicas de la Historia. Este modelo ya mostraba
una clara concentracién estelar hacia la Via Lactea, sugiriendo que sus estrellas
forman un sistema con forma de plano. Apenas dos anos antes de la publicacién de
este modelo, en 1783, Herschel fue el primer astrénomo que calculé la direccién hacia
la que se movia el Sol (conocida como dpez solar), a partir de los movimientos propios
de un conjunto de estrellas. Los primeros movimientos propios estelares habian sido
medidos unos 70 anos antes por Edmond Halley (1656-1742); en concreto, Halley
detecté el movimiento propio en latitud galdctica de tres estrellas (Halley 1717-1719).

El problema del calculo de las distancias estelares comenzo a resolverse —aunque
muy lentamente— a partir de 1838, ano de la determinacion de la primera paralaje
estelar. Friedrich G. W. Struve (1784-1846) utiliz6 la estrella 61 Cygni, conocida ya
entonces por su inusualmente elevado movimiento propio, para esta primera medi-
cién exitosa de la paralaje trigonométrica de una estrella. A partir de aquel momento
se comenzaron a elaborar diversos catalogos con informacion astrofisica relevante,
como el catdlogo de Piazzi (1814), la reduccion efectuada por Bessel del catélogo de
3000 estrellas de J. Bradley (1818), el catdlogo para la busqueda de asteroides de
K.L. Harding (1822), el atlas de estrellas visibles a simple vista de F.W.A. Arge-
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lander (1843) y la reduccién de las 32000 estrellas de la zona de Bessel realizada
por M. Weisse (1846). En 1847, Struve realiza un anélisis a partir de los catdlogos
de Bessel-Weisse y Argelander, del que deriva que el maximo de densidad numérica
estelar tiende a estar asimétricamente distribuido alrededor del ecuador celeste. Esto
le lleva a sugerir que el Sol no ocupa una posicién central en el sistema estelar —como
era norma creer hasta entonces— sino que se halla sobre el ecuador galactico. De este
estudio también se deducia la imposibilidad de mantener simultdaneamente dos de las
hipétesis de Herschel: la uniformidad en la distribucién espacial de las estrellas, y su
igual brillo. Para solventar este problema, Struve sugiri6 la idea de la existencia de la
absorcién interestelar, que habia sido propuesta anteriormente por H.W.M. Olbers
(1758-1840). J.E. Encke (1791-1865) se percaté de que el sistema estelar propuesto
por Struve implicaba que las estrellas no estaban uniformente distribuidas en el es-
pacio —aunque si lo estaban aproximadamente sobre el plano de la Via Lactea—, que
la densidad estelar decrecia rapidamente en la direccién perpendicular al plano del
sistema estelar —se podia considerar que las estrellas se distribuian uniformemente
sobre planos paralelos al plano de la Via Lactea— y que el brillo de las estrellas era

una medida muy ruda de su distancia.

Durante estos mismos anos, el hijo de William Herschel, John Herschel, se
dedicé a examinar con detalle la nebulosa Mb51, y llegé a la conclusion de que su
estructura se basaba en una regién central brillante rodeada de un anillo de estrellas.
Herschel propugnaba que nuestro sistema estelar era similar a M51, alejandose de
las ideas de su padre. Otro trabajo muy interesante realizado por John Herschel fue
la observacién sistematica del hemisferio austral desde el cabo de Buena Esperanza,
que llevé a cabo entre 1834 y 1838. Por ejemplo, Herschel fue el primer astronomo
en percatarse del agrupamiento de los cimulos globulares hacia la regién de Sagit-
tarius. Las observaciones desde el Cabo constituyeron la base de su cosmologia, que
tenia como principios fundamentales que las estrellas més brillantes eran las méas
cercanas al Sol, que las estrellas se distribufan sobre el plano del sistema estelar,
decreciendo su densidad de forma muy rapida en direcciones perpendiculares a este

plano, y que la vecindad solar estaba muy desprovista de estrellas.

En 1845 Lord Rosse observo la nebulosa M51 a través de su telescopio Leviatdn
(ver figura 1.2), que con sus 1.8 m de didmetro era el mayor del mundo en aque-
llos momentos. El astrénomo irlandés fue el primer observador que se percaté de la
estructura espiral de esta galaxia, lo cual quedé plasmado en diversos dibujos (ver

figura 1.3). Rosse y sus colegas afirmaron haber resuelto en estrellas M51, asi como



4 Capitulo 1. Introduccién

Figura 1.2: Telescopio Leviatin de 1.8 m de didametro, en una fotografia de finales del
siglo XIX.

otras nebulosas. Sin embargo, en 1864 William Huggins (1824-1910) demostrd, gra-
cias a observaciones espectroscopicas, que algunas nebulosas eran gaseosas. Entonces
se establecidé un gran debate sobre la naturaleza de las nebulosas observadas en el
firmamento. La aparicién de una nova de mag. 6 en la nebulosa de Andromeda en
1885 hizo pensar, por comparacién con las novas observadas en la Via Lactea (como
la aparecida pocos meses después en la constelacién de Perseus), que las nebulosas
pertenecian a nuestro sistema estelar. En concreto, diversos estudios situaron a la
nebulosa de Andromeda a una distancia de tan sélo 2.5 kpc del Sol. Sin duda, las
supernovas galacticas de Tycho, en 1572, y de Kepler, en 1604, eran dos casos muy

particulares y lejanos en la memoria de la mayoria de astrénomos de aquella época.

1.1.2. La astronomia galactica a principios del siglo XX: des-

cubrimiento de la rotacion diferencial

A finales del siglo XIX comienza la época de la astronomia estadistica, con sus

dos méximos exponentes: Jacobus C. Kapteyn (1851-1922) y Hugo von Seeliger
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Figura 1.3: Dibujo de la galaxia M51 por Lord Rosse, observada a través del telescopio
Leviatdn en 1882.

(1849-1924). Los trabajos de ambos marcaron todo el primer cuarto del siglo XX.
Dado que narrar todas sus aportaciones al campo de la astronomia galdctica nos
supondria alargar en extremo esta introduccién, remitimos al lector al libro de Paul
(1993) y a Paul (1985). Sin embargo, no podemos pasar por alto el descubrimiento
por parte de Kapteyn, en 1902, de dos corrientes estelares que parecian desplazarse
en sentidos opuestos (publicado en Kapteyn 1905). En un principio se pensé que
este efecto podia ser debido a la existencia de dos familias de estrellas con diferente
comportamiento cinematico, pero hacia 1925 la mayoria de astrénomos se habian
convencido de que la Galaxia rotaba de forma diferencial. Para este cambio de
concepcion fue fundamental el estudio de Harlow Shapley (1885-1972) sobre la dis-
tribucion de 69 cumulos globulares, que le llevo a afirmar en 1918 que el Sol distaba
unos 15 kpc del centro de la Galaxia (Shapley 1918a, 1918b; ver figura 1.4). En 1925
Bertil Lindblad (1895-1965) anuncié que el efecto de corriente estelar era explica-
ble suponiendo a la Galaxia dividida en una serie de subsistemas, cada uno de los
cuales tenia simetria rotacional alrededor de un eje comtun. Todos los subsistemas
tenfan la misma extension ecuatorial, pero una velocidad de rotacién diferente vy,

por tanto, un aplanamiento diferente. Este modelo explicaba la existencia de las
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Figura 1.4: Distribucién de los cimulos globulares galdcticos proyectada sobre el plano
galactico. El Sol se sittia en el origen de coordenadas. Figura extraida de Shapley (1918b).

estrellas de alta velocidad, que no parecian pertenecer a ninguna de las dos corrien-
tes estelares observadas. En 1927 Jan Oort (1900-1992) anuncié haber encontrado
evidencias observacionales favorables a la teoria de Lindblad: las velocidades radia-
les y los movimientos propios de las estrellas cercanas exhibian los pequenos pero
apreciables efectos sistematicos esperados para un sistema en rotacion diferencial
(ver figura 1.5). La coincidencia de la direccién del centro de rotacién con la del
centro del sistema de cumulos globulares, detectada por Shapley, disipé todas las
dudas acerca de la nueva teoria. La tnica discrepancia era la distancia a este centro:
si bien Shapley habia estimado ésta en 15 kpc, las velocidades estelares indicaban
una distancia de unos 6 kpc. El problema se solventé en gran medida cuando se
introdujo el efecto de la absorcion interestelar en el calculo de la distancia al centro
galdctico a partir de la distribucién de cimulos globulares.
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BULLETIN OF THE ASTRONOMICAL INSTITUTES
OF THE NETHERLANDS.

1927 April 14

Volume III

No. 120.

COMMUNICATION FROM THE OBSERVATORY AT LEIDEN.

Observational evidence confirming Lindblad’s hypothesis of a rotation of the

galactic system,

1. [ntroduction,

It is well known that the motions of the globular
clusters and RR Lyrae variables differ considerably
from those of the brighter stars in our neighbourhood.
The former give evidence of a systematic drift of
some 200 or 300 kwmsec with respect to the bright
stars, while their peculiar velocity averages about
80 kam|see in one component, which is nearly six times
higher than the average velocity of the bright stars,

Because the globular clusters and the bright stars
seem to possess rather accurately the same plane of
symmetry, we are easily led to the assumption that
there exists a connection between the two. But what
is the nature of the connection?

by F. H. Oort.

members of a local cloud which is moving at fairly
high speed inside a larger galactic system, of di-
mensions comparable to those of the globular cluster
system. We must then postulate the existence of a
number of similar clouds, in order to provide a
gravitational potential which is sufficiently large to
keep the globular clusters from dispersing into space
too rapidly. The argument that we cannot observe
these large masses outside the Kapteyn-system is not
at all conclusive against the supposition. There are
‘indications that enough dark matter exists to blot out
all galactic starclouds beyond the limits of the Kapteyn-
| system *),

LINDBLAD **) has recently put forward an extremely

Figura 1.5: Fragmento de la primera pagina del articulo de Jan Oort de 1927, donde anun-
ciaba el descubrimiento de evidencias observacionales de la teoria de rotacién galdctica
que habia sido propuesta por Bertil Lindblad en 1925.

1.1.3. La estructura espiral de la Galaxia

Las observaciones de Edwin P. Hubble (1889-1953) desde Monte Palomar habian
evidenciado que muchas de las supuestas nebulosas observadas en el firmamento eran
en realidad sistemas estelares complejos similares al nuestro. Este descubrimiento
acabd con una amplia controversia, que tuvo su punto algido en el famoso debate
entre Herber Curtis (1872-1942) y Harlow Shapley del 26 de abril de 1920. Muchas
de estas galaxias presentaban brazos espirales, mientras que otras tenian una forma
eliptica. Los estudios que acabaron con el descubrimiento de la naturaleza espiral de
nuestra galaxia comenzaron en 1930-1940, utilizando métodos de recuento estelar.
Sin embargo, no fue hasta 1951 cuando los trabajos con regiones HII de W.W.
Morgan y colaboradores hicieron palpable la presencia de brazos espirales en el
entorno solar (Morgan, Osterbrock y Sharpless 1952). Ese mismo ano, el grupo de
Harvard dirigido por Ewen y Purcell realizo la primera observacion de la emision a
21 cm de nuestra galaxia. El efecto Doppler observado en los perfiles de la linea de
21 cm permitié calcular la velocidad y la densidad del hidrégeno neutro a diferentes

distancias. Los primeros mapas de la Galaxia obtenidos con esta técnica mostraban
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22 n1 REGIONS
® CEPHEIDS —HIGH CONCENTRATION
* CEPHEIDS —LOW CONCENTRATION
© OB ASSOCIATIONS
> RADIAL VELOCITIES
4 HI REGIONS
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Figura 1.6: Estructura espiral de la Galaxia en el entorno solar a partir de observaciones
en HI, mostrando también la distribucién espacial de cefeidas, asociaciones OB, regiones
HIl y cdmulos abiertos. Figura extraida de Bok (1959).

con toda claridad los brazos espirales, extendiéndose a grandes distancias del Sol
(ver, por ejemplo, Bok 1959; figura 1.6).

Los primeros modelos que intentaron explicar la estructura de brazos espirales
observada en nuestra galaxia —y en muchas otras galaxias externas— se basaban en
considerar que los brazos eran las regiones mas densas del disco galactico, conte-
niendo la mayoria de las estrellas, el gas y el polvo interestelar. Sin embargo, estos
modelos se enfrentaban al dilema del enrollamiento: debido a la rotacién diferencial
de la Galaxia, la estructura espiral no podria mantenerse mas que unos 2-10® anos.
De ser esto asi, observariamos muy pocas galaxias espirales. Entre 1940 y 1962, B.
Lindblad desarroll6 una teoria segtun la cual la estructura espiral se podia generar
a partir de una onda de densidad, provista de una velocidad angular de rotacion
constante, de igual manera que un sélido rigido (ver, por ejemplo, Lindblad 1962).
Esta importante caracteristica de las ondas de densidad resolvia el dilema del en-

rollamiento de forma natural. Sin embargo, diversos problemas (especialmente de
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indole matematico) hicieron que esta teoria no fuera plenamente aceptada.

Este escenario cambi6 con los estudios de Lin y colaboradores durante el periodo
1964-1969. Su teoria prevé que, una vez formada la onda de densidad sobre el disco
galactico, aquella provoca un minimo local en el campo gravitatorio de éste. Esta
perturbacion del campo gravitatorio modifica la velocidad de las estrellas, que se
adapta a las nuevas condiciones del medio. La compresion del polvo y gas interestelar
debido a la onda de densidad da lugar a la formacion estelar en las regiones que en el
optico y en la banda radio se identifican como los brazos espirales. Si bien esta teoria
no estd exenta de problemas, actualmente es ampliamente aceptada por la mayoria
de los astrénomos, siendo la herramienta mas 1til para el estudio de la estructura

espiral de las galaxias.

1.1.4. Irregularidades locales: el Cinturéon de Gould

En paralelo a los estudios que tenfan como objetivo la determinacion de la estruc-
tura a gran escala de la Galaxia, también se dedicé gran atencién a aquella regién de
nuestro sistema estelar que podemos observar con mayor facilidad: el entorno solar.
John Herschel, desde el Cabo de Buena Esperanza, ya se habia percatado en 1847 de
la existencia de un conjunto de estrellas brillantes que describian un circulo maximo
en el cielo inclinado respecto del ecuador galactico. Este sistema era definido por
las estrellas de la ” brillante constelacion de Orion, las estrellas brillantes de Canis
Magjor, y practicamente todas las estrellas mds conspicuas de Argo [hoy dia, Cari-
na, Puppis y Vela] la Cruz, el Centauro, Lupus y Scorpio” (Herschel 1847). Tres
décadas mas tarde, Benjamin A. Gould se percataba de la misma circunstancia a
partir de observaciones realizadas desde Argentina. Gould escribié que ” Un cinturon
o corriente de estrellas brillantes parece cenir los cielos en un circulo mdximo, que
intersecta la Via Ldctea cerca de los puntos de su mdxima declinacion y forma con
ella un dngulo de unos 20°” (Gould 1879). Gould realiz6 un detallado estudio de la
distribucion de las estrellas que formaban parte del Cinturén, que pasé a llevar su
nombre. Posteriormente se ha comprobado que el Cinturén de Gould es la estructura
mas importante del entorno solar, con unas dimensiones de practicamente 1 kpc de
didmetro, y que incluye la mayor parte de las estrellas mas jovenes del entorno solar,

asi como nubes de polvo y gas.
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1.2. Estudios recientes acerca de la estructura ga-

lactica local

Es muy dificil resumir en unas pocas lineas la multitud trabajos, en los mas
diversos campos, que se han realizado durante las tltimas décadas en el ambito del
estudio de estructura espacial y cinematica de la Galaxia. Por ello, nos limitaremos
a un repaso muy superficial de los hechos mas significativos que han tenido una gran

influencia en el presente trabajo.

Las tltimas décadas del siglo XX vinieron marcadas, en el estudio de la Galaxia
en particular y en la astrofisica en general, por la ampliacién de las ventanas ob-
servacionales a todo el espectro electromagnético, desde las ondas de radio hasta
los rayos 7 (ver figura 1.7). Este hecho ha sido posible gracias al lanzamiento de
misiones astrofisicas espaciales, que han permitido la abertura de ventanas obser-
vacionales en la region del espectro de las altas energias, que son absorbidas por

nuestra atmosfera.

Ya a finales de los anos 60 del siglo XX, el lanzamiento de cohetes a la alta
atmosfera habia permitido descubrir un fondo difuso de rayos X blandos. El estudio
de este fondo de rayos X llevo a la conclusién de que existia en el entorno solar mas
cercano una cavidad local, donde un plasma caliente habia desplazado al hidrégeno
neutro. Posteriormente, los observatorios de rayos X Einstein y ROSAT aportaron

nuevos datos al respecto.

La mision ROSAT también permitié la observacion de la emisién de rayos X de
las estrellas de baja masa, que, entre otros muchos resultados, llevo a Guillout et al.
(1998a, 1998b) a proponer que el Cinturén de Gould es una estructura mas parecida

a un disco que a un anillo.

Otra muy importante contribucion al estudio de nuestra galaxia vino determina-
da por la misién astrométrica Hipparcos de la ESA. Dada la calidad sin precedentes
de sus paralajes y movimientos propios, la publicacién del catdlogo Hipparcos (ESA
1997) supuso un antes y un después en los trabajos de la cinemdtica galactica, entre
otros muchos campos. Las calibraciones de distancias para diversas poblaciones de
estrellas que se obtuvieron a partir de los datos Hipparcos se seguiran utilizando

durante muchos anos, probablemente hasta que la futura misién Gaia sea capaz de
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Figura 1.7: Visién multilongitud de onda de la Via Lactea (NASA).
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mejorarlas. Valiéndose de datos Hipparcos, por citar sélo algunos ejemplos (los mas
cercanos a este trabajo), se determinaron con una mayor precisién las constantes de
Oort de la rotacién galdctica a partir de la cineméatica de las estrellas cefeidas (Feast
y Whitelock 1997; Feast, Pont y Whitelock 1998), se estudié el sistema local de aso-
ciaciones OB (de Zeuuw et al. 1999), se obtuvieron nuevos e interesantes resultados
acerca del Cinturén de Gould (ver, por ejemplo, Torra et al. 1997; Comerén 1999;
Moreno, Alfaro y Franco 1999; Lindblad 2000) y se determinaron los pardmetros
cinematicos de la estructura espiral de la Galaxia a partir de diferentes poblaciones
de estrellas (ver, por ejemplo, Mishurov y Zenina 1999; Lépine, Mishurov y Dedikov
2001).

1.3. Esquema de la memoria

La presente memoria ha sido dividida en doce capitulos y dos apéndices, reunidos
en un total de seis partes. La parte I esta dedicada a la presentacion de las muestras
de estrellas que han sido construidas para su analisis espacial y cinematico. La
primera de las muestras contiene estrellas de los tipos espectrales O y B (capitulo
2; ver también apéndice A), mientras que la segunda contiene estrellas variables
cefeidas (capitulo 3 y apéndice B). Todas las estrellas de ambas muestras provienen
del catdlogo Hipparcos (ESA 1997).

En la parte II se obtienen los parametros que definen, espacial y cinematicamente,
la estructura espiral de la Galaxia. En el capitulo 4 se expone el modelo de Galaxia
propuesto, que incluye las contribuciones del movimiento solar, la rotacion dife-
rencial galdctica y la perturbacién debida a la estructura espiral. Las simulaciones
realizadas en el capitulo 5 nos permiten estudiar los sesgos y las incertidumbres en
los parametros cinematicos calculados a partir de las muestras reales de estrellas.

Finalmente, en el capitulo 6 exponemos nuestros resultados.

La parte III se ha dedicado a la principal estructura de estrellas jévenes, gas y
polvo del entorno solar: el Cinturén de Gould. Su estructura espacial y cinematica
se estudia en los capitulos 7 y 8, respectivamente. En ambos casos se realizan simu-
laciones para una evaluacion externa de los errores y para el estudio de la influencia

de los posibles sesgos.

En la parte IV se estudia el entorno solar mas cercano, definido como aquel
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situado a menos de 100 pc del Sol. En el capitulo 9 se realiza una revisién de
nuestros conocimientos actuales al respecto del medio interestelar local y la poblacion
estelar joven méas cercana, dominada por la presencia de unas asociaciones locales
de estrellas descubiertas durante los tltimos anos. En el capitulo 10 se estudia la
cinematica de estas asociaciones, fundamentalmente a partir de la integracion hacia
atras en el tiempo de sus Orbitas. Esto nos permite proponer un escenario para

narrar la historia de la formacion estelar reciente en el entorno solar.

Finalmente, la parte V incluye el resumen de la memoria y conclusiones (capitulo
11) y las referencias bibliograficas (capitulo 12), mientras que la parte VI cierra esta
memoria con los apéndices A y B, donde se detalla el contenido de los catalogos de

estrellas O-B y cefeidas.
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Parte 1

CATALOGOS DE ESTRELLAS
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2 Catalogo de estrellas O y B

La parte I de esta memoria estard dedicada a presentar el proceso de construc-
cién de los dos catalogos de estrellas que seran utilizados para la determinacion de
la estructura espiral de la galaxia (parte II) y la estructura espacial y cinematica
del Cinturén de Gould (parte III). En ambos casos, todas las estrellas proceden
del catdlogo Hipparcos (ESA 1997). En este capitulo presentamos el proceso de
construccion y contenido del catdlogo de estrellas de los tipos espectrales O y B,
mientras que el capitulo siguiente estara dedicado al catdlogo de estrellas variables

cefeidas.

Nuestra muestra inicial de estrellas O y B (ver Ferndndez 1998 y el Apéndice A
para méas detalles) contiene 6922 estrellas de los tipos espectrales O y B (Hipparcos
Internal Proposal INCA060 completada con todas las estrellas O y B del survey
de Hipparcos), de las cuales 5846 pertenecen al survey de Hipparcos. Los datos

observacionales han sido obtenidos de las siguientes fuentes:

= Datos astrométricos del catalogo Hipparcos (ESA 1997): posiciones en coor-
denadas ecuatoriales, paralajes y movimientos propios, junto con sus errores
estandar y las correlaciones existentes entre ellos. Dado el error estdndar medio
en la paralaje trigonométrica proporcionada por Hipparcos, solo se obtienen

distancias fiables a las estrellas hasta unos 200-400 pc.

» Fotometria Stromgren de la compilaciéon de Hauck y Mermilliod (1998) para

calcular las distancias y edades fotométricas individuales.

» Velocidades radiales de la compilacién de Grenier (1997), entre otras fuentes.

En las siguientes secciones describiremos el procedimiento utilizado y las preci-

siones alcanzadas al calcular las distancias individuales, las velocidades espaciales y

19
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las edades, junto con una discusion de los posibles sesgos observacionales presentes
en las muestras de trabajo finales.

2.1. Distancias estelares

Para obtener la mejor estimacion de la distancia a cada estrella de nuestra mues-
tra hemos realizado un analisis de los errores individuales, los posibles sesgos obser-
vacionales y las diferencias sistemdticas entre las distancias calculadas a partir de

las paralajes Hipparcos y a partir de las magnitudes fotométricas absolutas.

Sélo 3031 estrellas de nuestra muestra inicial tienen fotometria Stromgren com-
pleta (b—y, mq, c¢1, By V) en la compilacién de Hauck y Mermilliod (1998). Kaltche-
va y Knude (1998) comprobaron que las distancias fotométricas obtenidas a partir
de las calibraciones de Crawford (1978) y Balona y Shobbrook (1984) muestran un
buen acuerdo con las distancias trigonométricas de Hipparcos, y no se observan de-
pendencias con la rotacién estelar. Comparando las distancias calculadas usando la
calibracion de Crawford y la paralaje trigonométrica Hipparcos para las estrellas no
binarias de nuestra muestra con o,/m < 0.15 (ver figura 2.1), hemos comprobado
que no se observan tendencias sistematicas. También hemos verificado que el uso de
otras calibraciones (Balona y Shobbrook 1984; Jakobsen 1985) no altera los resul-
tados cinematicos presentados a lo largo de este trabajo. Después de este analisis,
la calibracién de Crawford (1978) ha sido adoptada para calcular las distancias fo-
tométricas. Se ha estimado el error relativo en la distancia fotométrica a partir de
Lindroos (1981). Dependiendo del tipo espectral y de la clase de luminosidad de la

estrella, este error varia entre el 14 y el 23 %.

Las distancias fotométricas sélo pueden ser obtenidas de manera fiable para es-
trellas aisladas, no variables y no peculiares. Por tanto, no se han calculado distan-
cias fotométricas para estrellas clasificadas por Hipparcos como dobles o multiples
con una separacién entre componentes p < 10” y una diferencia de magnitudes
AH, < 3™, para estrellas variables con una variacién en el sistema de magnitudes

Hipparcos AH, > 0.6™ y para estrellas clasificadas fotométricamente como pecu-
liares (Jordi et al. 1997).

Para aquellas estrellas para las cuales hemos podido obtener tanto la distancia

trigonométrica como la fotométrica, hemos utilizado finalmente la distancia con el
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menor error relativo. Este procedimiento ha sido preferido a la obtencién de una
media pesada de ambas determinaciones de la distancia, ya que este ultimo caso
solo reduciria sistematicamente el error para aquellas estrellas a una distancia de
unos 150-250 pc. Por otro lado, las paralajes trigonométricas negativas o el sesgo en
la distancia trigonométrica que serd discutido a continuacién (no despreciable para

estrellas con errores en paralaje elevados) podrian haber estado no controlados.

En el caso de estrellas para las cuales no disponemos de la distancia fotométrica,
la distancia trigonométrica ha sido aceptada inicamente si el error relativo era menor
al 25 %, con el objetivo de disminuir al minimo los sesgos presentes en la muestra. Si
las distancias son estimadas como r = 1/7, una distribucién de errores sisteméaticos
simétrica para paralajes se convierte en una distribucién sesgada y no simétrica para
distancias. Segin Arenou y Luri (1999), para errores relativos pequenos (< 25 %), v
asumiendo una ley gaussiana para el error en la paralaje observada, este sesgo puede

ser aproximado por la expresion:

B(r) ~ & <ﬁ>2 (2.1)

siendo 7 la paralaje real. No es posible realizar correcciones individuales en las
paralajes observadas porque el sesgo es una funcién de la paralaje real (Brown et
al. 1997). Sin embargo, se puede obtener una estimacién del efecto de este sesgo
en nuestras distancias trigonométricas considerando en la ecuacién 2.1 la paralaje
observada en lugar de la real. En la figura 2.2 mostramos la distribucién del sesgo
relativo (B(r)/r) para las 858 estrellas de nuestra muestra para las cuales hemos
escogido la distancia trigonométrica como la mejor estimacién de la distancia a la
estrella. Este sesgo relativo es siempre mds pequeno que el 5.5 % y menor del 3%
para el 88 % de las estrellas. También hemos comprobado que el sesgo en distancia
es menor que 5 pc para el 82 % de las estrellas (ver figura 2.3). Dada la imposibilidad
de una correccién individual de los sesgos, y teniendo en cuenta su baja importancia
relativa (comparandolos, por ejemplo, con el error relativo en distancia), podemos
concluir que nuestra asuncion de considerar directamente la distancia trigonométrica
como dada por r = 1/7 para estrellas con un error relativo en la paralaje menor al

25 % es una buena aproximacién.
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2.2. Velocidades radiales estelares

Nuestra principal fuente de velocidades radiales ha sido la compilaciéon de Grenier
(1997), quien realizé una completa recopilacién y revisién de las compilaciones de
Barbier-Brossat (1997) y Duflot, Figon y Meyssonnier (1995). Se ha dado prio-
ridad a Barbier-Brossat, y tnicamente han sido consideradas estrellas de Duflot,
Figon y Meyssonnier con calidades A, B o C. Utilizando estas fuentes, 3397 estrellas
de nuestra muestra inicial tienen determinaciones de la velocidad radial. Hemos
eliminado aquellas estrellas con un error individual en la velocidad radial mayor a

10 km s71(131 estrellas; es decir, el 3.9% de las estrellas con velocidad radial).

Binney y Merrifield (1998), trabajando con estrellas cercanas de todos los tipos
espectrales, enfatizan que, debido a las caracteristicas de los programas observa-
cionales, la disponibilidad de velocidades radiales es mayor para estrellas de movi-
miento propio elevado. En nuestro caso, programas de observacion especificos fueron
llevados a cabo en paralelo a la misién Hipparcos para obtener datos de velocidad
radial para las estrellas tempranas del survey de Hipparcos. Para evaluar los efectos
de las limitaciones observacionales en nuestro estudio cinematico, en la figura 2.4
hemos representado la fraccién de estrellas con velocidad radial conocida (gy,) en
funciéon del movimiento propio total. Como podemos ver, esta fraccién no es una
funcién plana en |p: decrece para |p| S 10 mas yr~! y crece para |p| 2 10 mas yr='.
Para entender este efecto, en la figura 2.5 mostramos gy, en funcién del movimien-
to propio y la distancia. En esta figura se observa un alto grado de completitud
para estrellas lejanas. A partir de la figura 2.6, deducimos un limite de completitud
de V = 6.5 para las velocidades radiales, aunque practicamente todas las estrellas
més lejanas y débiles (r & 1000 pc, por tanto, |u| pequeno) tienen datos de ve-
locidad radial. Un posible origen de este efecto puede ser debido a los programas
observacionales centrados en cumulos abiertos y asociaciones. A partir de este anali-
sis podemos concluir que en nuestra muestra existe un sesgo cinematico y, aunque
sus efectos en los diversos andlisis realizados en el presente trabajo se espera que
sean despreciables, debe ser evaluado a través de simulaciones numéricas (como se

realizard més adelante, en los capitulos 5 y 8).
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Figura 2.5: Fraccidon de estrellas con velocidad radial en funcién del movimiento propio

y la distancia. La fraccién se muestra en una escala de grises, desde 0 (blanco) hasta 1
(negro).



2.2. Velocidades radiales estelares 27

O jalnlal 1000 1500 2000
R [pe]

Figura 2.6: Fraccién de estrellas con velocidad radial en funcién de la distancia y la
magnitud visual aparente. La fraccién se muestra en una escala de grises, desde 0 (blanco)
hasta 1 (negro).
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2.3. Edades estelares

Las edades individuales para las estrellas de la muestra han sido calculadas a
partir de los modelos evolutivos de Bressan et al. (1993) para composicién solar,
siguiendo el algoritmo de interpolacién de Asiain, Torra y Figueras (1997). Estos
modelos consideran, como parametros de entrada, la T.g y el log g obtenidos a par-
tir de los indices fotométricos Stromgren (Moon y Dworetsky 1985; Napiwotzki,
Schonberner y Wenske 1993).

El punto débil de este procedimiento recae en la imposibilidad de tener en cuenta
los efectos de la rotacién estelar. Figueras y Blasi (1998), analizando una muestra de
estrellas B7-A4 de la secuencia principal, encontraron que las edades fotométricas
de los modelos actuales estan sobreestimadas en un 30-50 % cuando no se conside-
ra la rotacién de la estrella. Como correcciones individuales de este efecto no son
posibles, y una importante fraccién de las estrellas O-B9 de la secuencia principal
son rotadores rapidos, esta importante tendencia sistematica debe ser considerada
cuando se utilice la edad de las estrellas para extraer resultados y conclusiones en

el presente trabajo.

Para obtener las edades de nuestras estrellas hemos procedido como sigue. En
primer lugar, las edades individuales han sido calculadas para todas las estrellas
con datos fotométricos completos, sin tener en cuenta binariedad, variabilidad o
peculiaridades fotométricas. La edad y el error relativo en la edad calculados para
2864 estrellas se presenta en las figuras 2.7 y 2.8, respectivamente. Con el objetivo de
retener en nuestra muestra final tantas estrellas muy jévenes como sea posible, hemos
seguido un tratamiento cuidadoso para tener en cuenta los efectos de binariedad,

duplicidad o peculiaridad en los calculos de la edad:

= En el caso de estrellas dobles o multiples para las cuales tinicamente estaba
disponible la fotometria conjunta (es decir, sistemas con p < 10" y AH, < 3™),
la edad calculada es mayor que la real (Trimble y Ostriker 1981). Todos los
sistemas dobles o multiples con edades calculadas menores que 30 Myr tienen,
por tanto, una edad real dentro del intervalo 7 < 30 Myr. Estas estrellas han
sido incluidas en nuestra muestra final sélo si tenian una paralaje trigonométri-
ca Hipparcos fiable (o, /7 < 0.25), ya que los efectos de duplicidad hacen que

las distancias fotométricas no sean precisas. Por otro lado, aproximadamente
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Figura 2.8: Distribucién del error relativo en edad para las estrellas O y B de nuestra

muestra. El 88 % de las estrellas tienen un error relativo en edad inferior al 100 %.



30

Capitulo 2. Catalogo de estrellas O y B

2.4.

el 80 % de estas estrellas tiene 7 + o, < 60 Myr, por lo que existe una alta
probabilidad de que pertenezcan al Cinturén de Gould, que sera estudiado en
los capitulos 7 y 8. Los sistemas dobles o multiples con una edad estimada

mayor que 30 Myr han sido eliminados de la muestra final.

Hemos eliminado las estrellas con peculiaridades fotométricas o espectrales.
Los indices fotométricos relacionados con la temperatura para estrellas de
tipo Bp son mas azulados debido a peculiaridades. Por tanto, provocan unas
determinaciones de la edad inferiores a las reales (Hauck 1975). También han

sido eliminadas las estrellas variables con AH, > 0.6™.

Como se observa en la figura 2.8, aproximadamente el 12% de las estrellas
de la muestra tienen un error relativo en edad superior al 100%. De este
conjunto de estrellas, aquellas situadas por debajo de la ZAMS (206 estrellas)
son peculiares que ya han sido eliminadas o estrellas muy jovenes. Hemos
comprobado que las estrellas por debajo de la ZAMS tienen una edad calculada
inferior a 30 Myr (116 estrellas). En cualquier caso, como se espera que estas
estrellas sean muy jévenes y, por tanto, de gran importancia para nuestro
estudio del Cinturén de Gould (representan aproximadamente el 25% de las
estrellas con 7 < 30 Myr), hemos decidido mantenerlas en nuestra muestra
final.

Muestras de trabajo

A partir del procedimiento descrito arriba, hemos construido dos muestras de

estrellas:

s Muestra 1: Contiene 3915 estrellas con distancia y movimientos propios cono-

cidos.

= Muestra 2: Es una submuestra de la muestra 1 que contiene 2272 estrellas

con distancia, velocidades radiales y movimientos propios conocidos.

En la figura 2.9 mostramos la distribucion en distancia de estas muestras de tra-

bajo. Aunque la muestra inicial contiene todas las estrellas del survey de Hipparcos

(completo hasta V' = 7.9), la falta de datos de fotometria y velocidades radiales
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Figura 2.9: Distribucién en distancia de las muestras 1 (arriba) y 2 (abajo) de estrellas
O y B. Los histogramas rellenos muestran las estrellas para las cuales se ha utilizado la
distancia trigonométrica de Hipparcos (56.3 % y 50.2 % de las estrellas pertenecientes a

las muestra 1y 2, respectivamente).
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Tabla 2.1: Errores medios en las muestras de estrellas O y B.

Error Muestra 1 Muestra 2

Or 0.60 mas 0.57 mas
(z=)  0.168 0.163
Tpocoss  0.83 mas yr~!  0.81 mas yr—*
G,  0.70 mas yr™*  0.67 mas yr—!
T, — 3.44 km s !

reduce la completitud de las muestras hasta aproximadamente Vi, ~ 6.3 (es decir,
hasta unos 150 pc en distancia para una estrella B9V, el tipo de estrellas intrinse-

camente mds débiles en nuestra muestra).

Los errores medios de diversas magnitudes se presentan en la tabla 2.1. En la
figura 2.10 mostramos los errores medios en las tres componentes de la velocidad en
funcién de la distancia heliocéntrica (calculadas teniendo en cuenta las correlaciones

entre las diferentes variables proporcionadas por el catalogo Hipparcos).

El nimero de estrellas en las muestras 1 y 2 se reduce a 2468 y 1789, respec-
tivamente, cuando se requieren las edades individuales. En las figuras 2.11 y 2.12
mostramos la posicion de las estrellas proyectadas sobre los planos galacticos X-Y
y X-Z, respectivamente (X positivo hacia el centro galdctico, Y en direccién de la
rotacién galdctica y Z hacia el polo norte galdctico), clasificadas en tres grupos de
edad (7 < 30 Myr, 30 < 7 < 60 Myr y 7 > 60 Myr). En la figura 2.12 el Cinturén
de Gould se reconoce claramente como una estructura inclinada respecto al plano
galactico (Z = 0), principalmente en la regiéon con X < 0y Z < 0. Esta estructura
es claramente visible para estrellas mas jévenes que 60 Myr. La presencia de algunas
estrellas pertenecientes a esta estructura en el intervalo 7 > 60 Myr estd plenamente

justificada por los grandes errores en la estimacion de las edades individuales.
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Figura 2.10: Errores medios en las tres componentes de la velocidad en funcién de la

distancia heliocéntrica.
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Figura 2.11: Distribucién en el plano galdctico X-Y para las estrellas de las muestras
1 (izquierda) y 2 (derecha). Arriba, las estrellas con una edad inferior que 30 Myr; en
el centro, aquellas con una edad entre 30 y 60 Myr; y abajo, las estrellas con una edad

superior a 60 Myr.
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Figura 2.12: Distribucién en el plano galactico X-Z para las estrellas de las muestras

1 (izquierda) y 2 (derecha). Arriba, las estrellas con una edad inferior que 30 Myr; en

el centro, aquellas con una edad entre 30 y 60 Myr; y abajo, las estrellas con una edad

superior a 60 Myr.
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?) Catalogo de estrellas cefeidas

Una vez presentado en el capitulo anterior el catdlogo de estrellas de los tipos
espectrales O y B, dedicaremos el presente capitulo a presentar el procedimiento uti-
lizado para la construccion del catdlogo de estrellas variables cefeidas. Este catalogo
sera utilizado en la parte II de esta memoria, junto con el catalogo de estrellas O y
B, para la determinacién de los parametros de la estructura espiral de la Galaxia en

el entorno solar.

La muestra inicial contiene todas las cefeidas clasicas del catalogo Hipparcos (238
estrellas). Los datos astrométricos y los periodos de pulsacién han sido extraidos del
catdlogo Hipparcos (ESA 1997), mientras que las velocidades radiales provienen en
su gran mayoria de las compilaciones de Pont, Mayor y Burki (1994) y Pont et al.
(1997).

Las distancias individuales han sido calculadas a partir de dos relaciones periodo-
luminosidad (PL). En ambas, los periodos provienen del catalogo Hipparcos y los
enrojecimientos individuales de la compilaciéon de Fernie et al. (1995; continuamente
actualizada). Para la absorcién interestelar en nuestra galaxia se ha considerado la
relaciéon Ay = Ry E(B—V) =3.1 E(B —V) (Schultz y Wiemer 1975; Snedden et
al. 1978; ver también los comentarios en Binney y Merrifield 1998). Se ha adoptado
una clasificacién entre cefeidas fundamentales (que pulsan en el modo fundamental)
y overtone (que pulsan en modos de orden superior) a partir de las curvas de luz
y un andlisis de los coeficientes de Fourier (Beaulieu 1999). Sélo las cefeidas que
claramente pertenecian al primer tipo (186 estrellas) han sido utilizadas en el anélisis
cinematico, puesto que son las que tienen una mejor determinacion de la relacion

PL.

37
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Figura 3.1: Histograma del periodo de las estrellas cefeidas de la muestra de trabajo de
164 estrellas. Observamos que no hay estrellas con un periodo superior a 50 dias, las

cuales se alejan del comportamiento lineal de la relacién PL.

3.1. Relaciones periodo-luminosidad

3.1.1. Relaciéon PL de Luri (2000): escala corta de distancias

La primera relaciéon PL (Luri 2000) adopta el coeficiente § obtenido a partir
del proyecto de microlensing survey EROS (Expérience pour la Recherche d’Objects
Sombres; Sasselov et al. 1997), y corresponde a una escala corta de distancias c6smi-
cas (ECD):

M‘];CD =+ ﬁlOgP = —1.08(:|:0_25) — 2.72(:|:0.07) lOgP (31)
El coeficiente 3 se obtiene, como hemos dicho, del trabajo de Sasselov et al. (1997),

como un subproducto del microlensing survey de EROS. Sasselov et al. (1997)

analizaron 3 millones de observaciones en dos colores de 481 cefeidas en las Nubes de
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Magallanes, realizadas entre 1991 y 1995. Estas observaciones fotométricas fueron
obtenidas a través de un telescopio reflector de 0.4 metros dotado de un mosaico
de 16 chips CCD (2 x 8) en su foco. Los procedimientos de observacién, reduccién
y calibracién de EROS se pueden consultar en Grison et al. (1995). Posteriormente
al trabajo de Sasselov et al. (1997), y a partir de la puesta en marcha a finales de
1996 del experimiento EROS 2 (dotado de un telescopio Ritchey-Chretien de 1.0
metros con dos mosaicos de camaras CCD en su foco, que permiten la observacion
simultdnea en los dos filtros utilizados), el grupo de EROS determiné una variacién
del coeficiente 3 para las cefeidas fundamentales de la Nube Pequena de Magallanes
(SMC) de periodo inferior a 2 dias (Bauer et al. 1999). Los autores descartaron la
influencia de diferentes tipos de sesgos en este resultado. La diferencia en § obteni-
da, de aproximadamente 0.7, provoca una diferencia de unas 0.2 magnitudes en la
My de la estrella obtenida a partir de los dos valores de 3 (Opsoq = 2.80 + 0.05 vs.
Bp<oq = 3.48 £0.19, a partir del filtro Vgros). Sin embargo, en nuestra muestra hay
una unica cefeida fundamental con un periodo inferior a dos dias (SU Cas, con 1.95
dias de periodo, y que de hecho no sera considerada en nuestro anélisis cinematico
debido a su cercania al Sol; ver figura 3.1). Por tanto, como hemos dicho, hemos
adoptado el valor del coeficiente [ obtenido para el conjunto de estrellas cefeidas
obtenido por Sasselov et al. (1997).

Por lo que respecta al punto cero (coeficiente «), en esta primera calibracién se
ha calculado a partir de método LM (Luri et al. 1996, Luri 2000). Este método,
disenado para explotar los datos Hipparcos en el campo de las calibraciones de lu-
minosidades, se basa en la realizacién de una estimacién de maxima verosimilitud
a partir de toda la informacién disponible para cada estrella (magnitud aparente,
posicién, paralaje trigonométrica, movimientos propios, velocidades radiales y otros
pardametros astrofisicos relevantes). Asi mismo, también se tienen en cuenta los crite-
rios de seleccién observacionales usados en la construcciéon de la muestra y los efectos
de los errores observacionales (ver Luri et al. 1996 para una descripcién detallada
del método LM; ver también Luri et al. 1999 para una aplicacion en el caso de la

relacion PL para estrellas cefeidas).
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3.1.2. Relaciéon PL de Feast, Pont y Whitelock (1998): es-

cala larga de distancias

La segunda relacién PL (Feast, Pont y Whitelock 1998) corresponde a una escala
larga de distancias césmicas (ELD):

M‘}}:LD =+ ﬁlog P = —1.47@:0'13) — 2.81@:0'06) IOg P (32)

El coeficiente (3 de esta calibracion se ha adoptado de los resultados obtenidos por
Caldwell y Laney (1991) a partir de 88 cefeidas de la Gran Nube de Magallanes
(LMC).

Por lo que respecta al punto cero de la calibracion, Feast, Pont y Whitelock
(1998) lo obtuvieron directamente de las paralajes trigonométricas de las cefeidas
del catalogo Hipparcos, suponiendo para ello la relacién periodo-color (PC) obtenida
por Laney y Stobie (1994):

< By>— < Vy>=0.416log P + 0.314 (3.3)

A partir de esta relacién PC, Feast, Pont y Whitelock (1998) calcularon los enroje-
cimientos de las estrellas cefeidas. Segun Feast y Catchpole (1997), las desviaciones
intrinsecas de las cefeidas individuales respecto de las ecuaciones My = a—2.81 log P
y 3.3 estan correladas. Por tanto, si se usa la ecuacion 3.3 para calcular los enrojeci-
mientos, se consigue reducir la dispersién intrinseca en la relacion PL observada. Es
decir, se consigue una disminucion en la dispersion intrinseca de los valores obtenidos
para « a partir de cefeidas con paralaje conocida. Segun Feast y Catchpole (1997),
esta reduccion en la dispersién intrinseca también elimina los posibles problemas
debidos a un sesgo por seleccién en magnitudes (sesgo de Malmquist). Para evitar
sesgos de seleccién en la paralaje, Feast, Pont y Whitelock (1998) analizan los datos
en la forma:

10%2* = 0.01 7 1002(<¥o>=Fls ) (3.4)

donde 7 es la paralaje en milisegundos de arco. Las estimaciones individuales de
10%2* son pesadas proporcionalmente a la inversa del cuadrado de o, 100-2(<V0>=8log P’)
(o de una expresion ligeramente mas complicada; ver Feast y Catchpole 1997). En

la aplicacién de este procedimiento, Feast, Pont y Whitelock (1998) obtuvieron los
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Figura 3.2: Comparacién entre las distancias obtenidas con las calibraciones correspon-
dientes a la escala corta de distancias (ECD; Luri 2000) y a la escala larga de distancias
(ELD; Feast y Catchpole 1997).

periodos fundamentales de las cefeidas overtone a partir de la relacién (Alcock et
al. 1995):

P
“L = 0.716 — 0.027log P, (3.5)
FPo

donde Fy y P; son los periodos fundamental y primer overtone, respectivamente.

En la figura 3.2 se comparan las distancias obtenidas a partir de las dos relaciones
PL consideradas en este trabajo para las estrellas de nuestra muestra, mientras que

en la figura 3.3 podemos observar los histogramas de las distancias heliocéntricas.
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Figura 3.3: Histograma de distancia heliocéntrica (ECD) para las estrellas de las muestras

1 (histograma en blanco) y 2 (histograma relleno).
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3.2. Muestras de trabajo

Al igual que en el caso de las estrellas O y B, hemos definido dos muestras de

trabajo:

= Muestra 1: Contiene 186 estrellas con distancia y movimientos propios cono-

cidos.

= Muestra 2: Es una submuestra de la muestra 1 que contiene 165 estrellas con

distancia, velocidades radiales y movimientos propios conocidos.

Los errores medios de diversas magnitudes para las estrellas de ambas muestras
se presentan en la tabla 3.1. En la figura 3.4 mostramos los errores medios en las
tres componentes de la velocidad en funcién de la distancia heliocéntrica (calculadas
teniendo en cuenta las correlaciones entre las diferentes variables proporcionadas por
el catdlogo Hipparcos). Como es de esperar teniendo en cuenta los procedimientos de
observacion, el error en la velocidad radial de la estrella se mantiene practicamente
constante en funcién de la distancia, con un valor de aproximadamente 1 km s
En cambio, los errores en las componentes de la velocidad en longitud y latitud
galdctica crecen continuamente, desde un valor de unos 2 km s=! para las cefeidas
més cercanas, hasta unos 35 km s~! para estrellas a r ~ 4 kpc. Sin embargo, como
vemos en la figura 3.3, la mayoria de nuestras cefeidas se sitiian en la regién 0.5
S r < 2.5 kpe, donde los errores medios en estas componentes de la velocidad son
menores que 15 km s71.

En la figura 3.5 se muestra la distribucién en coordenadas galacticas para las
estrellas de ambas muestras. Podemos comprobar que, como es de esperar para este
tipo de estrellas, todas se encuentran en las cercanias del ecuador galactico. En la
figura 3.6 se muestra la distribucion en el plano galactico X-Y en el intervalo de
distancias 0.6 < r < 4 kpc (en nuestro estudio cinemdtico nos restringiremos a
este intervalo, como se verd en los capitulos 5 y 6). En esta regién, nuestra muestra
contiene 164 estrellas con distancia y movimientos propios, 145 de ellas con velocidad

radial.
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Tabla 3.1: Errores medios en las muestras de estrellas cefeidas. Se dan los errores medios
en los datos astrométricos de Hipparcos y en la velocidad radial, asi como los promedios
en el error relativo en distancia para las dos relaciones PL consideradas.

Error Muestra 1l Muestra 2

o 1.48 mas 1.43 mas
(‘”ECD) 0.128 0.127
TECD
("*ELD) 0.106 0.105
TELD

Tpocoss  1.39 mas yr~!  1.35 mas yr™*
T s 1.21 mas yr~' 1.17 mas yr—!
z.. 1.06 km s~
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Figura 3.4: Errores medios en las tres componentes de la velocidad en funcién de la
distancia heliocéntrica para las estrellas cefeidas de la muestra 2.
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Figura 3.5: Distribucién en coordenadas galdcticas para las estrellas de las muestras con

velocidad radial (arriba) y con velocidad tangencial (abajo).
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Figura 3.6: Distribucién de estrellas en el plano galactico X-Y para las estrellas cefeidas
con 0.6 < r < 4 kpc. Arriba, las estrellas con velocidad radial y abajo, las estrellas con
movimientos propios. Las distancias han sido calculadas a partir de una escala césmica
de distancias corta (Luri 2000).
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