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RESUMEN

Los pardmetros cinemiticos de la rotacién galctica en las proximidades del Sol asi como las
correcciones a la constante de la precesiéon han sido calculados. Para ello, se ha usado un modelo
“isotérmico™ para el entorno solar junto con los momentos centrados (hasta el cuarto orden) de la
distribucién de velocidades residuales y el modelo tridimensional de Ogorodnikov-Milne. Como fuente
de datos se han utilizado distintas muestras de los Catdlogos de Gliese y del 512 Distant FK4/FK4
Sup. Stars” (Fricke 1977).

ABSTRACT

The kinematical parameters of galactic rotation in the solar neighborhood and the corrections
to the precession have been calculated. For this purpose, an “‘isothermal’” model for the solar neigh-
borhood has been used together with the high order momenta of the local stellar velocity distribution
and the Ogorodnikov-Milne model. Both have been calculated using some samples of the “512 Distant
FK4/FK4 Sup. Stars” of Fricke (1977) and of Gliese’s Catalogue.
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I INTRODUCCION

La distribucién de las velocidades residuales y los pardmetros cinemdticos en el entorno solar han sido
calculados por diversos autores (véase Delhaye 1965). Sin embargo, las diferencias significativas que aparecen entre
las distintas determinaciones nos animaron a profundizar en este tema. El método estadistico aplicado y los datos
utilizados son las principales causas de tales discrepancias. Por ello, hemos dedicado el apartado II a analizar los
datos disponibles, para tratar de encontrar las causas de dichas discrepancias y obtener una fuente de datos que
—con la misma muestra de estrellas— nos permitiese atacar el estudio de la distribucién de las velocidades residuales
y de los pardmetros cineméticos del movimiento macroscopico de la Galaxia en el entorno del Sol.

En cuanto se refiere al estudio de la distribucién de las velocidades residuales, en el apartado III se han
calculado los momentos centrados hasta el cuarto orden. Hasta hace poco, tnicamente se consideraban los
momentos de segundo orden y sblo Charlier (1926) habia estimado los momentos hasta el cuarto orden, si bien los
datos entonces disponibles eran de menor calidad. Recientemente, Erickson (1975) ha publicado momentos hasta el
cuarto orden para el Catdlogo de Gliese (1969), y ello nos ha animado a atacar el problema por otro método de
calculo obteniendo plena coincidencia al aplicarlo a su muestra de estrellas, lo cual nos ha permitido extender estos
calculos al Catalogo FK4 (Fricke y Kopff 1963).

Al desarrollo del modelo tridimensional de Ogorodnikov-Milne (véase, por ejemplo, Ogorodnikov 1965) que
hemos utilizado para calcular el gradiente del campo galdctico de velocidades, hemos dedicado el apartado IV, sin
mas hipdtesis que la de la aproximacidn lineal. Para interpretar los valores hallados en funcién de los pardmetros
cinemdticos de la Galaxia, necesitamos separar la parte hemisimétrica de dicho gradiente de las correcciones de
precesion con las cuales aparece mezclada. Para ello, en lugar de admitir hipétesis de dudosa justificacion, hemos
preferido adoptar un modelo galéctico.

El modelo galdctico elegido con el fin de paliar el problema expuesto ha sido un modelo isotérmico, el cual se
justifica perfectamente en las proximidades del Sol. Dicho modelo se ha desarrollado en el apartado V, plantedndose
las ecuaciones hidrodindmicas que de él se deducen y que nos han permitido cerrar el problema y calcular los
pardmetros cinemdticos de la Galaxia en el entorno del Sol, asi como las correcciones a la constante de la precesion.
La concordancia con otros autores y la coherencia interna de los resultados obtenidos pone de manifiesto la bondad
del método de cilculo empleado y la necesidad de atacar los problemas de dindmica galdctica mediante modelos
tridimensionales, asi como, al propio tiempo, justifica la adopcién del citado modelo isotérmico.
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II. CATALOGOS Y DATOS UTILIZADOS

Para el estudio que se pretende realizar, necesitamos conjugar el cilculo de los momentos centrados de la
distribucién de las velocidades residuales en las cercanias del Sol, el célculo de los pardmetros cinemiticos de la
Galaxia y el desarrollo de un modelo para la Galaxia cuyos valores en las proximidades del Sol sean compatibles con
los experimentales. Para ello necesitamos catdlogos que, ademis de damos la posicion de las estrellas, nos
proporcionen los datos suficientes para calcular con la mayor precisién posible la velocidad espacial de las estrellas y
nos proporcionen simultaneamente el tipo espectral y la clase de luminosidad de las mismas.

De lo expuesto anteriormente se deduce que debe descartarse el uso de los catilogos con gran ndmero de
estrellas: S.A.O. y AGK3, pues no figuran en ellos la distancia ni la velocidad radial de las estrellas. Dada la
precision que se necesita para el presente estudio, hemos adoptado como catdlogo bésico de estrellas préximas el
“Catalogue of Nearby Stars” (Gliese 1969), al cual nos referiremos frecuentemente como ‘‘Catdlogo de Gliese”, Yy,
para las estrellas lejanas, la seleccion de estrellas distantes de los Catdlogos FK4 y FK4 Suppl. Esta seleccién
denominada “512 Distant FK4/FK4 Sup. Stars” (Fricke 1977), contiene la velocidad radial de 500 estrellas, la
distancia espectroscopica o fotométrica, el tipo espectral y la clase de luminosidad. A esta seleccién nos referiremos
frecuentemente como “Catdlogo de Fricke”.

Los motivos para la eleccion de estos dos catdlogos son los siguientes: a) Disponer de una muestra de estrellas
proximas que nos permita, por comparacion con los resultados de otros autores, comprobar el método de célculo y
confirmar los resultados obtenidos por los demés autores y b) Disponer de una muestra de estrellas alejadas del Sol,
a fin de que se note el efecto de la estructura a mayor escala (brazos espirales, etc.).

Las muestras seleccionadas de estos catdlogos son: las 500 estrellas del Catalogo de Fricke con suficientes
datos para calcular la velocidad espacial y 869 estrellas del Catdlogo de Gliese seleccionadas segin los criterios de
Erickson (1975). Estas 869 estrellas se reducen a 712 cuando se uniformiza la densidad en el catdlogo mencionado.

El Catilogo de Fricke tiene como ventajas principales las siguientes: estd uniformemente distribuido si se
consideran distancias inferiores a 300 parsecs, es representativo del entorno solar observable a mas de 100 pc, posee
datos astrométricos muy precisos, es muy utilizado en la bibliografia y es vilido para el célculo de la rotacion
galdctica, la precesion y los momentos a gran distancia. Los inconvenientes de este catdlogo son: tiene las estrellas
muy concentradas hacia el plano galictico cuando se consideran solo las estrellas situadas a m4s de 300 pc y puede
estar ademds sesgado hacia velocidades residuales bajas, debido a los criterios de seleccion.

El Catélogo de Gliese tiene como ventajas: estd uniformemente distribuido, es representativo del entorno solar
a pequefia distancia, posee datos astrométricos precisos, es utilizado por diversos autores y es perfectamente vélido
para calcular los momentos de la distribucion de velocidades a pequefia distancia. Los inconvenientes que presenta
este catdlogo son: estd sesgado hacia velocidades residuales elevadas y no es vilido, por la proximidad de las estrellas
de este catédlogo, para calcular la rotacién galictica.

III. MOMENTOS CENTRADOS DE LA DISTRIBUCION DE VELOCIDADES

Sabido es el interés que para el estudio de una distribucion tiene el conocimiento de los distintos momentos
de la misma, de los cuales se deduce la media, la desviacién tipica, la asimetria, la curtosis, etc. El presente apartado
estudia la distribucion de velocidades en la poblacién de estrellas proximas al Sol mediante la obtencién de sus
momentos centrados.

Se define el momento centrado de orden n de la distribucién de velocidades como:

1
Uy (L) NG Ju ut g (t,ru)du 1)

siendo u =V — v(t, r) la velocidad residual de la estrella g(t, 7, «) la funcién de distribucién de la velocidad residual, V'
la velocidad espacial y N la densidad estelar. ’
Definamos las siguientes bases de trabajo:
Sea B, =(p,a ,_8_ ) la base de vectores unitarios tangentes a las lineas coordenadas esféricas de la referencia
ecuatorial heliocéntrica, es decir, con p en la direccién de la estrella, & en el sentido de las ascensiones rectas

crecientes y § en el sentido de las declinaciones crecientes. Esta base es la adecuada para expresar la posicion, el
movimiento propio y la velocidad radial de las estrellas en los Catdlogos estelares.
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Sea B, =(é,, é,, é3) la base ortonormal ecuatorial heliocéntrica, orientada en sentido directo, con &, dirigido
hacia el punto Aries y &, hacia el polo Norte ecuatorial. Esta base es la adecuada para expresar parimetros ligados
al giro de la Tierra, como ocurre por ejemplo con la precesion.

Sea B3 =(g,, &2, £3) la base ortonormal galdctica heliocéntrica, orientada en sentido directo, con g, dirigido
hacia el eje galictico paralelamente al plano galdctico y g3 dirigido hacia el polo norte galictico. Esta base es la
adecuada para expresar pardmetros ligados al giro de la Galaxia.

Sea B, = (@, 0 %) la base de vectores unitarios tangentes a las lineas coordenadas cilindricas, siendo ®=_3, »
0 =g, y 2=8,. Noétese que esta base no estd orientada en sentido directo, ya que se ha elegido como sentido de 0
‘el comunmente aceptado para la rotacién de la Galaxia. Esta base es la adecuada para expresar los movimientos
macroscOpicos de la Galaxia con respecto a su centro.

La velocidad espacial de la estrella se denota:

v
p
V=1 kop u,cos [}

kpu6 Bl

cuyas componentes en la base B, siguiendo la nomenclatura habitual son:

(=
"

Vpcos 1 cos b + kpuacosé(cos 1 sen b sen¢ -
- sen 1 cos¢) - kpus(cos 1 sen b cos¢$ +

+ sen 1 seng)

vV = Vp sen 1 cos b + kpuacosd(sen 1 sen b sen¢ +
+ cos 1 cos¢) - kpu6 (sen 1 sen b cos¢ -

- cos 1 send)

W= Vp sen b - kpuac056 cos b sen¢ +

+ kppécos b cosé (2)

a) Método estadistico

Conocidas en la base Bz las componentes (2) de la velocidad de cada estrella de la muestra, para el cilculo de
los distintos momentos centrados de la poblacion, expresamos en forma discreta el tensor (1). En este caso, si a, b,
¢, denotan el niimero de veces que cada componente de la velocidad aparece en el indice del tensor, tenemos:

] . § b c
u = - V -V W, -
n b,c K i=i i °) ( i "o (3)

donde Uy, Vo, Wo son las medias de la muestra que nos dan el movimiento del centroide con respecto al Sol y son
reflejo del movimiento solar, y K el nimero de estrellas de la muestra.

Es evidente que para poder valorar los resultados que se obtengan mediante la expresién (3), es preciso
calcular también los errores con que estos momentos pueden conocerse.

Para el cilculo de las varianzas de los momentos hemos utilizado las expresiones (4), (5) y (6). La deduccién
de las expresiones para las varianzas (4) y (5) se ha efectuado a partir de las expresiones dadas por Kaplan (1952)
para las covarianzas de los cumulantes de una distribucién. Esto es posible dada la coincidencia de los cumulantes y
los momientos hasta el tercer orden. La deduccién de la expresion para las varianzas de los momentos de cuarto
orden (6) se ha efectuado generalizando las obtenidas para los 6rdenes 20. y 3o0. Erickson (1975) utiliza directamente
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las expresiones de Kaplan, para lo cual hace un paso intermedio mediante cumulantes. Por otra parte, dicho autor
considera también los errores observacionales, de los cuales hemos prescindido al no conocerse éstos para el Catilogo
de Fricke.
La coincidencia. de nuestros resultados con los de Erickson en su misma muestra, prueba la bondad del
método utilizado, asi como la posibilidad de prescindir de los errores observacionales sin gran merma de precision.
Las expresiones de las varianzas de los momentos centrados con la notacién ijkl. . . siguiente, son:

#n] b =I11,1,.?}.,1,2,2,.?).,2,3,3,..0.).,3 5
a,b,c

por ejemplo: Uiz =Hi1223 O Ma3a = M112223333 -
Orden 2:

_1 2 12 11
var vy =g Mijist YiilReT C @ Maavii'eET TR o

siendo K el nimero de estrellas de la muestra. SiK es grande esta expresion puede aproximarse por:
=g - i)
var Mi3 T K Miji T Mig) - 4
Orden 3:
1 2 _ 4 1.1
Var uigk = R Mpgkigkt (BT T R (Maageticttissctic Pageets) Y ®ET T R Maig ittt oockt st
Mot DT - Bul gy - ) ( g5 H e iy i) *
F3kkMi? TIRET T R Mk T IRET TR Wag Py i3 i iit 59k
(2 - oy + K DTSR TN - . E K ) (p, n2o+
K- RFT ' D ®2) Yithii'd 'R T T Y e ey Witk
2 16 _ 12 2K .
*”jj?‘ik*”kk“ij’*"r T ' Y D) Yitadx
cuya expresién aproximada por K grande es:

=1 - a2 2 2
var Uiqyx = K["ijkijk 20033t g kM Pagatig) T ikt (e ietEy it

+pkk‘u;j)+6pijpikpjk] : (5)

Orden 4:
La expresion de la férmula aproximada para el cuarto orden es la siguiente:

1 1, 2
VAT Vigk1 = RMijkiijkl T RMijkl T RPiijkatikitViggeafikatMigkkatigitageiitage
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T TR ST S T NS R ¥ (TR Y PPV Misqt
K™y Mo 1 M g0 R 5Py 3 M50 ke ek 1 Py 1
*”ik”ijkpj11*”11“1j1“jkk*“11“1k1"jjk*”jk”ijk”ill*“jk”jkl“i11*“31"131”1kk*

. 6
kM itk ik Mg 5 P Y gk tai ) (6)

Para los célculos, en lugar de aplicar las formulas exactas se han utilizado las férmulas aproximadas, después
de comprobar para cada orden la pricticamente nula diferencia entre los resultados de ambas expresiones.

b) Resultados
Los célculos que se presentan se han efectuado con las muestras siguientes y los resultados figuran en la Tabla

1. Catdlogo de Gliese con densidad uniforme de 0.016 pc™3 (712 estrellas) .
2. Catidlogo de Fricke muestra completa de 500 estrellas .
3. Catélogo de Fricke, estrellas de tipos espectrales A-M (222 estrellas) .

Resultados obtenidos con otras muestras de estos mismos catdlogos, asi como una discusién general de los
valores de los momentos centrados pueden encontrarse en Nufiez y Torra (1980z; 1982).

En primer lugar, vemos que muchos de los momentos calculados son bastante mayores que sus errores, lo cual
prueba que momentos de orden tan elevado como el cuarto pueden ser calculados con suficiente exactitud.

Una rdpida ojeada a los valores obtenidos muestra grandes diferencias entre los grupos 1, 2 y 3. Estas
diferencias se interpretan en funcién de la relacién cinemitica-edad de las estrellas. En efecto, esta relacién empirica
proviene del hecho observacional de que la distribucion de velocidades de un grupo de -estrellas estd intimamente
relacionada con su tipo espectral. En particular, los semiejes del elipsoide de velocidades residuales tienden a crecer
al tratar con tipos espectrales cada vez mis tard{os. En nuestro caso, se ve inmediatamente que los valores del grupo
1 son mayores que los del grupo 2. Esto era de esperar, puesto que el grupo 1 estd formado por estrellas del
Catilogo de Gliese, las cuales son principalmente de los tipos A-M de la secuencia principal, mientras que la muestra
de 500 estrellas del Catdlogo de Fricke posee un elevado porcentaje de estrellas de los tipos espectrales tempranos,
las cuales poseen menor dispersién. Este mismo efecto se presenta al observar los resultados del grupo 3, el cual, a
pesar de estar excluidas las estrellas de los tipos O-B, sigue poseyendo una importante parte de estrellas
supergigantes y gigantes. Estos resultados confirman, una vez mds, la relacién existente entre las propiedades
cinemdticas de los distintos grupos y el tipo espectral y la clase de luminosidad de las estrellas

Comparando nuestros resultados con los de otros autores, vemos que es précticamente total la concordancia
existente entre los valores obtenidos por Erickson (1975) y los obtenidos en el grupo 1, lo cual prueba la bondad
del método de cilculo utilizado y de las expresiones (4), (5) y (6). Los resultados de Goémez (1974) son
comparables por su naturaleza al grupo 3. La comparacion es ahora menos sencilla dado el pequefio tamafio de las
muestras que dicho autor emplea; a pesar de ello, se observa una buena concordancia con nuestros valores,

Estudiando el grupo 1, vemos que cuando consideramos estrellas proximas, la ley normal no se verifica para
esta distribucién de velocidades puesto que aparecen momentos de tercer orden no nulos y el momento Miio, €l
cual provoca la desviacién del vértex. Por otra parte Orus (1975) ha demostrado que la distribucién de velocidades
no puede ser cuadritica en las velocidades residuales si se adoptan los valores de Erickson, equivalentes a los de
nuestro grupo 1. Sin embargo, el grupo 3 de estrellas lejanas no presenta desviacién del vértex, al ser ;1o nulo, ni
momentos de tercer orden. Por tanto, excepto a lo que al valor de u;0; (que representa la desviacién del eje del
elipsoide respecto del plano galictico) se refiere, Ia distribucién de velocidades residuales de las estrellas alejadas del
entorno solar es compatible con la ley normal, mientras se desvia considerablemente de ella para las estrellas
proximas.

Ambos grupos 1 y 3 son compatibles, sin embargo, con las simetrfas comunmente supuestas para la Galaxia,
excepto en cuanto se refiere a los momentos ¢ y Mio1. En efecto, segin estas simetrias, sblo pueden ser no

nulos los momentos: w50, Ho205 Mooz, M210, Ho30, Ho12, Ma00s M220, M202? Mo4o, Moza ¥ Moo, lo cual se ajusta
a los resultados obtenidos.
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TABLA 1

MOMENTOS CENTRADOS DE LA DISTRIBUCION DE VELOCIDA-
DES Y SUS ERRORES ESTANDAR. Uy, Vo, Wo SON LAS MEDIAS
DE LA MUESTRA. LA PRIMERA COLUMNA INDICA LAS COMPO-
NENTES DEL TENSOR.

Muestra 1 Muestra 2 Muestra 3

U -10.3¢ 1.4 -9.8¢ 0.7 -8.1% 1.2

v° -20.5 0.9 -12.1 0.7 -9.7 0.9

w2 -7.6 0.7 -7.6 0.7 -5.9 0.8
Waoo 1 310t 80 270¢ 50 3304 9%
Miie 105 45 20 30 -20 50
Wo2o 600 45 220 50 160 30
Hioa 10 30 30 30 50 20
Ugiq 20 20 -60 60 -10 10
Woo2 340 25 220 80 140 20
Uyoo -4 600+ 6 500 -6 200 4 800 -13 300t 10 000
Uayo] -13200 3200 4 100 3 000 6 500 6 000
Hia 1500 2800 950 3 600 -4 100 3 800
Wgsol -14 400 2 700 7 300 6 800 2 900 2 300
TP, 2900 2 300 -1 600 1 800 - 900 500
Uiy, - 900 1400 -4 100 4 100 200 400
Moa, - 200 1500 -9 100 8 800 - 200 300
Yoz -1400 1 200 5 800 5 500 400 600
¥oy2 -2 600 200 11 600 11 900 -100 300
Moo, 900 1 200 -15 300 15 600 - 200 800
Hyoo | 6 710 000£1000000 | 1 120 000+ 600 000 | 1 800 0001 300 000
Hy30| 370 000 370000 | - 250 000 360 000 | - 850 000 800 000
W,a0 |t 470 000 280 000 500 000 320 000 550 000 490 000
Hiso] -70 000 260 000 350 000 500 000 | - 350 000 310.000
Heyo |1 760 000 290000 | 1 300 000 1 000 000 270 000 200 000
Ms01] -60 000 310000 -70 000 140 000 80 000 40 000
Uaya] -40 000 130000 | - 290 000 290 00O -25 000 20 000
M2y 40 000 110000 | - 620 000 630 000 20 000 20 000
Moy 60 000 130000 | 1 400 000 1 400 00O -16 000 20 000
Mooz | 770 000 120 000 450 000 380 000 70 000 20 000
Uiy2 10 000 60 000 850 000 830 000 -20 000 15 000
Ue22 ] 370000 70000 | 1 900 000 1 820 Q0O 30 000 10 000
Mios] 40000 70000 | - 990 000 1 100 00O 25 000 25 000
Hoys 40.000 60000 | -2 400 000 2 400 000 -20 000 10 000
Hoow ] 570000 110000 | 3 350 000 3 200 000 130 000 45 000

Unidades: km™ s~ N para el orden n.
Explicacién de las muestras en el texto.

Dados los valores obtenidos en los grupos 1 y 3 para los momentos i 10 ¥ Mio1, podemos deducir que al
alejarnos del Sol va disminuyendo la influencia de las estrellas cercanas, que provocan la desviacién del vértex,
apareciendo la desviacién en direccién del plano galdctico. Nafiez y Torra (1982) han mostrado que la desviacion del
vértex varia fuertemente segin el hemisferio, manteniéndose los demds momentos, lo cual confirma la localidad de
dicha desviacion.

A la vista de lo expuesto, vamos a elegir el grupo 3 como el mds representativo del entorno solar para los
estudios posteriores.

IV. ANALISIS CINEMATICO DEL CAMPO DE VELOCID ADES

a) Modelo tridimensional

Cldsicamente, el estudio del campo galictico de velocidades se habia realizado mediante un modelo plano,
bidimensional, de Qort-Lindblad (véase, por ejemplo, Oort 1965). De forma casi simultinea, Ogorodnikov (1932) e
independientemente Milne (1935) desarrollaron el modelo tridimensional, llamado de Ogorodnikov-Milne, que fué
aplicado por primera vez por Clube (1972, 1973, 1974) a los movimientos propios de las estrellas del FK4, del
AGK3 y del programa piloto de Lick. Posteriormente, Rius (1974), Du mont (1977), Nufiez (1977) y Niifiez y
Torra (1980b) han considerado este modelo siendo sus resultados bastante concordantes entre si y radicalmente
distintos de los de Clube. Veamos el desarrollo de este modelo tridimensional a fin de calcularlo con la misma
muestra de estrellas con la cual hemos calculado los momentos centrados de la distribucién de velocidades.

Como es sabido, el efecto de la precesion sobre la ascension recta y declinacion de las estrellas se expresa:
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G=m-+nsenatg§ + uqo
8=n cosa + , (M
donde:
m=p; COSE — A
n=p; sene
Un relativo desconocimiento de la precesion conlleva la no inercialidad del sistema. Hasta la fecha, los sistemas
que més se asemejan a los inerciales son los sistemas fundamentales, basados en los movimientos propios de las

estrellas de nuestra Galaxia y deducidos a partir de valores previos de las constantes de la precesion.
Supongamos un sistema inercial galactocéntrico. La velocidad de una estrella se expresa:

V=Vg+VF+CP , ®)

siendo V la velocidad de la estrella en el referido sistema inercial, V¢ la velocidad del Sol en este mismo sistema,
VF la velocidad heliocéntrica de la estrella en un sistema fundamental y CP las correcciones de precesion.

Teniendo en cuenta las correcciones de precesién expresada en (7), si debido a éstas, m y n han de corregirse
en Am y An, tenemos:

Auy,=—Ak —An sena tgd

Aug=—NAn cosa

siendo Ak =Am — Ae, es decir, introduciendo la pequefia correccion Ae producida por el movimiento del equinoccio
(Fricke 1977).
Las correcciones de precesion pueden expresarse entonces:

, ©®)

donde p es el vector de posicidn ecuatorial de la estrella.

Introduciendo ahora la velocidad media v del centroide, la residual u de la estrella y admitiendo la
aproximacién lineal, reducimos el problema de conocer el campo de velocidades al de conocer su diferencial.
Desarrollando éste en sus partes simétrica S(rp) y hemisimétrica H(rg) la expresion (8) adquiere la forma de las
ecuaciones de condicién siguientes:

VF=——u®+¢_0A£+S(r@)£ (10)
siendo:
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La ecuacion (10) es vectorial por lo que a partir de los datos de un catdlogo fundamental se obtendrd para
cada estrella un sistema de tres ecuaciones escalares de condicién (una para cada componente), siendo las incégnitas:
las componentes de los vectores ug y w y las del tensor simétrico S(1@).

Obsérvese que  y wF aparecen mezclados con w con lo cual el conocimiento mediante (10) de w no es
suficiente para conocer £, An y Ak, necesitindose plantear nuevas hipotesis. Igualmente, w no aparece al proyectar
las ecuaciones en direccidon radial. Ademds, cuando sblo se consideran ecuaciones de movimientos propios, la
diagonal principal de S(r@) queda determinada salvo una constante aditiva comiin a todas sus componentes.

La expresion de la velocidad media es:

N(w,0,2)
v = |6(w,0,2)

Z(»,0,2) B, > : (11)
y la del diferencial:
am 1M, e _am
I ® 30  ® 9z
- 30 1 30 n 9

Dire)= |55 s®*s 52

kYA 1 32 3Z

W @ 90 LE

Dado que las partes simétrica y hemisimétrica del diferencial se denotan:

511 5.2 55 0 -a, a,
Sre)= [5., S, S, Hre) =19, 0 -0
13 st Sss 33 _Qz 91 0| >
3

identificando:
Diu(r@)=S(re) + Hire) ;
se tiene:
S5y = 7w S, T TR EtEE ST IdE iR
s,, =231 s“=%(§§+%§.§) s,, =32 (12)
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ecuaciones que nos relacionan los valores de S;; y §; con los pardmetros cinemiticos de la Galaxia. N6tese que en el
modelo plano de Oort-Lindblad, donde (11) se reduce a v = [0,0 (®), 0], resulta S;; = S;3 =S,2 =533 =S33 =0,
Ql = QZ = 0’

1_ 0 e _ __1 8. 8 _
2 w m)—AyQS_—2 (aw+w)—B

Dado que (10) nos proporciona el vector w pero no § y wF, teniendo en cuenta que w y wF nos interesan
en la base B, y Q en la base B3, la relacion w= Q — wF se denota:

W Q 0
1 1
w | = c*|Q - An
2 2. 2
W Q -Ak
3 3 s
Bz BS Bz

donde , C? es la matriz de cambio de base de B3 a B, . Desarrollando estas expresiones se obtiene:

w =-0.0670 Q + 0.4927 Q@ - 0.8676 Q
1 1 2 3

w = -0.8728 Q - 0.4503 Q@ - 0.1884 Q- An
2 1 2 3

w =

-0.4835 2+ 0.7446 0 + 0.4602 Q_ + Ak . (13)

La resolucién del sistema (10) junto con las relaciones (12) y (13) nos permitir4 el clculo de los pardmetros
cinemdticos de la Galaxia, si bien ya se ve que al formar (13) un sistema de tres ecuaciones con cinco incégnitas,
serdn necesarias nuevas ecuaciones.

b) Ecuaciones de condicién

Para la resolucién del sistema de ecuaciones (10) hemos de expresar en forma explicita dicho sisterna,
expresindolas en la base B, en la cual viene dado VF. Efectuando los cambios de base necesarios, el sistema (10) se
transforma en las expresiones (14), (15) y (16). Notese que en estas expresiones se han agrupado las incognitas del
modo: S;; —S33; S22 —S33 ¥ Sa3 ya que, como se ha dicho, la diagonal principal de S(r@) queda indeterminada
cuando solo se consideran las ecuaciones en movimientos propios (15) y (16).

En las ecuaciones (14), (15) y (16) X, Y, Z denotan las componentes de u@ en la base B, . La resolucién de
las ecuaciones de condicion se ha realizado por el método de los cuadrados minimos.

¢) Resultados obtenidos

Se ha aplicado el método de los cuadrados minimos a los sistemas de ecuaciones formados por V,; us;
Ma +Hs; Vp + 1o +us. Los dos primeros sistemas son, respectivamente, de 9 y 10 incégnitas, el tercero es de 11 y
sOlamente el cuarto sistema (solucién combinada total) nos proporciona las 12 incognitas. Se podria haber formado

un sistema de 10 incOgnitas a partir de u,, pero es ficil demostrar, expresando S(r®) en la base B,, que el rango del
sistema es s6lamente 7 en lugar de 10.

% vV = %(-cosa cos$§ X-seno cos§ Y-sen$ 2Z) +cos?b coszl(sll-sas)+coszb sen 21 sz+

+sen 2b cos 1 S _+cos’b sen?1(S -S ) +sen 2b sen 1 S +S ' (14)
13 22 33 23 33
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uacosﬁ = %(sena X-cosa Y)-cosa send w ~-sena sené mz+coss w!+ \
+%(cos’1 sen 2b sen¢-sen 21 cos b cos¢) (S“-s")-i-(cos 21 cos b cos¢+

-l%sen 21 sen 2b seno)su -(cos 1 cos 2b sen¢+sen 1 sen b cosO)s”+ &

+-;-(sen 21 cos b cos¢+sen?l sen 2b sen¢) (s,,-s, )+

+(cos 1 sen b cos¢-sen 1 cos 2b senO)S“ ) (15)

By = %(cosa sen§ X+sena sen§ Y-cosé§ Z) +sena wl-cosa wz- _’

-%(sen 21 cos b sen¢+cos?l sen 2b cosé) (s“-s”) +(cos 21 cos b sen¢ —

>
-;»sen 21 sen 2b cosﬂsxz +(cos 1 cos 2b cos¢-sen 1 sen b sen¢)sn+

-!%(sen 21 cos b sen¢-sen?l sen 2b cosé) (su-s”) +(sen 1 cos 2b cos¢+

+cos 1 sen b send)sS

23 ' ] (16)

Du Mont (1975) adopta para (15) la forma de la ecuacién en el modelo plano de Oort-Lindblad, ignorando los
demds términos. Creemos que este proceder no es correcto puesto que luego se interpretan los resultados a la luz del
modelo tridimensional, utilizando ademads la ecuacién completa (15) para las soluciones combinadas. En nuestro caso
hemos preferido emplear la ecuaciébn completa para las soluciones combinadas, prescindiendo de la solucién
individual de la misma.

Las soluciones que se han obtenido figuran en la Tabla 2 en la cual los grupos utilizados —todos ellos
pertenecientes al Catdlogo de Fricke y respetando la nurfieracién del apartado segundo— son:

2. Muestra completa de 500 estrellas. .

3. Estrellas de tipos espectrales A-M (222 estrellas),

4. Estrellas de tipos espectrales O-B (278 estrellas).

Se ha dado igual peso a todas las ecuaciones en las soluciones combinadas y las distancias publicadas en el
Catidlogo, sin utilizar distancias promediadas o factores paralicticos. Las covarianzas de la solucién combmada total
del grupo 3 se encuentran en la Tabla 3.

La interpretacion de los resultados ha de efectuarse a través de los sistemas (12) y (13) por lo que necesitamos
nuevas hipbtesis. Sin embargo, podemos hacer una pequefia discusion tendiente a elegir el grupo de Tesultados que
utilizaremos para el resto de los cdlculos. '

Si se comparan las distintas soluciones dentro de cada grupo, se observan discrepancias entre unas y otras;
ademds sblo la solucién combinada total nos proporciona todas las incognitas, con lo que vamos a elegir estas
soluciones como las que mejor resumen el comportamiento del sistema. En cuanto se refiere a la comparacién de los
distintos grupos entre si, se observan diferencias debido a la distinta composicion de las muestras en lo que atafie al
tipo espectral. Creemos que el grupo que debe considerarse es el grupo 3, por ser su composicién la que mds se
asemeja a la poblacién predominante de la Galaxia en las proximidades del Sol.

Con respecto al movimiento solar, una vez transformado a las unidades km s-1 kpc' y a la base B;, se obtiene
para el grupo tercero u®=(—U; ,—Vo , —Wo ) =(6020.5, 83%0.5, 5.3+0.5). Denotaremos ug, VO, WE 2
estas componentes cuyos valores estdn en buena concordancia con los obtenidos en el capitulo anterior y los
determinados por otros autores.
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TABLA 2

RESULTADOS DE LA RESOLUCION POR MINIMOS CUA-
DRADOS DE LAS ECUACIONES DE CONDICION (14), (15)
Y (16). EN LAS SOLUCIONES COMBINADAS SE HA DADO
EL MISMO PASO A TODAS LAS ECUACIONES. UNIDADES:
" [siglo.

Muestra 2 Vp g U tHg Vp+ua+u6

X 0.00t0.01 =-0.04:0.01 =-0.02:0.01 -0.01:0.01
Y -0.36 0.01 =-0.25 0.01 =-0.24 0.01 -0.28 0.01
z 0.19 0.01 0.13 0.01 0.13 0.01 n.16 0.01
S;1-S33 =-0.46 0.21 -0.48 0.27 =-0.15 0.13 -0.22 0.11
Siy2 0.20 0.08 0.20 0.10 0.34 0.05 0.30 0.05

S13 =-0.20 0.11 -0.33 0.14 0.16 0.06 0.05 0.06 -
S22-S33 -0.42 0.20 0.35 0.22 0.38 0.13 0.02 0.11
S23 0.06 0.11 -0.34 0.13 0.13 0.06 0.09 0.06

Si33 0.69 0,16 —==== ====  —=== -==- 0.39 0.09

w1 0.31 0.05

w2 -0.34 0.06

w3 -0.27 0.05
Muestra 3

X =-0.02£0.02 =-0.06£0.02 =0.02:0.01 =0.02:0.01
Y -0.31 0.02 -0.17 0.02 =-0.16 0.01 =-0.21 0.01

z 0.13 0.02 0.10 0.01 0.10 0.01 0.12 0.01
Sy;-S33 -0.89 0.36 =-0.49 0.45 0.18 0.22 =-0.23 0.20
S;2  0.27 0.16 0.16 0.19 0.49 0.10 0.38 0.09

Sy3 -0.60 0.20 -0.17 0.33 0.17 0.10 =-0.13 0.10
S22-S33 =-0.51 0.34 -0.17 0.35 0.25 0.21 =-0.06 0.19
Sa3 0.04 0.17 -0.49 0.20 0.00 0.11 0.01 0.09

Ss3 0,62 0.25 ==== mmm= smme —eee 0.19 0.15

Wy === mee=e 0.01 0.10 0.12 0.08 0.18 0.09

Wz  =me= =eee -0.48 0.11 -0.35 0.09 =-0.32 0.10

W3 === =mem= meee —eee -0.26 0.08 =-0.27 0.10
Muestra 4

X 0.00:0.02 -0.03*0.01 -0.01%+0.01 -0.01:0.01

Y -0.36 0.01 -0.24 0.01 -0.23 0.01 -0.28 0.01

4 0.19 0.01 0.13 0.01 0.13 0.01 0.16 0.01
S;;-S3; =0.42 0.26 -0.29 0.34 0.04 0.16 =-0.08 0.14
Sy2 0.20 0.11 0.23 0.13 0.39 0.07 0.32 0.06
0.08 0.01 0.07
0.16 0.23 0.14
0.08 0.11 0.07

S35 0.71 0,19 —=== —=o=  —co —oe 0.32 0.12
Wy mmmm mmen 0.16 0.07  0.30 0.06 0.32 0.06
wa  mmmm mmes -0.45 0.08 =-0.35 0.07 =-0.34 0.07
Wy mmmm mmmm e e -0.30 0.06 =-0.32 0.07

TABLA 3

COVARIANZAS DE LA SOLUCION COMBINADAS DE LA MUESTRA 3

X Y S$11-S33 Si2 S13  S22-S33  Sa2s wy w2 w3 Z Sia

1.00 0.00 0.15 =-0.02 0.00 0.21 -0.01 0.00 0.17
1.00 0.05 -0.11 -0.14 -0.01 -0.09 -0.17 =-0.01

=]

.07 0.00 -0.19 X
.09 0.00 -0.05 Y

1
o

1.00 =-0.01 0.00 0.59 -0.02 0.04 -0.03 0.07 -0.07 =-0.75 S11-S31
1.00 0.01 -0.01 0.13 -0.12 0.04 0.10 -0.06 0.01 Si2
1.00 -0.04 0.00 0.07 -0.05 0.09 -0.09 0.06 S11
1.00 -0.06 0.04 -0.02 0.03 0.00 =-0.79 S22-S33
1.00 -0.14 0.28 0.14 0.16 0.05 S23
1.00 -0.12 0.06 -0.09 -0.04 wy
1.00 0.00 0.10 0.03 w2
1

.00 0.00 =-0.04
1.00 0.11 z
1.00  S;,

La constante de Oort generalizada A =S;,, una vez reducida a las unidades habituales, resulta valer A =18
kms? kpc! para el grupo 3, resultando 14.2 y 9.5 kms?' kpc! para los grupos 2 y 4, respectivamente. El valor
del grupo 2 es muy proximo al valor estandar de 15 kms' kpc' puesto que la muestra 2 es representativa de la
totalidad del Catdlogo FK4/FK4 Suppl. habitualmente utilizado para calcularla. Sin embargo, vamos a adoptar el
valor de la solucion 3 por ser el obtenido con la muestra a considerar. Dicho valor es bastante proximo al publicado
por Asteriadis (1977) para estrellas de tipo espectral similar.
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d) Correcciones a la constante de precesion

El método mds sencillo para resolver los istemas (12) y (13) es operar primero con el (13) llevar los resultados
al (12). Sin embargo, para resolver el sistema (13) hemos de recurrir a nuevas hipdtesis o ecuaciones. La adopcion
del modelo plano soslaya el problema puesto que £; =, =0 y el sistema es resoluble. La adopcién de la simetria
cilindrica simplifica en parte el problema pues, en este caso, £2; = — S, 3, si bien atin haria falta otra hipoétesis.

Otra manera de proceder consiste en tratar de obtener valores para las correcciones de precesion An y Ak. En
1976 la Unién Astrondémica Internacional ha adoptado un nuevo sistema de constantes astronémicas (Lederle 1980)
entre las que se encuentran las An y Ak propuestas por Fricke (1977); (una revisiéon de los métodos y resultados de
Fricke puede encontrarse asimismo en ese importante trabajo).

TABLA 4

CORRECCIONES A LA CONSTANTE DE LA PRECESION OBTENIDAS POR EL ANALISIS DE LOS
MOVIMIENTOS PROPIOS DE LAS ESTRELLAS DE LOS CATALOGOS FUNDAMENTALES

Sistema An ("/siglo) Ak ("/siglo) Referencia
FK3/N30 0.30 £ 0.10 -0.40=x0.10 Morgan-Oort (1951)
Auwers/PGC/FK3 0.43 +0.10 —0.24 £0.10 Gordon (1952)
FK4/N30 0.44 + 0.06 —0.19 £ 0.09 Fricke (1967 a,b)
AGK3 (prel.) 0.51 £ 0.01 -0.3220.01 Dieckvoss (1967)
FK4/FK4 Suppl. 0.47 + 0.08 -0.23 £0.07 Rius (1974)
FK4/N30 0.39 £ 0.02 —0.21 £ 0.06 Thiiring (1975)
AGK3 (final) 0.44 £ 0.02 —0.36 £ 0.02 Asteriadis (1977)
CK 0.49 + 0.06 —-0.31£0.04 Polozhentsev (1979)

TABLA 5

CORRECCIONES A LA CONSTANTE DE LA PRECESION OBTENIDAS POR EL ANALISIS DE LOS
MOVIMIENTOS PROPIOS DE LAS ESTRELLAS CON RESPECTO A LAS GALAXIAS

Sistema An (" [siglo) Ak ("/siglo) Referencia
Pulkovo — AGK3 (prel.) 0.41 +0.12 +0.43 +£0.12 Fatchikhin (1970)
Lick Iy II - AGK3 (prel.) 0.31 £ 0.07 —0.78 £ 0.09  Vasilevskis y Klemola (1971)
Lick IT — AGK3 (prel.) corr. 0.48 £ 0.23 ~0.08 +0.22 Vasilevskis y Mc Namara (1973)
Lick — AGK3 (final) 0.38 £ 0.06 -0.34£0.11 Du Mont (1978)
Tashkent — AGK3 (final) 0.18 +0.18 —0.24 £ 0.18 Rakhimov (1978)
Galaxias — Moscu 0.37 £+ 0.14 —0.08+0.16 Transactions of IAU (1979)
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En las Tablas 4 y 5 se encuentran algunos de los valores obtenidos para estas correcciones. La Tabla 4
contiene las correcciones obtenidas por el andlisis de los movimientos propios de los catdlogos fundamentales y la
Tabla 5 las obtenidas por el andlisis de los movimientos propios de las estrellas respecto a las galaxias. No vamos a
adoptar valores de esas tablas puesto que, en el primer caso, se ha utilizado en general el modelo plano y, en el
segundo, si bien no dependen de un modelo particular, por las discrepancias internas que presenta la tabla.

El método que vamos a utilizar para resolver los sistemas es buscar nuevas ecuaciones a fin de cerrarlos. El
método natural de hacerlo es acudir a las ecuaciones hidrodindmicas de la dinimica estelar. La resolucion de estas
ecuaciones es el objeto del apartado siguiente.

V. MODELO GALACTICO DE SIMETRIA CILINDRICA
a) Hipotesis

Hasta el momento, la Gnica hipdtesis planteada es la aproximacion lineal. Para las ecuaciones hidrodindmicas
hemos adoptado un modelo galictico cuyas caracteristicas son:

— El sistema galdctico es estacionario.

— El sistema galdctico posee simetria cilindrica.

— El sistema galdctico es isotérmico en las proximidades del Sol.

La primera hipOtesis se justifica por la pequefia variacion de la forma de la Galaxia para intervalos de tiempo
cortos. La segunda, se justifica al interpretarse los brazos espirales como acumulacion de estrellas brillantes, lo cual
no excluye la distribucién de simetria cilindrica. Y la tercera, por el tamafio de nuestra muestra, que nos permite
suponer constantes en toda ella los valores de los momentos. Como consecuencia de estas hipotesis, todas las
derivadas parciales respecto al tiempo y respecto a 6 son nulas, asi como todas las derivadas de los momentos.

b) Ecuaciones hidrodinimicas

Adoptamos un modelo continuo para describir el estado dindmico del sistema estelar mediante la funcién de
distribucion f(t, r, V). Supondremos ademds que no se producen “colisiones” y que la funcién de distribucién, asi
como sus derivadas, se anulan en el infinito. Sobre cada estrella sdlo actGa la fuerza que deriva del potencial
gravitatorio U(t, ) creado por el resto del sistema. En éstas hipotesis es vélida, por tanto, la ecuacién de Liouville.

El método de obtencién de las ecuaciones hidrodinimicas de orden sucesivo a partir de la ecuaciéon de
Liouville puede verse, por ejemplo en Ogorodnikov (1965). En esta obra pueden encontrarse las expresiones de las
ecuaciones hidrodindmicas hasta el orden n=1, pero no las correspondientes a los ordenes n =2 y n =3, las cuales
no se encuentran en la literatura habitual. Para unificar la notacién y tenerlas escritas en nuestras hipotesis, hemos
preferido repetir aqui las expresiones de las ecuaciones paran=0y n=1.

Recordemos que en las ecuaciones hidrodindmicas de orden n aparecen los momentos hasta el orden n + 1, por
lo cual nos limitaremos a las ecuaciones hasta n =3, puesto que en el apartado III se han calculado los momentos
centradds hasta el cuarto orden. Las ecuaciones throdma,mlcas para nuestro modelo estacionario, cilindrico e

“isotérmico” son las siguientes: .

n=0
HQE::;+23—I;%N 3H+g+g—z=o~ (17
n=1
.TI%% * Zg—:— - %2- * a]s:Nuzoo * ngNulol * %(uzoo - uozo) = - %g
ngg-'.zgg'*q—o-*-?%ullo*-é%%nuol]+%u110=0
n?rz+zg: -8%23“101 +%‘:—Nu°“+%u”l =-g_g- : (18)
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n=2
- ] an ) 3LnN _ 3LnN 1 -
4H“° ® 2“200 w T 2u101 3z Ys00 08 Paoy Bz T U(zuuo uaoo)
1 2 )8 om an 20
Yi1e ot (uzoo 2",zo)u+"|n ﬁ+“on z+uzoo et
30 ILnN JLnN 1
+ = - - - -
u101 3z uz:o LT uxu 9z + m(uoao 2“2:0)
] N N 9Z 92 JLnN oLnN . 1
- - + + = - - - -
2“011 Ca 101 T8 T Moo, Iz Moo Tm Yoy 32 Y01 O 102 9z w(nou u
i 0 30 9 _ _ 3LON _ ALnN _ 3
uozo o un (] 1"uo) W*' zuon 3z ulzo T") uoz: 9z ® ulzo
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- ) al am _ _ _ 3y2 y3LON _ - ALnN
Guzloﬁ 3113” L) 201 92 (uuoo 31"zoo) ® (usox 3“200“101 z
+ 1y (v, =u ) -y +3u )
(] 200 0 020 400 220
n 30 30 aLnN
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Como puede observarse, se dispone de 20 ecuaciones de las cuales tres (n=1) son los lineales, siendo las
incognitas:

R ) 30 00 oz 3z
dm ’ 0z '  ow ' oz aw Y oz

I, e, Z,

y como datos los momentos iy, asf como como o, alan y aLanN
@ z

Al tratar estas ecuaciones por el método de los cuadrados minimos prescindimos de las tres ecuaciones no

lineales.

c)Planteamiento del sistema

Para la resolucién de nuestro sistema hemos de calcular las incOgnitas mencionadas, asi como An y Ak ya
citadas. Planteamos un sistema general de ecuaciones formado por las 16 ecuaciones hidrodindmicas lineales, las
ecuaciones (12) y las (13). La ecuacién de continuidad no se utiliza ahora, ya que es la Gnica que contiene Z y se
resolverd posteriormente. Disponemos, por tanto, de un sistema formado por 25 ecuaciones y 10 incognitas,
resoluble por cuadrados minimos. _

Esta manera de plantear el problema nos permite relacionar los momentos centrados de la distribucién de
velocidades, obtenidos en el apartado II, con las componentes del gradiente del campo de velocidades, obtenidas en
el apartado III y con los pardmetros cinemdticos de la Galaxia, a determinar, asi{ como las correcciones de precesién
An y Ak. Obtenemos, pues, los resultados que mejor se ajustan a los valores de los momentos centrados, a las
ecuaciones de condicidon del apartado III y, por tanto, a los valores Sij ¥ wj y a las ecuaciones hidrodindmicas de la
dindmica estelar.

-Es de destacar que ésta es la primera vez que se propone una solucion de este tipo a este nivel de ecuaciones,
ya que hasta el presente no se conocfan valores de los momentos que nos permitiesen llegar a resolver hasta n = 3.

Los datos utilizados para resolver el sistema son: p,,. de la Tabla 1 (muestra 3); Sij v w; de la Tabla 2
(muestra 3, solucién combinada); @ = 8.5 kpc, 0LnN/d@ = 0.1 kpc ™', 3LnN/dz = —2.0 kpc™!.

El valor elegido para @ es el que se estima mds adecuado por diversos autores (Graham 1978; Knapp 1978) y
resulta de promediar algunos valores publicados después de 1972. Los valores adoptados para 3LnN/d @ y 0LnN/dz son
de Mihalas y Routly (1967) Stodolkiewicz (1969) y Allen (1976). Otros valores para estos dos wltimos pardmetros
(tanteados como precaucion), no mostraron influencia importante sobre los resultados.

d) Resultados

Se da a continuacion la relacién de resultados, en la cual se incluyen los valores obtenidos anteriomente para
el movimiento solar, y los que se deducen para las constantes de Oort y Ay B para Z. En los valores de los errores
de esta relacién se ha tenido en cuenta, ademds, los de la Tabla 2, a fin de lograr una estimacién conservadora del
error. Si se adoptan otros valores para los momentos y para los gradientes, los errores crecen ripidamente, lo cual
prueba la bondad de la muestra elegida.

ug= 60%05 kms™ B= -88%30 kms™ kpc! gTH= 47423 kms™ kpe™

va= 83%05 kms™

© —ﬂ=—16+33 kms™ kpc™? 00 -1 -1

o= 53+05 kms™ ow T P Fr 1.7+2.1 kms™ kpc

0= 51+30 kms™ 00 R

© = 28+13 kms-! Fr —9.1+15 kms™ kpc Z?; = 74+2.7 kms™ kpc™!

Z = 31’6 kmS_l aZ An: 036+004 “/-1
s _ + -1 -1 .36+0. siglo

A= 180+30 kms™ g - 0417 kms™ kpe = _021£005 “siglo
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A la vista de los valores resefiados podemos hacer las siguientes consideraciones:

(1) Los valores obtenidos para el movimiento solar, si bien son algo menores que los habitualmente admitidos,
no muestran discrepancias fundamentales con éstos dada la composicion de nuestra muestra de estrellas.

(2) El valor de la componente radial del centroide IT~50+ 30 km s™' concuerda con el de 40 km s~!
deducido por andlisis de las lineas de absorcién y emisién de radiofuentes (Clube 1978) y confirma la existencia de
un movimiento no circular a gran escala. Este resultado es importante, pues corrobora la necesidad de tener en
cuenta la expansién de la Galaxia al estudiar su dindmica.

(3) El valor que se obtiene para ® =228 + 13 kms™! es bien concordante con el actualmente en boga de 220
kms™ (Knapp 1978) y confirma que el valor de la U.A.I de 250 km s~ es demasiado elevado.

(4) El valor que se obtiene para Z indica la ausencia de movimiento del centroide en direccion perpendicular
al plano galactico, lo cual es aceptado por la mayoria de los autores. ' _

(5) Los valores de las constantes de Oort A=18.0%3.0 kms™ kpc™ y B=-8.8+3.0 kms™! kpc™, son
compatibles con los de la U.AL, si bien las determinaciones de los diversos autores fluctdan segin el método
empleado y la muestra de estrellas, oscilando entre 11y 17 kms™ kpc™ para Ay —7 a —15 kms™ kpc™ para B
(Knapp 1978). Algunos autores obtienen valores tan dispares como A=+26 kms™ kpc™! y B=-27 kms™!
kpc™! (Asteriadis 1977), para estrellas O-B2 del AGK3, 6 A>16+5 kms! kpc!, B=—25%5 kms! kpc™
(Clube 1973), a partir de los movimientos propios con respecto a las galaxias del programa de Lick. Creemos, por
tanto, que los valores obtenidos constituyen una interesante aportacion a la determinacién de estas constantes.

(6) En cuanto se refiere a las derivadas parciales, la mds importante de ellas es la 0@/0w =-9.1+1.5kms™
kpc™', seglin la cual el Sol se encuentra claramente en la zona de decrecimiento de la curva velocidad-distancia. Con
respecto a 9 I1/d @ el valor que se obtiene estd muy poco determinado, si bien indica un légico decrecimiento de la
expansion al alejamnos del centro de la Galaxia. Con respecto a las demds derivadas, dado que el valor de Z es casi
nulo y no se conoce con exactitud la posicion del Sol con respecto al plano galictico (se han obtenido
determinaciones tanto positivas como negativas para z), no se puede saber si los signos de estas derivadas son los que
cabria esperar, no existiendo por otra parte determinaciones fiables que nos permitan establecer comparaciones. Los
valores que se obtienen muestran sin embargo variaciones de los pardmetros al alejarnos del plano galictico, lo cual
constituye una prueba mds de la necesidad del estudio tridimensional que hemos efectuado.

(7) Para las correcciones a la constante de la precesion se han obtenido An = 0.36 + 0.04 “/siglo y
Ak =-0.21 £0.05 “/siglo. Estos valores estin en buena - concordancia con los adoptados por la U.ALL
An=0.44£0.04 “/siglo y Ak =-0.19 0.06 “/siglo y pueden compararse con los datos en las Tablas 4 y 5. Puede
justificarse el hecho de obtener un An algo menor que el deducido por otros autores a partir del Catélogo FK4, ya
que nosotros hemos eliminado de nuestra muestra las estrellas O-B con el fin de que se pareciese mds a la poblacién
predominante de la Galaxia. Creemos que los valores obtenidos constituyen una importante aportacién a la
determinacion de la constante de la precesién.

V. CONCLUSIONES

En este trébajo hemos desarrollado un modelo galdctico tridimensional en el cual, por primera vez, se ha utilizado
una misma fuente de datos para calcular los momentos centrados de la distribucién de velocidades y las componentes
del gradiente del campo galdctico de velocidades. Hemos planteado un modelo estacionario, de simetria cilindrica e
“isotérmico” que, mediante las ecuaciones hidrodindmicas, nos ha permitido calcular los pardmetros cinemiticos de
la Galaxia en el entorno solar y las correcciones a la constante de la precesion.

Los resultados obtenidos, mediante una muestra de estrellas representativa de la poblaci6n de la Galaxia, son los
que mejor se ajustan (al estar estimados mediante el método de cuadrados minimos) a los valores de los momentos
centrados de la distribucion de las velocidades estelares, a los valores del gradiente del campo de velocidades y a las
ecuaciones hidrodindmicas de la dindmica estelar.

Asimismo, hemos desarrollado un sencillo método para el cdlculo de los momentos centrados de la distribucién
de velocidades mediante el cual hemos comprobado los valores ya publicados para las estrellas cercanas y hemos calcu-
lado, por primera vez, los momentos hasta el cuarto orden para las estrellas lejanas del Catdlogo de Fricke. Asi, hemos
deducido que las simetrias comunmente supuestas para la Galaxia se mantienen para las estrellas lejanas y que la desvia-
cién del vértex es un efecto local que desaparece a gran escala, presentindose en cambio la desviacién en direccién
perpendicular al plano galictico.

Para el cédlculo del gradiente del campo de velocidades hemos utilizado el modelo tridimensional de Ogorodnikov-
Milne, sin més hip6tesis que la aproximacion lineal, adoptando como solucién mds correcta la encontrada con la misma
muestra utilizada en el célculo de los momentos centrados. La solucién escogida es la obtenida combinando las ecuacio-
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nes en movimientos propios y en velocidades radiales, sin adoptar pesos para ellas con el fin de tener una solucién lo
mds general posible.

El célculo de los pardmetros cinemdticos de la Galaxia requiere nuevas ecuaciones, para poder separar de las
correcciones de precesion la parte hemisimétrica del gradiente del campo de velocidades. En lugar de las hipétesis
habituales, poco justificables, hemos adoptado un modelo estacionario, de simetria cilindrica e isotérmico para el
entorno solar, el cual nos ha permitido plantear las ecuaciones hidrodindmicas de la dindmica estelar. Junto con las
establecidas anteriormente y con los valores calculados de los momentos, dichas ecuaciones nos han permitido cerrar
el problema de un modo coherente y obtener los valores de los pardmetros cinemdticos de la Galaxia en el entorno del
Sol y de las correcciones a la constante de la precesion,

Algunos de los pardmetros obtenidos no tienen determinaciones precisas de otros autores, si bien nuestros resulta-
dos son consistentes con los actuales conocimientos sobre la estructura galdctica. La concordancia de los demds para-
metros y de las correcciones a la constante de la precesién con las determinaciones previas de otros autores muestra la

consistencia del método y muestras asi como la conveniencia del andlisis tridimensional de la Galaxia.

Este trabajo fue presentado como tesis doctoral en la Universidad de Barcelona Espaiia.
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