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Editorial

Con algo de retraso sobre la periodicidad semestral que
tenemos marcada desde el principio, sale el sexto Bo-
letin de la Sociedad Espanola de Astronomia. Antes
de entrar en materia, deseamos expresarte los mejores
deseos para 1997 tanto en el campo personal como en
el profesional.

Como ves, este Boletin tiene un formato distinto,
por cuanto varia algo el caracter de sus contribuciones
con respecto a los nimeros anteriores. Hemos decidido
en esta ocasion darle un contenido mas cientifico y por
ello, justo después de la IV Asamblea de la SEA y de
la IT Reunidn Cientifica en San Sebastian, a principios
de octubre, solicitamos a los participantes que contri-
buyeron con comunicaciones orales, o con posters, un
resumen de las mismas para ser publicadas en esta en-
trega del Boletin. La respuesta ha sido bastante en-
tusiasta, de modo que los que no pudisteis asistir a la
Reunidn, podeis encontrar aqui un amplio abanico con
practicamente todo lo que los “doctores recientes” pre-
sentaron.

Una de las secciones habituales del Boletin la cons-
tituyen los resumenes de las Tesis Doctorales leidas en
el ultimo semestre. Como excepcién y dado que este
nuimero estd dedicado en buena parte a las contribu-
ciones presentadas en San Sebastian, dejamos para la
séptima entrega del Boletin los resimenes que reciba-
mos. Hasta hoy, y desde el mes de julio, sélo hemos
recibido el de la Tesis de Maria Cristina Rabello. Ma-
ria Cristina, en el préximo nimero aparecera tu contri-
bucién.

Se incluye también en este nimero un articulo
donde se detallan algunos de los aspectos mas relevantes
de lo que sucedid en San Sebastian, tanto en la Asam-
blea, como en la Reunién Cientifica, y por su impor-
tancia, se trata un poco mas ampliamente uno de los
puntos claves que se discutieron en San Sebastian: la
posible participacion espanola en ESO y el papel que la
construcciéon del Gran Telescopio de 10m podria jugar
en ella. Alrededor de estos temas, hubo presentaciones
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por parte del Director General de ESO, Prof. Riccardo
Giacconi y del responsable cientifico del Gran Teles-
copio de 10m, Dr. José Miguel Rodriguez Espinosa,
ademas de una amplia discusién cientifica al respecto.

No dejamos de insistir en que el Boletin de la SEA
no es un coto cerrado a los que lo editamos. Os anima-
mos a que nos hagais sugerencias, preguntas y quejas
que contribuyan a mejorar la calidad del Boletin para
que éste constituya cada vez un vehiculo mas eficaz de
comunicacién entre los componentes de la SEA. Una de
las ideas que la Comisidn de Informacidn tiene en mente
es aproximarnos directamente a vosotros para solicita-
ros articulos. De esta forma queremos abrir el Boletin a
todos con el fin de darle sistematicamente un contenido
cientifico del que a veces carece.

Finalmente, los editores del Boletin agradecen la
colaboracion prestada por Ignasi Ribas en la confeccidon
y composiciéon de este nimero. Ignasi se incorpora
desde este momento al equipo de editores.

Avisos

Durante el presente ano recibireis un directorio im-
preso con los nombres, direcciones postal y electrénica,
teléfonos, fax. . .de todos los miembros de la SEA. Toda
esta informacion esta disponible en las paginas WWW
de la SEA, pero hemos pensado que siempre es conve-
niente tener a mano un directorio impreso para hacer
consultas rapidas. Si habeis cambiado de direccién o si
alguno de los datos que aparecen acerca de vosotros —o
de alguien de vuetro entorno— en la pagina WWW no
es correcto, por favor, comunicadlo al Secretario de la
SEA mediante un mensaje a SEA@astrol.ft.uam.es,
de este modo la informacién que recibais y la que apa-
rezca en la pagina WWW serd lo mas exacta posible.

El envio se hara sélo a los miembros que estén al
corriente del pago de sus cuotas, lo cual es una practica
comin en muchas sociedades de las caracteristicas de
la nuestra.

Desde la Junta Directiva de la SEA os agrade-
ceriamos a aquellos que teneis cuotas atrasadas, que
os pongais al dia cuanto antes. No es un gran esfuerzo
y, aunque parezca que una cuota impagada no supone
nada de cara a los fondos de la Sociedad, la acumu-
lacién de ellas puede ser importante. La forma mas
cémoda de resolver este problema es una domiciliaciéon
de los pagos. En la pagina WWW de la SEA podeis
encontrar el impreso y las instrucciones para domiciliar
el pago.

San Sebastian octubre de 1996:
un pequeno resumen

Como todos recordareis, entre los dias uno y cuatro de
octubre del ano pasado celebramos en San Sebastian
la IV Asamblea ordinaria y la II Reunién Cientifica
de la Sociedad Espanola de Astronomia. El emplaza-
miento se habia escogido aprovechando el ofrecimiento
de la Seccién de Astronomia de la Sociedad de Ciencias
Aranzadi, para celebrar nuestros actos en paralelo con
las Jornadas de Astronomia que desde hace seis anos
organiza esa Sociedad.

En este articulo intentaré resumir, para aquellos
que no tuvisteis la oportunidad de estar en Donostia
con nosotros, algunas de las cosas que alli sucedieron.
En primer lugar senalar que nos reunimos alrededor de
60 socios de la SEA, que participamos bien con la asis-
tencia o con presentaciones de posters o contribuciones
orales. No abundaré en detalles acerca de los conteni-
dos de las charlas que los doctores mas recientes que
han leido sus Tesis en Espana dieron en San Sebastian,
ni tampoco de los temas que trataron los posters, ya
que el grueso de este numero del Boletin esta dedicado
precisamente a ellos. Tan sélo resenar el nivel cientifico
y el entusiasmo de todos los participantes, que asegura
la presencia de astrénomos de calidad para el futuro
de nuestro pais, a pesar de la evidente dificultad para
encontrar puestos de trabajo.

Intercaladas con esas charlas, hubo una serie de
conferencias mas extensas encaminadas a presentar los
instrumentos o proyectos relacionados con la Astro-
nomia que van a ser fundamentales para el trabajo
cientifico en nuestro campo en los préximos anos. Entre
esas charlas, destacar las del Prof. Riccardo Giacconi
sobre el European Southern Observatory, el Dr. José
Miguel Rodriguez Espinosa sobre el proyecto de Gran
Telescopio en Canarias, del Prof. Paul Vanden Bout
y €l Dr. Juan Usén sobre el Millimeter Array, del Dr.
Vicente Domingo sobre los primeros y espectaculares
resultados de SOHO y del Dr. Alvaro Giménez sobre
el proyecto INTEGRAL.

Con todas esas conferencias se mostré a las perso-
nas asistentes a la reunién cientifica un amplio abanico
de instrumentacién puntera que sin duda contribuira a
los mayores avances en la Astronomia de principios del
siglo XXI.

El jueves tres de octubre se celebrd la IV Asam-
blea ordinaria. Aunque todos recibiréis en su momento
el acta provisional de la misma, no estd de mas recordar
algunos de los temas que en ella se trataron. En el in-
forme del Presidente saliente de la SEA, Prof. Ramédn
Canal, quedé patente la actividad de la Sociedad du-
rante el ano 1996, con el apoyo a la organizacién del
Infrared Space Interferometry Workshop en Toledo; la
publicacién de los resimenes de los trabajos presenta-
dos en el workshop “Astrofisica con Plataformas Espa-
ciales” celebrado en Sitges en 1995; la publicacién del
informe sociolégico preparado por miembros de la Uni-
versidad de Granada y los contactos entre las Juntas
Directivas de la SEA y la EAS (European Astronomi-
cal Society).

El Prof. José Luis Ballester, Tesorero, también sa-
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liente, nos informd del estado de cuentas de la SEA.
El saldo de la Sociedad, en el dia de asamblea era de
1.342.265 pesetas. La propuesta del presupuesto para
1997, partiendo del dinero que se tenia, sumando cobros
de cuotas atrasadas y restando gastos derivados de sub-
venciones a congresos, material fungible, impresion del
Boletin, desplazamientos, etc. asciende a 2.422.415 pe-
setas. Quedd de manifiesto una vez mas el problema del
cobro de las cuotas cuando éstas no estan domiciliadas.

También quedé aprobada la composicién de la
Junta Directiva que viene actuando desde el uno de
enero de 1997. Siguiendo lo dispuesto en los Estatu-
tos, y dado que no se presenté ninguna candidatura
alternativa, quedd aprobada la propuesta de la Junta
Directiva saliente. La Junta esta formada ahora por:
Prof. Jon Marcaide (Presidente), Prof. Eduard Salva-
dor (Vicepresidente), Dr. Carlos Eiroa (Secretario), Dr.
Artemio Herrero (Tesorero) y Prof. José Luis Ballester,
Dr. Benjamin Montesinos y Profa. Rosa Dominguez

(Vocales).

Durante la Asamblea se hablé en profundidad
acerca del telescopio espanol de 10m y la entrada de
nuestro pais en ESO. En buena medida, la discusion
fue una continuacién de la amplia sesién dedicada a es-
tos temas en el seno de la Reunidén Cientifica. Se acordd
enviar una carta a las instancias politicas y cientificas
apropiadas con el sentir de la SEA. En términos genera-
les esta postura se resume en los tres puntos siguientes:

1. La SEA apuesta por una accién conjunta so-
bre la entrada en ESO y la construccion del telesco-
pio espanol de 10m. Considera que ambos aspectos al
unisono permitirdn no sélo el mantenimiento del nivel
cientifico alcanzado por la comunidad astronémica en
los ultimos anos siné también acceder a escalones aun
mas destacados dentro del panorama de la astronomia
mundial.

2. Dado que la entrada en ESO y el telescopio de
10m tendran una enorme repercusién en el conjunto de
la astronomia del pais, la SEA, como foro donde estan
representados la inmensa mayoria de los astronomos
profesionales espanoles, estima que debiera ser escu-
chada, informada, e incluso tener presencia activa en
las negociaciones que se estan realizando con ESO.

3. Puesto que la entrada en ESO y el telescopio
de 10m tendran un impacto global en todas las activi-
dades, tanto observacionales como tedricas, que se rea-
licen en la astronomia espanola, seria muy deseable la
existencia de un “Plan aacional de astronomia” en la
misma linea de los dedicados a la investigacién espacial
y a la fisica de altas energias.

Como asuntos mas o menos de rutina se procedid
al informe de las actividades de algunas Comisiones y
a la admision de nuevos miembros.

En paralelo a nuestros actos, como indicabamos
mas arriba, se celebraron las VI Jornadas de Astro-
nomia organizadas por la Sociedad de Ciencias Aran-
zadi. Como es habitual, constaron de cuatro confe-
rencias abiertas al piblico en general, impartidas este
ano por el Prof. Riccardo Giacconi, y los Drs. Lu-
ciana Bianchi, Alvaro Giménez, Carlos Eiroa y Ricardo
Amils. Es de destacar el esfuerzo de los conferencian-
tes por hacer asequibles a un publico realmente hete-

rogéneo temas tan dispares como la utilidad y nece-
sidad de grandes telescopios en el futuro de la Astro-
nomia éptica, los dltimos logros del Telescopio Espa-
cial, la Astrofisica Espacial o la deteccién de planetas
tipo Tierra y los posibles trazadores de vida en esos
planetas. Las conferencias, celebradas en el salén de
Actos de la Kutxa, contaron con llenos totales. A la
vez, la Sociedad Aranzadi, en colaboracion con la SEA,
organizd una exposicion en la Sociedad Cultural Koldo
Mitxelena, que tuvo que prolongar cinco dias mas de
los previstos su tiempo de apertura. En ella se mos-
traban alrededor de 60 fotografias organizadas en pa-
neles tematicos, una coleccién de sellos con temas as-
trondémicos, una pequena coleccién de meteoritos, ma-
quetas de algunos observatorios espaciales y una pro-
yecciéon continua de videos.

Me gustaria dejar constancia de la recepcion en el
ayuntamiento de San Sebastian por el Sr. Odén Elorza,
alcalde de la ciudad que nos hizo entrega de algunos re-
galos y, lo que fué mas importante, nos ofrecié la hospi-
talidad de la que disfrutamos en todo momento durante
nuestra estancia en Donostia.

Benjamin Montesinos bmm@laeff.esa.es

Resiimenes de las charlas

El continuo en el infrarrojo cercano de
galazrias Seyfert

Autor/es: Almudena Alonso-Herrero
Centro/s: Steward Observatory, University of Arizona,
Tucson, AZ 85721, USA

El modelo de Unificacién para galaxias activas
(AGN) propone que las galaxias Seyfert estdn intima-
mente relacionadas con los cuasares, en el sentido de
que ambas clases de objetos poseen el mismo tipo de
fuente primordial de energia: la acreciéon de materia
por un objeto masivo tinico (un agujero negro), al me-
nos en galaxias que presentan lineas de emisién anchas
(galaxias Seyfert 1 — 1.5). En el caso de galaxias de
tipo Seyfert 2 (cuya clasificacién se basa en la presen-
cia de unicamente lineas estrechas de emision en el es-
pectro 6ptico), la situacién aparece menos clara. El
modelo de Unificacién propone que estos objetos son
fundamentalmente idénticos a las galaxias Seyfert 1, y
la unica diferencia entre ambos tipos es que en las ga-
laxias Seyfert 2 el nicleo compacto se ve a través de un
toro opticamente grueso compuesto de gas molecular y
polvo que rodea la regién de lineas anchas (BLR). Es
decir, las diferencias observacionales son el resultado de
efectos de orientacién. Los modelos tedricos del toro de
gas molecular y polvo predicen la naturaleza del con-
tinuo infrarrojo (IR) de galaxias Seyfert. El continuo
en el TR-medio (5 — 30 um) se produce por re-emisién
de energia del polvo templado (Ter ~ 600 — 800 K) que
esta localizado en la parte central y zonas externas del
toro. Por el contrario, el continuo en el IR-cercano
(1—3.5 ym) es debido a re-emisién de energia por parte
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Fig. 1. Diagramas de contorno en la banda J de cuatro
galaxias de la muestra

de polvo caliente (T ~ 1300 K) situado en las paredes
internas del toro, y por tanto mas cercano a la fuente
central de la galaxia activa.

En este trabajo hemos estudiado el continuo (es-
telar y no estelar) en el TR-cercano de una muestra de
galaxias Seyfert 2, clasificadas a partir de su espectro
optico. Las observaciones se llevaron a cabo durante
4 campanas de observacién en los telescopios UKIRT
(Mauna Kea, Hawaii), KPNO (Kitt Peak, Arizona) y
CTIO (Cerro Tololo, Chile). En todas las campanas se
utilizé un detector de tipo InSb 62 x 58, y los filtros
de banda ancha J (1.25 um), H (1 65 /im) { (2.2 um)
y L (3.5 um). Un ejemplo de imagenes obtemdas en la
banda J para cuatro galaxias de la muestra se presenta
en la Fig. 1. Los resultados obtenidos para las gala-
xias Seyfert 2 se comparan a lo largo de este estudio
con resultados previos publicados para una muestra de
galaxias Seyfert 1.

La determinacién de las componentes estelar y no-
estelar de la emision en el TR-cercano de la muestra
de galaxias se ha realizado mediante la descomposiciéon
de los perfiles de brillo superficial en tres componen-
tes: nicleo (componente no-estelar) mas bulbo y disco
(componente estelar). Se ha demostrado por primera
vez para galaxias Seyfert 2 que la contribucién de la
galaxia subyacente en forma de luz estelar producida
en las regiones centrales (aperturas proyectadas de 3")
domina los flujos IR, al menos hasta longitudes de onda
de 2.2 um, siendo la fraccién media de dicha compo-
nente de un 80%. A partir de la comparacién con es-
tudios previos de esta componente en galaxias Seyfert
1 se deduce que la componente estelar es mucho mas
importante en galaxias Seyfert 2, pero en ambos casos
ésta disminuye a medida que aumenta la longitud de
onda. Este resultado es incluso mas significativo en la
banda L, donde se encuentra una drastica disminucion
de la componente de origen estelar, con un valor medio
para nuestra muestra de galaxias de aproximadamente

un 30 %.
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Fig. 2. Diagramas de dos colores IR. Los circulos negros son
los colores de las galaxias Seyfert 2, y los circulos blancos
los de las galaxias Seyfert 1

Los diagramas de dos colores IR (J— H vs. H—K
y H— K vs. K — L, ver Fig. 2) nos permiten identifi-
car el origen del continuo en el IR-cercano. Los colores
J — Hy H — K de las regiones centrales de galaxias
Seyfert 2 ponen de nuevo de manifiesto la importancia
de la componente estelar. Los colores H — Ky K — L
de ambos tipos de galaxias se interpretan como una
combinacién de una componente de galaxia normal (en-
tendiendo por galaxia normal, una galaxia compuesta
por una poblacién estelar evolucionada y sin signos
de actividad), mas una componente de polvo caliente
en emision, cuya temperatura se estima entre 800 y
1200 K. Este importante resultado es una evidencia in-
directa de la presencia del toro de gas molecular y polvo
descrito anteriormente. La fraccién de emisién debida
al polvo caliente es mayor en galaxias Seyfert 1, debido
a que esta emision se produce en las paredes internas
del toro, y no es ocultada por las zonas medias y exter-
nas del toro, como ocurre en las galaxias Seyfert 2 (y
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de tipos intermedios).

El estudio de los colores de las galaxias subyacen-
tes de galaxias Seyfert es de un interés excepcional si
se quiere entender las propiedades de las galaxias que
albergan los nucleos activos. Segin se desprende del
modelo de Unificacién no se deberian encontrar dife-
rencias fundamentales entre la galaxias subyacentes de
nicleos Seyfert 1y de Seyfert 2. Hemos medido los co-
lores infrarrojos J — H y H — K en anillos que excluyen
los nicleos de las galaxias Seyfert 2 (colores extranu-
cleares), y hemos encontrado que no existen diferencias
significativas entre estos y los colores extranucleares de
galaxias Seyfert 1 y de cudsares de pequeno desplaza-
miento al rojo de la muestra Palomar-Green (PG). Este
resultado viene apoyado por la correlaciéon que hemos
encontrado entre la luminosidad del nicleo activo (me-
dida con la linea de emisién [O 111]A5007) y la lumino-
sidad de la galaxia subyacente en la banda K para ga-
laxias Seyfert de ambos tipos y la muestra de cuasares

PG.

Por tiltimo hemos realizado un estudio estadistico
de las propiedades en rayos X duros (2 — 10keV), TR~
cercano y [O111]A5007 de la muestra de galaxias Seyfert
2 (ampliada con datos obtenidos de la literatura) y de
una muestra de objetos no oscurecidos (galaxias Seyfert
1 y cudsares PG). En primer lugar hemos confirmado
la buena correlacidn que existe (tanto en flujos como en
luminosidades) entre rayos X duros y [O111]A5007 para
todos los tipos de objetos, puesto que ambas propieda-
des son una buena representaciéon de la energia emitida
por los nucleos activos, y por lo tanto son propieda-
des is6tropas (es decir, no dependen de la orientacién
con la que se observa la galaxia). Existen muy buenas
correlaciones entre la emisién en la banda L y las emi-
siones en rayos X duros y [O111]A5007 para objetos no
oscurecidos. Sin embargo, la mayoria de las galaxias
Seyfert 2 muestran una deficiencia de emisién en I que
puede ser explicada si la emisiéon IR es una propiedad
anisétropa (depende de la orientacién). Bajo esta su-
posicién se pueden calcular las extinciones en el visible;
para nuestra muestra de galaxias se encuentran valo-
res Ay = 1 — 80 mag, que estan en buen acuerdo con
los valores que se deducen a partir de las densidades
de columna que se miden en los espectros de rayos X
duros.

Distribucion y propiedades espectrales
de las fuentes extragaldcticas de ra-
yos X

Autor/es: M.Teresa Ceballos Merino
Centro/s: Instituto de Fisica de Cantabria

La emision de rayos X denota siempre la presen-
cia de particulas de muy alta energia debida a fuertes
campos magnéticos, explosiones violentas o gravedad
muy intensa. Las regiones del Universo en las que se
encuentran dichas particulas constituyen las fuentes de

rayos X. De entre las extragalacticas, las mas brillantes
en rayos X son los Cumulos de galaxias y los Nucleos
Galdacticos Activos (AGN), cuya distribucién y propie-
dades espectrales hemos estudiado en el trabajo (Ceba-
llos 1996) que se describe a continuacién.

Los Cimulos de Galaxiasy el efecto Sunyaev-Zel’dovich

La emisiéon de rayos X de los cimulos de galaxias es
debida a la presencia de un gas intergaldctico caliente
(T ~ 107 — 108 K), épticamente delgado, y enriquecido
con elementos pesados, atrapado en el pozo de poten-
cial del cumulo, que emite a través de un proceso de
radiacién de frenado térmica.

Cuando los fotones (de baja frecuencia) del Fondo
Cdsmico de Microondas (FCM) atraviesan este gas, se
produce un proceso de scattering Compton Inverso, que
da lugar a que parte de la energia de los electrones
del gas sea cedida a estos fotones incidentes. De esta
forma los fotones incrementan su energia, y dan lugar a
una distorsién espectral en el FCM y, por tanto, a una
variacion de su temperatura de brillo con la direccion
de observacién (efecto “Sunyaev-Zel’dovich”, Sunyaev

y Zel’dovich, 1970).

La primera parte de este trabajo (Ceballos y Bar-
cons 1994) recoge el estudio del efecto integrado (ani-
sotropias) al que dan lugar todos los cimulos que la
radiacion del FCM se encuentra en su camino hacia el
observador.

El modelo de ciimulo que hemos utilizado es el que
se obtiene a partir del colapso esférico (Peebles 1980),
al que anadimos las hipotesis de que el gas esta en equi-
librio hidrostatico y que el perfil de densidad tiene una
forma constante hasta un cierto radio (radio del core)
y luego cae como ~ 1/r?. Este modelo nos permite es-
tablecer una serie de ecuaciones que ligan las variables
caracteristicas del cimulo (Myas, Myrav, T, R, etc.) y
a partir de ellas evaluar el efecto de un solo cimulo
sobre la radiacién de fondo:

Nout(z,2=0) = (1 = 7(2)) Njn(z,2=0) +
+7(2) / de' G(x — 2';T) Nin(z', 2 = 0) (1)

donde N,y es el espectro saliente de la radiacion a una

: _ hv
frecuencia x = In (—k Tr)’

T, es la temperatura del FCM, 7 es la profundidad
dptica del gas (~ nimero de colisiones) y la funcién de
Green G(z —2';T), da la probabilidad de que un fotén
con energia incidente 2’ sea difundido a una energia x
por los electrones que estan a temperatura 7' en el gas
(Rybicky & Lightman, 1979).

El siguiente paso es conocer la distribucién de
cumulos que la radiaciéon del FCM se encuentra en su
camino. Para ello, y a diferencia de los trabajos ante-
riores en que se obtenia esta distribucién a partir de la
funcién de Press-Schechter, en este trabajo hemos utili-
zado la funcién de luminosidad de los cimulos (nimero
de objetos por unidad de volumen y de luminosidad)
obtenida en rayos X (Edge et al. 1990).

N;n es el espectro incidente,
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Teniendo en cuenta el efecto producido por un solo
cumulo y su distribucién, se puede obtener la funcién de
correlacién en la temperatura de la radiacién (medida
del efecto global), a partir de la correlacién en el espec-
tro, que es basicamente una integral de la ecuacién 1 a
todos los cimulos.

Si se representa la variacion del parametro (%)rms
(raiz cuadrada de la correlacién a separacién angular
cero) en funcién de la anchura de antena con que se
observa el fondo, y se compara con la variacién de la
temperatura causada por un solo cimulo (con gas a
diferentes temperaturas) se observa que, a pequenas
(grandes) anchuras, el efecto de cualquier cimulo con
T > 1 keV (T > 5 keV), produce una sefial perfec-
tamente distinguible del ruido de confusién. Por este
motivo, dichos cumulos podrian ser eliminados de los
mapas del FCM. La senal producida por los cimulos
mas frios sobre los que si tiene efecto la confusién, seria
entonces ~ 1078(1077), frente a valores de ~ 1075 ob-
tenidos por otros métodos.

Modelos de absorcion en el espectro de los Nucleos
Galacticos Activos

La actividad de los AGN, estd causada (segun el modelo
estandar) por la presencia de un agujero negro super-
masivo y un disco de acrecion en el centro de estos obje-
tos. En esta zona mas interior se produce, por tanto, la
emisién de alta energia (UV y rayos X) que se observa
en su espectro. La emision en el éptico e infrarrojo es
debida al reprocesamiento de esta radiacién en mate-
rial que se encuentra mas alejado del nicleo y que es el
responsable de un rasgo caracteristico del espectro de
rayos X: la absorcidon de la emisién nuclear de energia
menor que 1-2 keV.

Precisamente este proceso se propuso como so-
lucién a la diferencia encontrada entre las curvas N(S)
(nimero de fuentes por unidad de dngulo sélido y de
flujo) observadas en dos bandas de energia de rayos X
distintas. Si en los muestreos a baja energia (EINS-
TEIN, 0.3-3.5 keV) se observaban menos fuentes que
en los que se realizaban a energias mayores (Ginga, 2-
10 keV), esto podria ser debido a que las fuentes es-
taban absorbidas y no se detectaban en la banda de
menor energia (Butcher et al. 1996).

Para estudiar el papel que juega la absorcion en el
espectro de los AGN, analizamos (Ceballos y Barcons
1996) una muestra de 65 fuentes con datos en ambas
bandas de energia obtenidos de los archivos y la biblio-
grafia de ROSAT, EXOSAT, Gingay HEAO. Para ello,
construimos un diagrama de cociente de dureza en 0.5-
2keV, HR=(H — S)/(H + S) (siendo H las cuentas
en la sub-banda ~ 0.1 — 0.4 keV y S las cuentas en
~ 0.4 — 2. keV), frente a cociente de flujos entre las

bandas 0.5-2 keV y 2-10 keV.

Para intentar reproducir la gran dispersiéon que
muestran las fuentes, por todo el espacio de parametros
de dicho diagrama, simulamos con el paquete XSPEC,
los cocientes de dureza y de flujos que se obtendrian
en estas bandas para 3 modelos espectrales diferentes
en rayos X: una simple ley de potencias sin absorcion
y con indices a ~ 0.7 — 0.9 caracteristicos, una ley de

potencias (& = 0.9) mas la emisién de un cuerpo negro
(para reproducir la emisién del disco), ambos parcial-
mente absorbidos por gas neutro, y una ley de potencias
(a = 0.9) absorbida por gas ionizado.

El resultado que se obtiene es, por una parte,
que el modelo de una simple ley de potencias es in-
capaz de reproducir el comportamiento de las fuen-
tes en el diagrama, siendo precisa la existencia de ab-
sorcién. Por otra parte, se ve que el modelo de co-
bertura parcial, si es capaz de reproducir la dispersién
observada, si las fuentes presentan diversos factores de
cobertura y densidades columna (espectro no univer-
sal). Segun este modelo las galaxias Seyfert 2 tendrian
asociados en promedio valores mayores del factor de
cobertura (~ 100%) y mayores densidades columna
(NHI ~ 10?22 — 1023 Cm_2).

Finalmente, para que el modelo de absorciéon por
gas ionizado sea capaz de reproducir el diagrama color-
color en rayos X de la muestra presentada, encontramos
que es necesaria la presencia anadida de gas neutro con
columnas Ngy ~ 10%2° — 10*' em~2.

Las fluctuaciones del fondo de rayos X

El Fondo de Rayos X (FRX) es un fondo extragalactico,
isétropo a gran escala, resultado del efecto integrado
de todas las fuentes de rayos X no resueltas. Precisa-
mente, debido a estas fuentes, el FRX presenta unas
fluctuaciones (variaciones de intensidad de un haz a
otro de observacidn, en direcciones libres de fuentes),
cuyo analisis permite la obtencion de informacién so-
bre la distribucién de estas fuentes en niveles de flujo
donde no pueden ser resueltas directamente.

Laidea basica de este andlisis es que la distribucién
de estas fluctuaciones (curva P(D)) puede relacionarse
con la funcién contaje de fuentes (curva N(S)), a flu-
jos por debajo del nivel de deteccidén, suponiendo que
las fuentes estan uniformemente distribuidas. Por lo
tanto a partir de una parametrizacién de la curva N(S)
se puede obtener una curva P(D) tedrica, que al ser
comparada con la distribucién de intensidades de las
imagenes reales, proporciona los parametros que dan
lugar al mejor ajuste (Shafer 1983).

Dos ideas han motivado la aplicaciéon de esta
técnica a una serie de imagenes profundas tomadas con
ROSAT. Por una parte la diferencia entre el valor de
la pendiente espectral del FRX a energias ~ 1 keV,
a ~ 0.4—0.6,y el valor de la pendiente espectral de los
AGN (a > 0.7) que se cree son los principales contri-
buyentes a este fondo. Una posible explicacién a esta
“paradoja espectral” seria que a flujos débiles, donde la
observacion directa de las fuentes no es posible, podrian
dominar las fuentes con pendiente espectral mucho mas
plana, siendo por tanto muy interesante la obtencién de
informacion acerca de las fuentes a estos flujos.

Por otra parte, se ha observado que a flujos muy
préximos al limite de deteccidn directa, existen fuentes
(Galaxias con Lineas de Emisién Estrechas o “NELGS”,
Romero-Colmenero et al. 1996), que ya presentan este
espectro mucho mas plano que los AGN a flujos mas
altos.
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Por tanto, con la idea de estudiar las fuentes
que contribuyen al FRX a flujos débiles, hemos apli-
cado (Ceballos, Barcons y Carrera 1996) la técnica
del analisis de fluctuaciones a dos imagenes profundas
tomadas con ROSAT en dos direcciones del cielo de
baja columna Galéactica: UK Deep Survey de 70000 s
(Branduardi-Raymont et al. 1994) y el Lockman Hole
Survey de 100000 s (Hasinger et al. 1993). El anélisis se
realizé simultaneamente en dos sub-bandas de energia
dentro de la banda del ROSAT, la banda R4 (0.44-
1.01 keV) y la banda R7 (1.05-2.04 keV), lo que per-
mitid obtener informacién no solo de los parametros de
la curva N(S), sino también del indice espectral pro-
medio de las fuentes que contribuyen al FRX a flujos

So.5—2kev ~ 1075 ergem™2s7 1,

El resultado obtenido para este indice promedio fue
a = 0.85, lo que muestra, que las fuentes mas débiles
siguen teniendo, en promedio, pendientes espectrales
similares a las de las fuentes a mayores flujos y, por
tanto, mayores que la del FRX.

Finalmente estudiamos la posibilidad de que este
indice promedio fuese el resultado de dos poblaciones,
una con a ~ 1.2 (como los QSO que se observan a
flujos altos) y otra con indice espectral ag mds plano.
Lo que obtuvimos fue que, de existir esas fuentes y
ser espectralmente similares a las NELGS observadas
(g ~ 0.4—0.6), contribuirian al 404+20% de las cuentas
a los flujos que estamos considerando, siendo imposible
precisar mas con los datos de que disponemos.
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Absorbentes en espectros de cudsares:
su distribucion y relacion con las gala-
rias

Autor/es: Alberto Fernandez Soto

Centro/s: Instituto de Fisica de Cantabria (CSIC-UC)

Presento a continuacidn los resultados obtenidos a
lo largo del trabajo que ha constituido mi Tesis Docto-
ral, realizada bajo la direccidén del Dr. Xavier Barcons
Jauregui.

En primer lugar mostramos los resultados obteni-
dos en el estudio del Efecto de Proximidad en pares
de cuasares. Este efecto consiste en una disminuciéon
relativa de la densidad de absorbentes que se observa
en las cercanias de un cudsar, cualquiera que sea su
redshift. La hipdtesis mas generalmente aceptada su-
pone que este efecto se debe a la fotoionizacién por
parte del cudsar del Hidrégeno neutro (Hr) que forma
las nubes de absorciéon mas cercanas a él. Una posi-
ble forma de comprobar la veracidad de este escenario
consiste en intentar medir el mismo efecto que debe
producirse cuando un cuasar mas cercano esta proximo
a la linea visual hacia un cuésar lejano. En este caso
es de esperar que el primero produzca la fotoionizacién
del HI en sus cercanias, lo que debe traducirse en una
disminucién observable de la densidad de lineas de ab-
sorcién en el espectro del segundo.

Hemos medido este efecto utilizando los espectros
de tres pares de cuasares a redshift 1.8-2.3, y hemos
detectado su presencia sélo a nivel 1o. La debilidad del
efecto nos impide alcanzar un nivel de confianza mas
alto. También hemos modelizado el efecto utilizando
como parametro libre el valor del flujo UV de fondo a
z & 2, .J,. Un ajuste del modelo a los datos disponibles
nos permite deducir un valor de .J, = 107295 erg em~2
s~! Hz~! srad~!. Obtenemos también una cota inferior
muy fiable (20) de J, > 107218 (en las mismas unida-
des), aunque la ya mencionada debilidad del efecto no
nos permite obtener una buena cota superior.

Para intentar mejorar la significacién de nuestras
medidas hemos desarrollado un método de deteccidon
de cudsares basado en criterios de color y magnitud.
Hemos probado este método en una seleccién de 30
objetos, de los que 5 han resultado efectivamente ser
cuasares, aunque ninguno de ellos dentro del intervalo
de redshift que resultaria interesante para nuestro es-
tudio.

El siguiente estudio presentado es la medida de la
funcién de correlacién a dos puntos (FCDP) de los ab-
sorbentes Lyman « a alto redshift. Medidas anteriores
habian —supuestamente— demostrado que estos objetos
no presentaban agrupamiento espacial. Este hecho con-
trasta de modo significativo con otros datos que se tie-
nen acerca de ellos, como por ejemplo los siguientes:

— 1) Al menos el 60% de los absorbentes Lyman «
a bajo redshift son producidos por galaxias, de las
que sabemos que se agrupan de modo muy fuerte

— 2) Espectros de muy alta calidad de absorbentes
Lyman a muestran que poseen vestigios de metales
asociados, y se sabe perfectamente que los absor-
bentes metalicos estan fuertemente agrupados

Hemos utilizado datos del Telescopio W.M. Keck
correspondientes a espectros de muy alta resolucién que
cubren absorcién Lyman « y Civ para calcular de un

modo diferente la FCDP de absorbentes Lyman « a alto
redshift (z = 2.7).
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Fig. 3. Imagen de una de las galaxias mds lejanas de la muestra tal y como se observa en los cuatro filtros del HDF. Se puede
observar la ausencia total de flujo detectable en las tres bandas mas azules, siendo la galaxia claramente detectable en la roja

Las lineas de absorcidén de Civ permiten observar
la estructura interna de los absorbentes de modo mu-
cho mas fino que las Lyman a debido a la diferencia
de masa de los 4tomos implicados (que hace que la agi-
tacién térmica del atomo de Carbono sea mucho menor
a la misma temperatura) y a la menor abundancia de
Carbono (que hace que las lineas de éste dtomo no estén
saturadas en casos en los que las lineas Lyman « aso-
ciadas lo estan fuertemente).

Teniendo en cuenta este hecho, utilizamos los datos
del Telescopio Keck para medir la FCDP de los absor-
bentes usando las detecciones de lineas de Civ siem-
pre que es posible. Con ello observamos por primera
vez agrupamiento muy fuerte en escalas de velocidad
de Av < 250 km s™' de absorbentes Lyman a a alto
redshift, comprobando ademas que las medidas anterio-
res eran erroneas debido al fuerte solapamiento que se
produce en las lineas Lyman «.

Comprobamos también que la correlacién obser-
vada es compatible con la que seria de esperar para las
galaxias actuales a z & 2.7 siempre que el agrupamiento
de éstas haya evolucionado de modo rapido entre aque-
lla época y la actualidad, lo que nos lleva a sustentar la
hipétesis de que los absorbentes Lyman « pueden ser
causados por galaxias en cualquier rango de redshift.

En caso de confirmarse esta ultima hipdtesis, los
absorbentes Lyman « podrian constituir una excelente
fuente de informacién sobre los procesos de formacién y
evolucién de galaxias para cualquier valor de z entre 0 y
5. Reciprocamente, el estudio de galaxias lejanas puede
dar informacién muy valiosa respecto a la evolucién de
los absorbentes.

En el dltimo capitulo de la Tesis presentamos el
estudio de las imagenes que forman el llamado Hubble
Deep Field, tomadas por el Telescopio Espacial Hubble
en Diciembre de 1995. Mediante un estudio fotométrico
en las cuatro bandas (aproximadamente correspondien-
tes a U, B, Vy R) de las que consta la imagen hemos
determinado redshifts aproximados para las 1683 ga-
laxias detectadas en la imagen. Un primer conjunto
de controles nos permite asegurar que estos objetos co-
rresponden a detecciones reales, y no a fluctuaciones
estadisticas en las imagenes.

Hemos realizado también un conjunto muy exhaus-
tivo de pruebas para comprobar que los valores de z
obtenidos son suficientemente fiables. Entre ellos cabe
destacar la comparacién con imagenes infrarrojas del
mismo campo tomadas por el Telescopio W.M. Keck,

dos conjuntos de simulaciones que nos permiten esti-
mar el error sistematico inducido por nuestro método,
la derivacién de la densidad superficial de galaxias a
partir de la distribucién de valores de z y, por supuesto
la comparacion con datos espectroscopicos de objetos
del HDF disponibles en la actualidad.

Las caracteristicas principales de la distribucién de
valores de z que obtenemos son las siguientes:

— 1- Presencia de un pico en la distribucién a z =
1.75

— 2- Presencia de posibles picos secundarios, debidos
probablemente a cimulos de galaxias, a z ~ 0.5 y
z= 1.0

— 3- La distribucién tiene una cola muy larga ha-
cia valores altos de redshift, extendiéndose hasta
el punto de presentar 4 galaxias con valores esti-
mados de z > 6.0

— 4- Estas galaxias observadas a muy alto redshift
presentan un aspecto equiparable al de galaxias pe-
quenas actuales, en lo que se refiere a sus tamanos
y luminosidades

La Fig. 3 muestra el aspecto que presenta la mas
brillante de las cuatro galaxias mas lejanas, cuando se
la observa en los diferentes filtros (comenzando por el
mas azul, a la derecha, hasta llegar al mas rojo). La sig-
natura caracteristica de un objeto de este tipo es la de
flujo cero para longitudes de onda menores que aproxi-
madamente 6500 A(debido a la absorcién Lyman-limit
por Hidrégeno neutro), que coincide plenamente con la
ausencia de deteccién del objeto en los tres primeros
filtros.

De confirmarse los valores de z estimados para las
galaxias mas lejanas, esto querria decir que estamos ob-
servandolas tal y como eran cuando el Universo tenia
sélo el 5% de su edad actual (para una cosmologia tipo
Einstein-de Sitter, esto significa unos 700 millones de
anos frente a una edad actual de 15000 millones). Por
tanto, su edad es comparable a su tiempo dinamico de
formacidn, lo que nos lleva a afirmar que estamos ob-
servando los primeros brotes de formacion estelar aso-
ciados al colapso de las primeras estructuras galacticas
(o protogalacticas) en el Universo.
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Resumen

Mediante la combinacién de observaciones de referencia
de fase con VLBI (Very Long Baseline Interferometry)
y datos del satélite Hipparcos hemos encontrado evi-
dencia de un objeto de baja masa en orbita en torno
a la radioestrella AB Doradus. La masa derivada del
movimiento orbital aparente sitia a este nuevo objeto
en el limite entre una enana marrén y una estrella de
muy baja masa. Esta medida de la masa, una vez com-
binada con la apropiada informacién fotométrica, pro-
porcionara un punto de calibraciéon muy preciso para las
diferentes relaciones tedricas masa-luminosidad para es-
tos objetos. Esta es la primera deteccién de un objeto
de baja masa usando la técnica de VLBI, una técnica
prometedora en futuras bisquedas de planetas y ena-
nas marrones en orbita alrededor de radioestrellas.

Introduccion

Aunque la espectroscopia éptica ha demostrado ser ex-
traordinariamente efectiva en la deteccion de planetas
extrasolares, las técnicas basadas en astrometria ofre-
cen dos ventajas fundamentales: 1) la determinacién
de un conjunto completo de elementos orbitales, que
proporcionan una estimacién sin ambiguedades de la
masa del objeto en dérbita en torno a la estrella obser-
vada y 2) la deteccién de planetas a distancias mayo-
res de la estrella progenitora que aquellos detectados
mediante espectroscopia (es decir, drbitas similares a
las presentes en nuestro sistema solar). La técnica de
referencia de fase con VLBI ha alcanzado precisiones
mucho mejores que un milisegundo de arco (Lestrade

et al 1995) en la determinacién de la posicién de ra-
dioestrellas (normalmente débiles radioemisores) y es,
en potencia, una técnica poderosa para la b’usqueda
astrométrica de objetos de muy baja masa. Hemos
muestreado con VLBI la posicién de tres estrellas en
el hemisferio Sur (Guirado et al 1996). Aunque la fi-
nalidad de nuestro analisis astrométrico era contribuir
a la unificacién de los sistemas de referencia Hipparcos
y VLBI (Lindegren y Kovalevsky 1995), encontramos
un resultado inesperado. Una de las estrellas obser-
vadas, AB Doradus (=HD 36705 = HIC 25647, AB Dor
en lo que sigue, un estrella activa KO, miembro del
supercimulo “Pleiades Moving Group”) mostraba una
aceleracion que podia explicarse de forma sencilla como
el resultado de la interaccién gravitatoria con un objeto
de muy baja masa.

Observaciones y reduccién de datos

Desde 1992 hemos realizado observaciones de referencia
de fase de ABDor y la radiofuente extragalactica, an-
gularmente cercana a AB Dor, PKS0516-621. La red
de VLBI ha estado compuesta por las antenas aus-
tralianas de 70m de NASA en Tidbinbilla, la antena
de 64m del ATNF en Parkes y la antena de 26m del
Mount Pleasant Observatory en Hobart. Usamos el
sistema de grabacion MarkIIl a una frecuencia de 8.4
GHz; los datos fueron correlacionados en el US Na-
val Observatory en Washington, DC. Hemos seguido
un analisis astrométrico idéntico al descrito por Les-
trade et al (1990). Las coordenadas de AB Dor resul-
tantes de este analisis, referidas al sistema de referen-
cia de IERS, se usaron para obtener los parametros as-
trométricos (posicién, movimiento propio y paralaje) de
esta estrella por medio de un ajuste de minimos cuadra-
dos ponderados. El elevado rms y el obvio comporta-
miento cuasi-sinusoidal de las posiciones residuales tras
el ajuste nos llevaron a considerar la hipdtesis de la pre-
sencia de un objeto invisible en torno a AB Dor. Con
el fin de ampliar nuestro cubrimiento temporal, usamos
posiciones de AB Dor medidas por el satélite Hippar-
cos durante un intervalo de tiempo no cubierto por las
observaciones de VLBI. Hay que se nalar que durante
la reduccién de los datos de Hipparcos (Kovalevsky et
al 1995; Arenou 1996) se encontré que el movimiento
del fotocentro de AB Dor no era lineal, lo que confirma
de forma independiente que esta estrella es una binaria
astrométrica. Puesto que las posiciones de Hipparcos
también estaban referidas al sistema de referencia de
TERS, nos fue posible combinar los dos conjuntos de po-
siciones VLBI+4Hipparcos en nuestro ajuste de minimos
cuadrados para determinar no sélo los parametros as-
trométricos del movimiento de AB Dor sino también
sus elementos orbitales. El resultado de nuestro ajuste
muestra que el cubrimiento temporal del conjunto de
datos combinado VLBI+Hipparcos no cubre una érbita
completa y que una amplia familia de érbitas con pe-
riodos mayores de siete a nos ajustan las posiciones con
una rms similar. Partiendo de diferentes valores a prior:
de los elementos orbitales, hemos realizado una extensa,
bisqueda de las érbitas mas probables para AB Dor;
por cada orbita probable examinada, hemos usado la
masa de AB Dor, el nuevo valor de su paralaje y la ter-
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cera ley de Kepler para estimar el valor de la masa de
la compa nera invisible, AB DorC. Un examen preli-
minar muestra que la masa de AB Dor C se sitia en el
intervalo 0.070-0.126 M. Una de las posibles érbitas
aparentes de AB Dor correspondiente a un valor de la
masa de AB Dor C hacia el centro de este intervalo se
muestra en la Fig 1. Continuamos obteniendo mas po-
siciones de AB Dor con nuestra red de VLBI, por lo que
esperamos restringir el rango de masas permitidas para

ABDor C.
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Fig. 4. Una de las posibles érbitas aparentes de AB Dor.
La figura muestra la ascensién recta (a) y la declinacién (b)
de AB Dor en las diferentes épocas de observacién después
de sustraer los efectos de movimiento propio y paralaje;
las cinco primeras épocas corresponden a datos del satélite
Hipparcos. La linea continua corresponde al movimiento or-
bital de AB Dor resultante del ajuste de minimos cuadrados.

Con una masa entre 0.070 y 0.126 M, AB Dor C
podria ser un objeto de transicién justo en el limite su-
bestelar, quizas una enana marrén. En cualquier caso
es uno de los pocos objetos de este tipo cuya masa
se ha determinado dindmicamente (Henry & McCarthy
1993). Por tanto, el sistema AB Dor ofrece la rara opor-
tunidad de combinar una precisa determinacion de la
masa con informacién fotométrica de un joven objeto
de muy baja masa. En particular, una deteccién fo-
tométrica adecuada localizaria este objeto en un dia-
grama masa-luminosidad y constituiria un punto de ca-
libracién muy preciso para diferentes relaciones tedricas
masa-luminosidad para estos objetos (D’Antona y Ma-
zitelli 1995; Burrows et al 1993; Barrafe et al 1995).
Dada la pertenencia de AB Dor al supercimulo que in-
cluye las Pléyades, podriamos escalar las masas de ob-
jetos que son candidatos a enanas marrones descubier-
tos mediante fotometria en las Pléyades (Stauffer et al
1994; Rebolo et al 1995). La diferencia de magnitud
entre ABDor y su compa nera invisible, nueve mag-
nitudes menos brillante, y su separacion, entre 0.25 y
1.2” hacen que la detecciéon fotométrica de AB Dor C
sea i1mprobable con telescopios terrestres. La alta re-
solucién espacial y las capacidades coronograficas de
la camera NICMOS que sera instalada en el HST este

mismo a no 1997 parecen ser ideales para la deteccion
de este objeto.

La deteccién astrométrica de AB Dor C demuestra
la potencia de la técnica de referencia de fase con VLBI
para la bisqueda de objetos de baja masa en torno a
radioestrellas. Incluso con una resolucién similar a la
alcanzada en el caso de AB Dor, la aplicacién de esta
técnica a estrellas cercanas (<5 parsecs) de tipo dMe
(fuertes radioemisoras y poco masivas) reportaria la de-
teccion de objetos subestelares con masas tan peque nas
como la de Jupiter para periodos menores que cinco
a nos (Lestrade et al 1995).
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Sitmulaciones numéricas de galaxias en
entornos de alta densidad

Autor/es: M. Angeles Gémez-Flechoso
Centro/s: Univ. Auténoma de Madrid

Introduccion

Las simulaciones numéricas de N-cuerpos son un buen
método de estudio en situaciones en las que, debido
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a la complejidad del problema, sea imposible obtener
una solucién analitica o semianalitica que permita una
mejor comprension de la situacidn fisica.

En este trabajo se han utilizado este tipo de
métodos para llevar a cabo un estudio de los efectos
morfolégicos y dindmicos producidos sobre galaxias de
distinto tipo (elipticas y espirales) cuando orbitan en
regiones de alta densidad. Las regiones de alta densi-
dad que vamos a considerar son los cimulos ricos de
galaxias y los grupos compactos de galaxias.

Para la realizacion de nuestras simulaciones hemos
utilizado un cédigo numérico tipo arbol (treecode) im-
plementado por L. Hernquist®, que hemos modificado
para introducir los efectos que un potencial externo
(analitico) generaria sobre las galaxias en estudio. Por
otra parte, las galaxias han sido simuladas como siste-
mas de N-cuerpos (N ~ 5000 — 37000 particulas).

Galaxias espirales en cimulos ricos

Una de las caracteristicas observacionales mas destaca-
bles de los cimulos ricos de galaxias es que existe una
fuerte correlacién de la morfologia de las galaxias con
la densidad local de galaxias®'%?3, asi como con su dis-
tacia al centro del cimulo?'. Esto se podria resumir en
el hecho de que los tipos tempranos de galaxias se en-
cuentran preferentemente en las zonas mas centrales del
cumulo. Otra de las caracteristicas observacionales, su-
gerida por algunos autores?%:22, es la posible correlacién
entre la posiciéon dentro del cimulo de las galaxias es-
pirales y el decrecimiento de sus curvas de rotacién, en
contraposicion con las tipicas curvas de rotacién planas
de las espirales de campo. Sin embargo, dicha corre-

lacién ha sido puesta en duda por otros autores!.

Estos dos hechos nos llevan a preguntarnos sobre el
papel que puede jugar el potencial de los cimulos en la
morfologia y la cinematica de las galaxias que orbitan
en ellos.

Para realizar un estudio de esta posible relacién he-
mos implementado un modelo numérico de galaxia de
disco multicomponente (halo, disco y bulbo) en equili-
brio en ausencia de fuerzas externas. Posteriormente,
y mediante el cddigo numérico treecode, modificado tal
y como hemos expuesto anteriormente, dejamos orbi-
tar nuestra galaxia de disco dentro del potencial que
generaria un cimulo de galaxias.

El potencial asociado al cimulo lo hemos mode-
lizado mediante un perfil analitico obtenido o bien a
partir de observaciones? en rayos X, o bien a partir de
simulaciones sobre formacién de cimulos'®. Ademas
hemos considerado dos casos: a) cimulos con potencial
estatico (no evolucionan con el tiempo), b) cimulos con
colapso esférico, en cuyo caso la evolucion de la densi-
dad con el redshift seria de la forma p oc (1+ 2)3. La
masa asociada a este tipo de cumulos seria del orden de
1.3 x 10'® Mg dentro de 3 Mpe de radio, en la época
actual.

Con el fin de abarcar todo el espacio de parametros
que puedan influir en la evolucidén de nuestra galaxia de
disco hemos realizado simulaciones variando la érbita
de la galaxia, su densidad, su masa, etc.

Los resultados que hemos obtenido son que, en ge-
neral, los efectos encontrados en las galaxias son mayo-
res cuanto menor es su densidad y en los casos en los
que hemos considerado érbitas radiales (frente a érbitas
externas) y/o cumulos con colapso esférico (frente a
cimulos estaticos). Dichos efectos son los que vamos
a enumerar a continuacion:

e Truncacién o destruccion del halo oscuro de la gala-
xia.

e Truncacién de la parte luminosa de la galaxia (sis-
tema disco + bulbo).

o Calentamiento del disco, reflejado en un ensancha-
miento vertical.

e Decrecimiento de las curvas de rotacién en las zonas
externas del disco.

Galaxias elipticas en grupos compactos

Los grupos compactos de Hickson® (GCH) son sistemas
de pocas galaxias (4 — 10 galaxias), densos y aislados.
Otras de las caracteristicas de estos sistemas son su
baja dispersién de velocidades®!? o ~ 250—300 km/s).
Esto, unido a la alta densidad de galaxias mencionada
antes, supondria una rapida evolucién del sistema que
se reflejaria en la destruccidén de las galaxias por fuer-
zas de marea y en la coalescencia de unas con otras,
lo cual se traduciria en la desaparicion de los GCH en
cortos intervalos de tiempo (1 — 3 Gyr.) y en la for-
macion de galaxias elipticas azules. Sin embargo, esta
teoria sobre la naturaleza de los GCH presenta serios
problemas dado que: a) no existe ninguna correlacién
entre las propiedades de los GCH y los signos de inte-
raccién entre sus galaxias!®18 b) los porcentajes de ga-
laxias con signos de coalescencia son muy bajos?*2%14,
y ¢) no se observan mas galaxias elipticas azules que
en otros entornos?*. Las explicaciones que se han suge-
rido para explicar este tipo de sistemas son que o bien
se trata de superposiciones de filamentos o de grupos
dispersos vistos en proyeccién'’?, o bien son asocia-
ciones dinamicamente jovenes. Sin embargo, esto esta
en contradicciéon con las observaciones de emision di-
fusa en rayos X (~ 75% de los GCH presentan emision
difusal®) y con los altos porcentajes de galaxias con
signos de interaccién, ademas del hecho de que no se
observan fésiles de los GCH.

Por este motivo nosotros hemos buscado solucio-
nes alternativas que nos permitan entender los GCH
como asociaciones estables y reales de galaxias. Con
este propdsito hemos modelizado el potencial del halo
comin de materia oscura del grupo compacto mediante
una ley de Hubble modificada, cuyos parametros los
hemos ajustado a partir de las observaciones'® en ra-
yos X, fijando la masa oscura a 300 kpc en torno a
3 x 1013 Mg, mientras que para las galaxias hemos
utilizado modelos de N-cuerpos que simulen galaxias
elipticas. Para obtener la funcion de distribuciéon de di-
chas galaxias hemos buscado soluciones de la ecuaciéon
de Boltzmann en equilibrio con la distribuciéon de ma-
teria oscura del grupo compacto. De este modo hemos
obtenido una familia de soluciones que hemos denomi-
nado esferas de King modificadas, dado que se obtienen
siguiendo el mismo procedimiento matematico que las
esferas de King!'?, pero se diferencian de éstas en que
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para su obtencién se tiene en cuenta el potencial de
mareas generado por el grupo compacto. Las solucio-
nes obtenidas dependen tinicamente de dos parametros
(radio del core, r., y dispersién central de velocidades,
0,) que se fijan a partir de las observaciones. Posterior-
mente hemos estudiado la estabilidad de dichas solucio-
nes mediante varias simulaciones de grupos compactos
virializados (con cuatro galaxias por grupo) que hemos
dejado evolucionar dentro del potencial (estatico) del
halo de materia oscura durante 30—50 tiempos de cruce.

Los resultados que obtuvimos son los siguientes:

e La distancia media entre las galaxias no evoluciona
con el tiempo y las trayectorias son estables.

e La dispersion de velocidad de las galaxias en el grupo
no cambia en promedio.

e Las galaxias no coalescen unas con otras y, en gene-
ral, las trayectorias son independientes de la presencia
de otras galaxias.

e La dispersion de velocidades interna de las galaxias
no varia.

e La fraccién de masa de las galaxias perdida por fuer-
zas de marea es pequenia (10-20 %) y el perfil de densi-
dad no evoluciona (ajusta a una ley de de Vaucouleurs).

Por el contrario, si realizamos simulaciones de
GCH cuyas galaxias se modelizan mediante esferas de
King estandar (fuera del equilibrio con el campo de ma-
reas) o de GCH sin halo comun obtenemos que las gala-
xias del grupo pierden gran parte de su masa y acaban
coalesciendo en una fracciéon muy corta del tiempo de

Hubble.

Conclusiones

A partir de los estudios realizados, podemos concluir
que:

1. Las galaxias espirales en ciimulos ricos:

e Son muy dificiles de transformar en galaxias
elipticas con las caracteristicas de las observacio-
nales, ya que si bien morfolégicamente se asemejan
a elipticas, desde el punto de vista dinamico no se
puede decir lo mismo. Ademas, sélo en condicio-
nes muy extremas de los parametros del cimulos y
de la galaxia se puede destruir una galaxia espiral.
Por lo tanto, la relacién observacional existente en-
tre el tipo morfoldgico y la densidad local de ga-
laxias no se puede explicar apelando tinicamente a
efectos dinamicos recientes.

e Por otro lado, las curvas de rotacién de las espi-
rales en los cimulos se ven modificadas por efecto
del potencial del cimulo (observandose un decai-
miento en la parte externa), pero dichas modifi-
caciones dependen de muchos parametros (6rbita,
densidad de la galaxia, etc.). Esto explicaria la
incertidumbre observacional que existe a este res-
pecto.

2. Para las galaxias elipticas en grupos com-
pactos hemos obtenido soluciones que permiten la
existencia de los GCH como estructuras estables en
presencia de un halo comin de materia oscura. Los
parametros de dichas soluciones se encontrarian
dentro del rango observacional existente para gala-
xias elipticas. El unico hecho que podria afectar la

estabilidad de los GCH seria el decaimiento de las
orbitas de las galaxias debido a friccién dinamica
dentro del halo de materia oscura®!3, si bien los
estudios que hemos realizado de friccién dindmica
sobre un objeto no rigido®, como son las galaxias,
dan tiempos de caida mucho mayores que los es-
timados para un objeto rigido, lo que permitiria
relajar la necesidad de que los GCH, tal y como
los vemos, sean objetos dinamicamente jovenes.
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Introduccion

Durante la década de los 90 numerosos estudios han
puesto de manifiesto que los cimulos de galaxias son
generalmente sistemas complejos con presencia de su-
bestructuras en su interior que han sobrevivido al pro-
ceso de formacién (ver Salvador-Solé et al. 1993a; Es-
calera et al. 1994 y referencias). Esto implica que el
analisis del estado dinamico de los cimulos de galaxias
debe realizarse desde el punto de vista de que estos sis-
temas no estan completamente relajados, o al menos no
a todas las escalas relevantes para el sistema. Enfocado
el problema de este modo, las observaciones conducen
a una clasificacion de los tipos de subestructura en dos
grupos basicos: 1) subestructura a gran escala (> 1h~1!
Mpc), correspondiente al caso de dos o mas ctiimulos en
proceso de fusién; y 2) subestructura a pequenia escala
(entre 0.1h=1 Mpc y 0.3h=! Mpc), que corresponde a
subgrupos de galaxias inmersos en la regién central de
cumulos de galaxias.

El segundo tipo de subestructura ha sido objeto
de estudio en mi tesis doctoral. En ella se han desa-
rrollado una serie de métodos que permiten el andlisis
de la distribucién de galaxias en los cumulos a dife-
rentes escalas. Estos métodos han sido aplicados a una
muestra de cimulos reales obteniendose una descripcién
cuantitativa de su grado de relajacién y de la frecuen-
cia y caracteristicas del fendmeno de la subestructura
a pequena escala. Como complemento a este estudio,
se ha realizado un analisis del tiempo de superviven-
cia dinamica de un subgrupo de galaxias inmerso en un
cumulo.

Métodos

Los métodos desarrollados se describen en detalle en
Salvador-Solé et al. (1993a), Salvador-Solé et al. (1993h)
y referencias. Resumiendo, se trata de dos métodos de-
nominados de deconvolucién (DEC) y directo (DIR).
El método DIR permite obtener el perfil de densidad
radial media (nimero de galaxias por unidad de super-
ficie) de un ctimulo, y es insensible a la existencia de su-
bestructura. El método DEC también proporciona un
perfil de densidad radial pero es sensible a la existencia
de subestructura. El resultado de ambos métodos es
un perfil casi continuo convolucionado con una funcién
filtro cuya escala debe ser fijada. Dicha escala deter-
mina la escala de resolucién con la cual se ha obtenido
el perfil final. En el limite de escala de resolucion infi-
nitamente pequena el metodo DIR da como resultado
una serie de picos centrados en las posiciones radiales
de las galaxias del cumulo. Por otro lado, si se uti-
liza una escala de resolucién grande (mayor que la de
la subestructura existente de manera que ésta queda li-
mada) ambos métodos proporcionan el mismo perfil en
cumulos relajados.

Suponiendo que los cimulos de galaxias son reali-
zaciones concretas de un perfil de densidad media, n(r),
la autocorrelacion del perfil derivado por el método DIR,
es una estimacién de la autocorrelacion del perfil de
densidad media, n * n, mientras que la autocorrelacién
del perfil derivado por DEC es la autocorrelacién del
perfil de densidad de la realizacion concreta que repre-

senta el cimulo analizado, p * p. La diferencia relativa
de ambas autocorrelaciones define la llamada funcion
de correlacién a dos puntos media:

£(s)
La funcién (n * n)¢(s) mide el exceso de probabilidad
(respecto al valor puramente poissoniano) de encontrar
una galaxia a una distancia s de otra cualquiera. Por
tanto se trata de un estadistico que permite caracteri-
zar cuantitativamente la subestructura en los cimulos
de galaxias, de forma similar a su homélogo &(s), que
se utiliza para describir la estructura a gran escala del
universo. De hecho &(s) se obtiene de un promedio con-
volucionado del estadistico habitual &(s). Del mismo
modo que la funcién £(s) resulta adecuada para el estu-
dio de muestras de densidad media constante, la funcién
&(s) es especialmente adecuada para analizar muestras
no homogéneas con simetria radial como es el caso de
los cimulos de galaxias.

_pXp—mn*n

nxn

Analisis de Cumulos Reales

Los métodos anteriormente descritos han sido aplicados
a una muestra de 14 cumulos de galaxias (Dressler &
Shectman 1988). Los principales resultados del estudio
del perfil de densidad radial de los cumulos de la mues-
tra a diferentes escalas de resolucién son los siguientes
(vease para mas detalles Salvador-Solé et al. 1993a):

En primer lugar los cimulos libres de subestruc-
tura a gran escala analizados con escalas de resolucién
intermedias (~ 0.5A~! Mpc), presentan perfiles de
densidad similares entre si (dentro de la regidn cen-
tral de radio igual a 1h=! Mpc). El perfil medio de
densidad radial y la desviacién standard de los perfi-
les individuales son compatibles con una ley de King:
n(r) o< [l + (R/R:)?]7!, R. = 0.25h=! Mpc. La exis-
tencia de un perfil universal a esta escala de resolucién
es indicativo de que los cimulos de galaxias han alcan-
zado un estado de relajacion dindmica comin al menos
a dicha escala.

En segundo lugar, cuando se calculan los perfiles
de densidad radial a escalas mas pequefias (< 0.3h~!
Mpc), se observan diferencias significativas entre los re-
sultados obtenidos por los métodos DEC y DIR en el
50% de los cimulos analizados. Estas diferencias son
indicativas de la presencia de subestructura a pequena
escala.

Por otra parte, al calcular la funcién £(s) de los
cumulos de la muestra se confirman los resultados del
andlisis anterior (ver Salvador-Solé et al. 1993b). Los
mismos cumulos de galaxias con diferencias significa-
tivas entre los perfiles DEC y DIR presentan valores
significativamente positivos de la funcion £(s) en esca-
las menores a 0.2-0.3 h~! Mpc. Tipicamente la signi-
ficaciéon de la senal de correlacion es de 1.5-2.0 veces
la desviacién standard medida en simulaciones Monte
Carlo libres de subestructura. Utilizando un modelo
simple de agrupamiento de las galaxias en un cumulo
es posible reproducir el perfil tipico de la funcién £(s)
obtenido de la superposicion aleatoria de los cumulos de
la muestra que presentan evidencias de albergar subes-
tructura a escala pequefia. El modelo en cuestion (véase
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Gonzalez-Casado et al. 1993 para mas detalles), supone
la existencia de un subgrupo de galaxias con un radio
de 0.2h=! Mpc dentro de cada ciimulo. Dichos subgru-
pos se distribuyen homogéneamente dentro de la regiéon
central de radio 1A~! Mpc y tienen un perfil de densi-
dad intrinseco universal. El mejor ajuste de la funcién
&(s) observada en cumulos reales utilizando un perfil de
King para la subestructura, o(r) o< [1 + (r/r.)?]7!, se
obtiene para r, = 0.06h~! Mpc. Por tanto, el modelo
requiere que los subgrupos de galaxias inmersos en los
cumulos tengan una concentracién central alta. En la
siguiente seccién veremos que esto es consistente con
los resultados del estudio de la evoluciéon dinamica de
subgrupos dentro de cumulos de galaxias relajados.

Supervivencia Dinamica de Subestructuras de pequena
escala

El analisis de la supervivencia dindmica de subestructu-
ras se ha realizado mediante un modelo semi-analitico
que tiene en cuenta los dos procesos mas relevantes (ver
Gonzdlez-Casado et al. 1994 para mas detalles): 1) la
friccion dinamica causada por las particulas de materia
del medio intracumular (que se supone dominado por
masa no visible), y 2) la interaccién de marea causada
por el potencial medio del cimulo de galaxias. El pri-
mer proceso causa la caida de la rbita de la subestruc-
tura hacia el centro del cimulo donde desaparece in-
mersa en su nucleo. El segundo proceso también causa
la caida orbital pero en mayor medida puede produ-
cir la destruccion de la subestructura bien sea por una
pérdida de masa excesiva o por un incremento de la
energia interna que deja desligado gravitatoriamente el
sistema.

Aunque la modelizacién semi-analitica natural-
mente conlleva una serie de aproximaciones, permite
explorar con rapidez un amplio rango de valores de los
parametros libres del problema, lo cual sirve como guia
para posteriores calculos mas refinados pero que conlle-
van un mayor coste de tiempo como son las simulaciones
de N-cuerpos.

Los resultados detallados del estudio estan des-
critos en Gonzélez-Casado et al. (1994). Suponiendo
un limite superior para el radio de la subestructura de
0.3h~! Mpc, se obtiene que los subgrupos con una masa
superior al 5% de la masa total del cimulo pueden so-
brevivir durante alrededor del 10% de la edad del uni-
verso siguiendo érbitas radiales desde las regiones mas
externas del cumulo. Si se trata de orbitas circulares
el tiempo de supervivencia es mucho mayor, pudiendo
llegar a ser comparable con la edad del universo. Segin
simulaciones de N-cuerpos cosmoldgicas de alta reso-
lucién dindmica realizadas recientemente por Tormen
(1997) las érbitas de subgrupos de galaxias suelen te-
ner una excentricidad media de 0.5, es decir, un valor
intermedio entre una drbita radial y una circular. Por
otro lado, si la subestructura tiene una masa inferior al
5% de la masa total del cimulo, se ve afectada severa-
mente por las fuerzas de marea, perdiendo gran canti-
dad de masa conforme se aproxima al nicleo del cimulo
y finalmente su energia interna pasa a ser positiva tras
cruzarlo.

Un resultado interesante del estudio concierne a
la caida de grupos de galaxias desde el exterior del
cumulo por acrecién. Este es uno de los posibles escena-
rios invocados para explicar la existencia de subestruc-
tura a pequena escala en los cimulos. Utilizando los
parametros habitualmente observados en grupos de ga-
laxias se obtiene que en todos los casos son rapidamente
destruidos por las fuerzas de marea al atravesar el
nicleo del cimulo. Los resultados indican que se re-
quieren grupos con densidades similares o mayores a las
observadas en los nucleos de cimulos de galaxias, y por
tanto sugieren que mas bien podrian ser dichos niicleos
los que tras una fusién reciente entre dos cimulos pro-
ducen la subestructura a escala pequena.

Sumario

El trabajo realizado pone de manifiesto que la subes-
tructura a pequena escala es un fendémeno bastante
comin en cimulos de galaxias que aparecen relajados
en escalas intermedias. La funcidn £(s) permite descri-
bir la correlacién a dos puntos observada mediante un
modelo sencillo que requiere que la subestructura tenga
una concentracion central elevada, lo cual es consistente
con los resultados del analisis dinamico posterior.

Utilizando simulaciones de N-cuerpos se estd es-
tudiando actualmente la respuesta de la funcién &(s)
cuando se aplica a un sistema resultado de una fusién
reciente entre dos sistemas pre-existentes. Este trabajo
tiene por objeto analizar el posible uso de esta funcién
como herramienta para determinar cémo y cuando se
han formado los cimulos de galaxias reales.
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Combustion termonuclear en la fron-
tera de nicleos estelares degenerados

Autor/es: Jordi Jose
Centro/s: Universitat Politecnica de Catalunya

La acrecién de masa sobre la superficie de una es-
trella enana blanca, que forma parte de un sistema bi-
nario, juega un papel crucial en la caracterizacién de un
amplio abanico de fendmenos astrofisicos en el contexto
de la evolucidn estelar. En particular, las erupciones de
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novas clasicas, las explosiones de supernova del tipo Ia
o las fuentes binarias de rayos X poco masivas (rela-
cionadas con la formacidn de estrellas de neutrones en
sistemas binarios mediante el fenémeno de colapso in-
ducido por acrecién de la estrella enana blanca) estan
intimamente ligadas a este escenario. En todos estos
fenémenos astrofisicos, se pone de manifiesto el papel
esencial de la envoltura exterior, previamente acretada,
en la evolucién final de la estrella enana blanca.

En esta tesis doctoral, se ha analizado el efecto de
la combustién termonuclear en la frontera de ntcleos
degenerados de enanas blancas en acreciéon mediante
un cédigo hidrodindmico unidimensional, lagrangiano e
implicito, aplicado a una amplia variedad de condicio-
nes iniciales. Se ha puesto especial énfasis en el analisis
de las erupciones de nova, asi como en el desarrollo de
frentes de detonacién que dan lugar a explosiones de
supernova del tipo Ia.

En lo referente a la descripcion de las erupciones
tipo nova, se ha analizado la influencia de la compo-
sicién quimica de la enana blanca, el porcentaje de mez-
cla entre envoltura y nicleo, la masa de la enana blanca
y el ritmo de acrecién. Se han reproducido las propie-
dades principales correspondientes al final de la fase de
acrecion para dos series de modelos de enanas blancas
de ONeMg, adoptando las mismas condiciones inicia-
les que Politano et al. [1995]. Uno de estos modelos
se ha evolucionado hasta los estadios de explosion y
expansion. La mayor parte de las magnitudes fisicas
caracteristicas de la explosién se han reproducido sa-
tisfactoriamente (por ejemplo, la masa acretada en la
envoltura, la temperatura maxima durante la explosion,
el ritmo maximo de generacién de energia por reaccio-
nes nucleares o la nucleosintesis) a pesar de que se han
obtenido algunas discrepancias en lo referente al meca-
nismo de eyeccion de masa, asi como en las velocidades
maximas alcanzadas en la envoltura. Estas diferencias
han sido atribuidas al uso de otras prescripciones para
el transporte convectivo.

Se ha incluido una composicién inicial para una
enana blanca de ONe basada en calculos mas realistas
[Ritossa, Garcia-Berro & TIben 1996] y se ha compa-
rado la evolucién de dos modelos idénticos, uno con
una enana blanca de CO y otro en la que se ha op-
tado por una composicién de ONe. FEl resultado mas
destacado es la acrecién de una mayor envoltura sobre
la enana blanca de ONe, debido a la menor abundan-
cia de 2C. De esta forma, la ignicién en el modelo de
ONe tiene lugar en condiciones de mayor densidad (o
presién propia), lo que comporta una mayor violencia
en la explosidén, que se manifiesta en un mayor pico
de temperatura y una mayor cantidad de masa eyec-
tada en la evolucidn a largo plazo. Ademas, la escala
de tiempo caracteristica de la erupcién es mas corta
para el modelo de CO, resultado de notoria importan-
cia para las abundancias finales presentes en la envol-
tura eyectada, especialmente "Li [Hernanz, José, Coc,
& Tsern 1996]. A destacar que la proporcién isotépica
2ZNe/?°Ne obtenida en el modelo de CO podria explicar
las abundancias observadas en los llamados meteoritos
Ne-E [Eberhardt 1974]. El efecto del grado de mez-
cla entre nucleo y envoltura ha sido analizado a través
de un cierto nimero de modelos para enanas blancas

de CO u ONE de diversas masas. Su influencia ha re-
sultado ser poco significativa comparada con el mayor
efecto ejercido por otros parametros del modelo.

El analisis del efecto de la masa de la enana blanca
ha revelado que las estrellas mas masivas acretan en-
volturas mas ligeras, resultado que concuerda con las
conclusiones de algunos estudios precedentes [Kutter &
Sparks 1980; Prialnik et al. 1982]. En las estrellas ena-
nas blancas mas masivas, la ignicién se produce toda
vez se ha alcanzado una mayor presién en la base de
la envoltura, es decir, en condiciones de mayor dege-
neracion. En este caso, las explosiones resultantes son
mucho mas violentas, caracterizandose por temperatu-
ras maximas mas elevadas y escalas evolutivas mas cor-
tas, resposables de las diferencias obtenidas en la pro-
duccion de especies nucleares en los distintos modelos
simulados. Se han obtenido grandes cantidades de 3C,
1415N y 170 para los modelos de enanas blancas de ONe
muy masivas (1.25 & 1.35Mg). Se ha concluido que los
cocientes O/N menores que 1 y N/C mayores que 1 son
indicadores de la presencia de una enana blanca muy
masiva. En lo referente a la produccién de 1°F, se ha
sintetizado de forma apreciable en la envoltura acretada
de enanas muy masivas, ~ 1.35M, con abundancias
promedio muy similares a las obtenidas en el estudio de
pulsos térmicos en estrellas AGB [Forestini et al. 1992].
De este modo, la produccién de '°F en novas clésicas
no puede ser descartado completamente por ahora. Se
ha observado una marcada tendencia en la producciéon
de ?2:23Na: su abundancia se incrementa con la masa
de la enana blanca (o con la disminucién del ritmo de
acrecién), resultado que concuerda con las conclusiones
esbozadas por Politano et al. [1995]. Por otro lado, 26Al
muestra elevadas sobreproducciones [José, Hernanz &
Coc 1997], con una abundancia minima alrededor del
modelo de 1.25M¢, en desacuerdo con la tendencia ob-
tenida por Politano et al., en la que la abundancia de
26 A] decrece mondtonamente al incrementar la masa de
la enana. En nuestro estudio, se ha concluido que esta
discrepancia obedece al uso de diferentes prescripciones
para los ritmos de las reacciones nucleares directamente
involucradas en la sintesis de 26Al. Los cocientes obte-
nidos entre 26A1/27Al son compatible con las abundan-
cias medidas en los denominados X-grains, aunque no
permiten reproducir el cociente isotépico 3C/2C. Las
abundancias de magnesio obtenidas en todos los mode-
los estan de acuerdo con la caracteristica observacional
que las novas de ONe son abundantes en Ne pero son
muy pobres en Mg.

Se ha analizado la evolucion de algunos modelos
bajo distintos ritmos de acrecién, para clarificar su in-
cidencia en las explosiones de nova. Como era de es-
perar, ritmos de acrecién bajos dan lugar a erupcio-
nes mas violentas, caracterizadas por mayores picos de
temperatura y mayores envolturas eyectadas al medio
interestelar.

Se han utilizado dos ajustes distintos para las opa-
cidades radiativas (Tben [1975] y Rogers & Tglesias
[1993]) para estimar su posible efecto en la erupcidn.
Su influencia, relegada a la fase inicial de relajacidon de
los modelos, da lugar a envolturas mas ligeras cuando
se usan las opacidades de Rogers & Tglesias [1993], lo
que comporta una erupcién mas suave, pese a que no se
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aprecian diferencias notables en la nucleosintesis final.

El andlisis de las abundancias obtenidas en los di-
ferentes modelos evolucionados ha revelado algunas si-
militudes con los valores observados en algunas novas.
En particular, uno de los modelos de enanas blancas de
ONe de 1.25M¢ utilizado, presenta una abundancias
similares a las deducidas en el sistema V693 CrA 1981
(Williams et al. [1985]). El modelo de 1.35M guarda
por su parte un notable parecido con otra nova, V1370
Aql 1982 [Snijders et al. 1987]. En particular, este mo-
delo proporciona abundancias de azufre préximas a las
observadas en esta nova. Con respecto a las simulacio-
nes de enanas blancas de CO, los modelos de 1.00M
y 1.15Mg muestran abundancias promedio compatibles
con la composicién observada en el material eyectado

por la nova V1688 Cyg 1978 [Andrea 1992].

Se ha dedicado especial énfasis al estudio de la pro-
duccion de isétopos de interés para la astrofisica du-
rante las erupciones de nova. En particular, las novas
de CO aparecen como candidatas para la sintesis de
“Li, con factores de sobreproduccién del orden de 2000,
un orden de magnitud mayores que los obtenidos con
novas de ONe. Nuestros resultados, publicados en As-
trophysical Journal, difieren notoriamente de los obte-
nidos con modelos parametrizados de una capa [Boffin
et al. 1993], lo que pone de manifiesto la importancia
de la fase de acrecidn, la fase de subida de temperatura
hasta el maximo y el transporte convectivo.

Notables abundancias de ??Na se han obtenido al
evolucionar nicleos masivos de enanas blancas de ONe.
Los resultados obtenidos concuerdan con los limites su-
periores derivados por Tyudin et al. [1995] a partir de la
infructuosa busqueda de la emisién v a 1.275 MeV pro-
viniente de la desintegracién del sodio, realizada por la
mision COMPTEL. Hemos concluido, no obstante, que
las abundancias obtenidas de ??Na en las envolturas
eyectadas de alguno de nuestros modelos podrian ser
detectadas con equipamientos de mayor sensibilidad,
como los de la proxima mision espacial INTEGRAL.

Con respecto a la posible contribucién de las erup-
ciones de nova a las abundancias galdcticas de 26Al,
nuestros resultados muestran la necesidad de recurrir a
otros escenarios para explicar las 3M de 26Al galactico
estimadas, dado que sélo unas ~ 0.4Mg pueden ser
atribuidas a erupciones de nova. Esta conclusion esta
parcialmente apoyada por el reciente modelo basado
en progenitores jovenes, como estrellas AGB masivas,
explosiones de supernova del tipo II o estrellas Wolf-
Rayet, sugerida por las observaciones de la distribucién
de 26Al en la Galaxia, realizadas por COMPTEL.
[Prantzos & Diehl 1996].

Se han analizado también los problemas relativos
a la acrecién de helio en enanas blancas poco masi-
vas, desde el inicio de la fase de acrecién, en la que
una envoltura masiva rica en helio se acumula gradual-
mente sobre el nucleo inerte de una enana blanca, se-
guido por la ignicién explosiva del helio cerca de la base
de la envoltura, dando lugar a dos ondas de choque: un
frente de detonacidon que se propaga hacia la superfi-
cie, incinerando la mayor parte de la envoltura a 6Nj,
y una onda de compresién que viaja hacia el centro
de la estrella e induce la ignicién del carbono. En to-

dos los modelos evolucionados con ritmos de acrecién
moderados (M ~ 1078Mg.yr~1), el carbono igniciona
cerca del centro de la estrella, tipicamente a una dis-
tancia de M, ~ 1073M, desde el centro. Los ritmos de
acrecién menores comportan un aumento en cuanto a
la masa acretada en la envoltura. La evolucién a ritmos
de acrecién mayores (M ~ 10~7Mg.yr~1), por contra,
revela la aparicién de una erupcién de helio violenta,
por encima de la base de la envoltura. La posterior
expansion de la envoltura detiene la explosion.

Se han comparado algunos de los modelos estudia-
dos con calculos anteriores debidos a Woosley & Weaver
[1994] en su andlisis de explosiones de supernovas del
tipo Ia sub-Chandrasekhar. A pesar de las diferencias
intrinsecas en el método de implementar la acrecion, la
concordancia hasta la fase de ignicién del carbono es
notable.

Una conclusién destacada guarda relaciéon con la
influencia de la cadena de reacciones

HN(e™, v)4C(a, 7)120,
cuyo papel es crucial en los modelos para los que la
densidad caracteristica de ignicién del helio es mayor
que pre > 108g.cm™3.

En la descripcién de la evolucién posterior de los
modelos de enanas blancas de 0.8Mg, se ha puesto
de manifiesto que el tiempo de propagacion del frente
de detonacion exterior es independiente del ritmo del
acrecién, pese al amplio rango de variacién adoptado
(que conlleva la acrecién de envolturas muy diversas).
Por contra, la onda de compresién que se mueve hacia
el interior igniciona el carbono con mayor antelacién
cuanto mayor es el ritmo de acrecién adoptado.

En lo que respecta a las estrellas de 0.6 M, éstas
acretan envolturas ligeramente menores que las corres-
pondientes a los modelos de 0.8 M. Durante el anélisis
de los modelos de 0.6Mg, se ha encontrado una es-
pecie de transicion suave entre los modelos que ge-
neran intensas ondas de choque (y que finalmente ig-
nicionan el carbono cerca del centro de la enana) y
aquellos para los que la ignicién del helio fuera de la
base de la envoltura da lugar a una erupcidn violenta,
pero sin generar ningun tipo de frente de detonacidn.
Esta transicién tiene lugar a un ritmo de acrecién de
M ~2.5x1078Mg.yr~!. Este resultado pone de mani-
fiesto el papel crucial del ritmo de acrecién en el destino
final de estrellas enanas blancas en acrecién.

De cara a completar el analisis autoconsistente del
efecto de la combustion termonuclear en estrellas ena-
nas blancas en acrecién realizado en esta tesis docto-
ral, se han perfilado algunos aspectos de interés que
seran desarrollados en un futuro préximo: la inclusiéon
y el analisis de mecanismos de mezcla entre envoltura
y ntcleo, tales como la difusién de nicleos, para ex-
plicar el enriquecimiento en metales requerido para ex-
plicar las propias erupciones de novas; una descripcién
adecuada del transporte de la radiacion mas alla de la
aproximacion de difusién para derivar apropiadamente
curvas de luz de novas; y un estudio detallado de la nu-
cleosintesis resultante en las explosiones de supernovas
del tipo Ia sub-Chandrasekhar, analizando la propa-
gacion de la detonacién del carbono.
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Modelado del agrupamiento gravitato-
ri0 en escenarios jerdrquicos de for-
macion de estructura

Autor/es: Alberto Manrique y Eduard Salvador-Solé
Centro/s: Dpt. d’Astronomia i Meteorologia, Universitat
de Barcelona

Introduccion

La rapida obtencién de datos observacionales de cali-
dad procedentes del universo distante y su contraste
con los correspondientes al universo cercano, requieren
una mejor comprension de los procesos que intervie-
nen en la formacién y evolucién de objetos virializados.
Este conocimiento debe servir para determinar propie-
dades caracteristicas de objetos de origen cosmoldgico
(e.g. nubes Ly-a, galaxias o cimulos de galaxias) y
para discriminar el posible escenario cosmogoénico, eva-
luando cantidades como el espectro de las perturbacio-
nes de densidad P(k), el parametro de densidad g, o
la constante cosmoldgica, A.

El marco tedrico usual donde se desarrollan los mo-
delos de formacion y evolucion de estructura es el de
inestabilidad gravitatoria a partir de un campo de per-
turbaciones de densidad con un espectro que conduce a
un escenario jerarquico. En este tipo de escenario se for-
man primeramente los objetos de baja masa, mientras
que los masivos aparecen posteriormente por agrupa-
miento gravitatorio de los primeros. Para simplificar la
explicaciéon se considerara un universo plano con A = 0
(universo Einstein-de Sitter).

Contrariamente a lo que sucede en la fase lineal,
el crecimiento de las perturbaciones de densidad en
régimen no lineal no tiene solucién exacta. Esto signi-
fica que para seguir el colapso y virializacién de las per-
turbaciones se debe recurrir a simulaciones numéricas
de N-cuerpos y/o hidrodinamicas. No obstante, dichas
simulaciones consumen un tiempo excesivo de CPU que
limita el rango dinamico. Una estrategia alternativa es
utilizar modelos analiticos aproximados que incorporan
una dinamica de colapso simplificada. Aunque por ello
puedan ser menos precisos, e incluso poco justificados,
proporcionan un mejor conocimiento del agrupamiento
gravitatorio en régimen no lineal.

El primero de estos modelos se debe a Press &
Schechter (1974; PS). Basado en el colapso esférico, per-
mite determinar la funcién de masas, esto es, la densi-
dad de objetos virializados de masa M en la época ¢, asi
como la funcién de masas condicional (Bower 1991), que
es esencial para deducir (Lacey & Cole 1993) cantida-
des como el ritmo de fusién, el tiempo de supervivencia
o el tiempo de formacién. Ambas funciones dan buenos
ajustes a los resultados de simulaciones de N-cuerpos,
lo cual significa que el modelo de PS da una descripcién
adecuada del agrupamiento gravitatorio real.

Sin embargo, tal prescripciéon no estd exenta de
ciertas deficiencias. Por ejemplo, el campo de densidad
real produce desviaciones respecto al colapso esférico y
no se puede asegurar que la ventana (que fija la escala

de las fluctuaciones) o las relaciones masa del objeto-
escala de filtrado, M(R) y umbral-tiempo de colapso,
6:(t), dadas por este modelo sean las mas adecuadas.
Por otro lado, PS establece que puntos del campo de
perturbaciones con sobredensidad é > é. son buenas
semillas de objetos virializados. No obstante, se ha de-
mostrado que los maximos (picos) resultan ser semillas
con mejor justificacién fisica.

El modelo que se presenta a continuacién da res-
puesta a estos problemas, pues sigue correctamente el
agrupamiento de objetos virializados procedentes de pi-
cos. Ademas, proporciona un filtro justificado y fija las

relaciones M(R) y é.(t).

La funciéon de masas en el modelo de picos

Andlogamente a PS, nuestro modelo utiliza propiedades
del campo lineal de densidad para extraer informacién
referente a objetos virializados. Se basa en el ansatz
del modelo de picos (inspirado en el colapso esférico)
que establece que picos con altura §. en escalas en el
intervalo [R, R 4+ dR] en un tiempo ¢; arbitrario dan
lugar a objetos en la época t con masas en el intervalo
[M, M+dM], siendo M (R) una funcidn creciente y é.(t)
una funcién decreciente.

La idea central del modelo es seguir la evolucién
dindmica de objetos con masas [M, M + dM] en t a
través de la evolucion por filtrado de picos de escalas
[R, R+dR] en t;. La conexién entre ambos procesos no
es trivial debido al problema de identificar picos a dife-
rente escalas. Uno de los principales logros del modelo
es el desarrollo del formalismo del sistema confluente
que permite establecer tal conexidn.

En el agrupamiento gravitatorio, los objetos evo-
lucionan por acrecién o por fusién. El primero es un
proceso continuo: dado un objeto de masa M siem-
pre se puede encontrar otro de masa M + dM que lo
incluye. Su contrapartida en la evolucién por filtrado
requiere que un pico en la escala R + AR englobe un
pico en la escala R, lo cual implica que la distancia en-
tre picos es como mucho de O(AR). El conjunto de
picos que trazan a un mismo objeto que evoluciona por
acrecién describe una trayectoria 8(R), que debe ser
mondtonamente decreciente puesto que los objetos que
acretan aumentan su masa con el tiempo. Esto sélo
ocurre si el campo de densidad es filtrado con una ven-
tana gaussiana (ventana natural del modelo).

Por otro lado, la fusién es un proceso discontinuo:
se producen saltos discretos en masa que delimitan el
objeto que fusiona del resultante. El volumen asociado
a picos que evolucionan por acrecién aumenta, pro-
duciéndose un encaje de éstos en otros de mayor escala
(efecto de nubes encajadas o cloud-in-cloud). Después
de corregir de dicho efecto se obtienen discontinuida-
des en las trayectorias §( R) que se interpretan de modo
natural como fusiones.

Para obtener la funcién de masas en el forma-
lismo del sistema confluente, se necesita: a) determinar
la densidad de picos con é. en el intervalo de escalas
[R,R+ dR] — Npi(R,é.), b) corregir dicha funcién de
escalas del efecto de nubes encajadas — N(R,é.), y ¢)
transformar N (R, é.) en la funcién de masas mediante
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N(M,t)dM = N(R,$.) 5—5 dM (2)

Finalmente falta fijar las relaciones M(R) y é.(t).
En un universo Einstein-de Sitter con un campo de den-
sidad descrito por un espectro del tipo P(k) x k",
el agrupamiento gravitatorio es autosimilar. El mo-
delo reproduce dicho comportamiento si M(R) o R3
y 6.(1) < a(t;)/a(t), siendo a(t) el factor de expansién
en la época t.

Tomamos

M(R)=(2n)*P5(¢R)® v 8:(t) = be0

donde las constantes 6.9 y ¢ son parametros libres que
dan cuenta de la dindmica real de colapso (i.e. se fijan
ajustando la funcién de masas a resultados de simula-
ciones).

Ritmos y tiempos tipicos de crecimiento

Los ritmos de crecimiento informan sobre la tasa de
destruccién y formacién de objetos. En la evolucién
por filtrado de picos, la destruccién esta relacionada
con picos no encajados que se imbrican en otros de ma-
yor escala (fusidén), mientras que la formacién estd re-
lacionada con picos no encajados que aparecen. El for-
malismo del sistema confluente permite determinar la
densidad neta de picos no encajados que se imbrican,
NYR — R',§)dRdR'ds, asi como la densidad neta
de picos no encajados que aparecen, N7 (R, §)dRds.
Usando las relaciones M(R) y 6.(t) se obtiene

a) El ritmo instantdneo de destruccién en ¢ de ob-
jetos de masa M que dan lugar a objetos de masa

[M', M’ + dM']

s
dt

_ NYR—R,$) (de)‘l

rd(M — M' 1) = N(R.5) T (4)

b) El ritmo instantdneo de captura (fusién + acrecién)
en t de objetos de masa M’ que proceden de objetos de
masa [M, M + dM]

rd(M — M’ t) N(M,t)

TC(M/ — M,t)= N 1) . (5)

¢) El ritmo instantdneo de formacién en ¢ de objetos de
masa M

dé,

dt

N/ (R, §)

Tf(M,t) = N(R 6c)

: (6)

d) El ritmo de acrecién de masa:

. 86\~ (dM\ |dé.
rmass(M7t) - <ﬁ) (ﬁ) ‘ dt

La distincion practica entre fusion y acrecidn, que
realiza el formalismo del sistema confluente, permite
definir tiempos de crecimiento caracteristico como los

. (7)

de formacion y destruccion, que corresponden respec-
tivamente a las épocas en las que objetos de masa M
son tipicamente formados o destruidos por fusiones. A
partir de estos tiempos se obtiene la edad tipica de
objetos de masa M (intervalo de tiempo transcurrido
desde la ultima fusién), el tiempo supervivencia (inter-
valo de tiempo transcurrido hasta la préxima fusién) y
el tiempo de vida (intervalo de tiempo durante el cual
el objeto evoluciona por acrecién), que se calcula como
diferencia de los dos anteriores.

Los tiempos de destruccién y formacién se deter-
minan mediante la variacién (debido a fusiones y for-
maciones) en las poblaciones de objetos supervivientes
y preexistentes respectivamente.

dNSUT

= = M (8),4] Nawr (1), (8)
ore— 100, 1) NM(E), 1] 1M (0), 1] Npre(0).09)

siendo M (t) solucién de la ecuacién (dM/dt)
[M(2),1].

El tiempo de destruccién (t4) se define como el
tiempo para el cual poblacién inicial de objetos su-
pervivientes de masa M decrece un factor e, de tal
modo que el tiempo de supervivencia es tgy,, = t4 — tg.
Anélogamente el tiempo de formacién (¢;) se define
como el tiempo para el cual poblacién inicial de ob-
jetos preexistentes de masa M decrece un factor e y la
edad tipica es t44. = to — ¢y, siendo ¢y en ambos casos
el tiempo de referencia (e.g. la época actual).

pa— a
- rmass

Resumiendo: se ha desarrollado el formalismo del
“sistema confluente”, que permite seguir la evoluciéon
por filtrado de los picos en un campo de perturbaciones
de densidad. Este formalismo se ha aplicado para de-
ducir una funcién de masas totalmente justificada en el
marco del modelo de picos. Ademas proporciona una
distincién practica entre procesos de acrecién y fusién
que conduce a una definicién natural de la formacion y
destruccién de un objeto y, por lo tanto, a mejores es-
timaciones de ritmos y tiempos tipicos de crecimiento.

La descripcién detallada del modelo se puede en-
contrar en Manrique & Salvador-Solé 1995, 1996.
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El entorno solar es una mezcla compleja de siste-
mas estelares diferentes tanto en sus propiedades fisicas
como cinematicas. El analisis de la distribucién de las
velocidades de los distintos tipos de estrellas se basa
en la interpretaciéon de las velocidades observadas como
una suma de una velocidad sistemédtica (campo medio
de velocidades y rotacién galactica), reflejo del movi-
miento solar respecto del conjunto, mas una velocidad
residual o aleatoria particular de cada estrella. El estu-
dio realizado da cuenta no sélo del campo de velocida-
des sistematicas, cuestion ésta ampliamente tratada por
muchos autores, siné también de la distribucion local de
velocidades aleatorias caracterizada por el elipsoide de
velocidades residuales

La variacién con la posicién de la forma y de la
orientacién del elipsoide de velocidades de las estrellas
jévenes del entorno solar ha sido muy poco estudiada,
no existiendo ningin método general desarrollado en
este sentido hasta el trabajo de Oblak (1983), y atin éste
restringiéndose al plano galactico. Usualmente se ha
asumido, a pesar de ciertas evidencias observacionales,
que, en el entorno solar, este elipsoide es independiente
de la posicion.

El objetivo propuesto en el presente trabajo es la
bisqueda de los gradientes espaciales de los momentos
centrados de segundo orden de la distribucion de veloci-
dades residuales estelares, los cuales definen el elipsoide
de velocidades, para muestras homogéneas de estrellas
jévenes normales del entorno solar.

Debido a que cabe esperar que los gradientes bus-
cados sean débiles, y con el fin de obtener estimacio-
nes estadisticamente fiables, es necesario disponer, por
un lado, de muestras estelares importantes en cuanto
a numero de estrellas seleccionadas atendiendo a crite-
rios fisicos bien definidos (edad) y, por otro, desarro-
llar métodos de calculo que tengan en cuenta de forma
optima los datos observacionales.

Entre las aportaciones del presente trabajo esta,
pues, la constitucién de una muestra de 2147 estre-
llas de tipos espectrales B5-B9, A y F y clase de
luminosidad IV y V, con edades comprendidas entre
7.5 < log(edad) < 9.7 (errores relativos en la edad
inferiores al 100%; velocidades residuales respecto del
centroide de Delhaye inferiores a 65km/s y distan-
cia menor que 300pc) procedente mayoritariamente
(87%) del catalogo de entrada Hipparcos (Turén et al.,
1992). TLa muestra contiene toda la informacién as-
trométrica y fisica individual necesaria para el estu-
dio detallado del campo de velocidades. La determi-
nacion de los parametros fisicos individuales de cada
estrella se ha efectuado tras la incorporacion de la fo-
tometria Stromgren de los catalogos de Hauck y Mer-
milliod (1990) y Perry (1991) y de los resultados de
las campanas de observacién que viene desarrollando el
grupo de Barcelona.

La magnitud absoluta, temperatura efectiva y la
gravedad superficial de cada estrella se han determi-
nado a partir de los indices fotométricos segun los algo-
ritmos de Figueras et al. (1991) y Jordi et al. (1996).
Se han asignado distancias fotométricas, que poseen un

error relativo constante, tras compararlas con las ob-
tenidas a partir de las paralajes trigonométricas. La
edad individual ha sido calculada a partir de mode-
los evolutivos recientes (Schaller et al.; 1992) mediante
el algoritmo de interpolaciéon desarrollado por Asiain
(1993, 1996). Los movimientos propios se han tomado
del catdlogo PPM (Rdser et al., 1994). Se han adjudi-
cado los errores en la velocidad radial del catdlogo de
Barbier-Brossat (1989).

Seguidamente, se ha efectuado un estudio aproxi-
mado del campo de velocidades definido por la muestra,
en funcién de la longitud galactica, y de la distancia,
mediante un método numérico clasico (Atanasijevié,
1971). Tras la aplicacién de un criterio cinematico de
seleccién (Heck, 1975), se ha constituido una muestra
final de 1699 estrellas, habiéndose repartido, en funcién
de la edad, en seis submuestras (con edades compren-
didas entre 1 y 12 revoluciones galacticas).

A continuacién, se han planteado las ecuaciones
cinematicas que rigen el comportamiento de cada es-
trella. Por un lado, estas ecuaciones tienen en cuenta
toda la informacién cinematica disponible y, por otro,
proporcionan de forma simultanea el campo de veloci-
dades medias (sélo se ha considerado el movimiento so-
lar) y la distribucidn de velocidades residuales asi como
sus eventuales variaciones con la posicién (en la apro-
ximacién del desarrollo a primer orden segun las direc-
ciones del centro, rotacién y polo norte galacticos).

Para su resolucion se han desarrollado dos métodos
estadisticos de estimacion de los parametros cinemati-
cos. Uno basado en un método de minimos cuadra-
dos iterativo y otro, desarrollado incialmente por Oblak
(1983), basado en el método de la maxima verosimi-
litud, que ha sido extendido y adaptado para la in-
clusion de los gradientes posicionales segun la direcciéon
perpendicular al plano galactico y que hace uso del
método de Monte Carlo. La consideracién de los erro-
res observacionales permite obtener una estimacién de
los parametros cinematicos libres, en principio, de la
contaminacién provocada por los mismos. Los métodos
propuestos suponen una importante mejora en relacion
a los métodos cldsicos (Torra, 1984; Figueras, 1986) y
son una extensién del de Oblak (1983). Estos métodos
dan cuenta de toda la informacién disponible (errores
observacionales incluidos) y permiten abordar, con ga-
rantia, la bisqueda de las irregularidades del campo
local de velocidades residuales.

La ventaja del primer método es su rapidez de
calculo, aunque, por contra, la convergencia no siem-
pre estd asegurada. FEn el segundo, la btsqueda de
la solucién es, en comparaciéon, mucho mas laboriosa
al seguirse un procedimiento de Monte Carlo (tirajes
gaussianos y reconduccién de la direccién de bisqueda)
y requiere establecer unos valores de partida (que toma-
mos de la solucién numérica aproximada proporcionada
por el método de Atanasijevié) y unos intervalos de va-
riacién de las incognitas. Este consumo de tiempo de
calculo se ve compensado después, al utilizar los tirajes
sucesivos para dar un valor al error de la estimacién,
a diferencia de otros métodos de maximizacién de la
funcién de verosimilitud que requieren la generacién de
muestras aleatorias para estimar los errores. Ambos
métodos pueden ser utilizados de forma complementa-



20

Nimero 6, febrero 1997

ria.

Los resultados obtenidos mediante la apliacién de
estos métodos a cada una de las submuestras estelares
seleccionadas por edad, ponen de manifiesto la exis-
tencia de gradientes posicionales del elipsoide de velo-
cidades que, aunque de valor pequeno (en la mayoria
de casos, por debajo de 1. kmZs~?pc~1), pueden con-
siderarse significativos. Nuestros resultados muestran
una concordancia satisfactoria con otras estimaciones
(Oblak, 1983; Figueras, 1986).

La dependencia temporal de la desviacién del
vértice obtenida confirma los resultados del analisis ci-
nematico preliminar de las submuestras. Dejando a un
lado la submuestra mas joven, la desviacién del vértice
esta presente en todas las submuestras. Se mantiene en
torno a 20°, con un maximo para la submuestra niimero
5, y decae bruscamente hasta reducirse a menos de la
mitad para la submuestra de mas edad. La lenta va-
riacién de la desviacién del vértice esta de acuerdo con
el modelo propuesto por Mayor (1970) de una pertur-
bacién local del potencial galactico y excluye la inter-
pretacion de esta anomalia inicamente en términos de
las condiciones iniciales en el momento de la formacién
de las estrellas.

Las submuestras 2 y 5 (de edades comprendidas
entre 1 — 2 y 4 — 6 revoluciones galdcticas) son las que
presentan el mayor nimero de gradientes significativos
(error de la estimacién inferior al valor del pardmetro),
siendo esta ultima la que presenta una desviacién del
vértice (¢ = 22.5° + 2.9°%) superior al resto. Los gra-
dientes posicionales significativos detectados correspon-
den, en la mayoria de casos, al momento centrado de
segundo orden p99g. En general, podemos destacar:
8’;5700 <0, 8%2200 <0.y % ~ (., siendo estos gra-
dientes segin z la primera vez que son estimados en
un modelo cinematico en el entorno solar. En particu-
lar, los valores significativos, correspondientes a la sub-
muestra nimero 2 (que contiene el mayor niimero de

estrellas): a‘é% =—49+ .22 | 6‘3% =—47+ .30
Qhox — 384+ 12 , 24ue = 21+ .15 km?%s Zpc!,

siendo el primer valor coincidente con el resultado de
Oblak (1983) para la muestra del mismo rango de eda-
des.

Para verificar la validez de los débiles valores obte-
nidos de los gradientes posicionales del elipsoide de ve-
locidades residuales y la influencia de diversos factores
(nimero de estrellas por submuestra, errores observa-
cionales), se han llevado a cabo diferentes simulaciones
y tests a partir de muestras estelares ficticias, gene-
radas sintéticamente tomando como base el algoritmo
desarrollado originalmente por Herndndez (1991). Los
resultados muestran el buen acuerdo de los métodos en-
tre si y su capacidad para reproducir las caracteristicas
buscadas, ratificando, con ello, la validez y calidad de
los gradientes posicionales obtenidos en los casos reales.

La interpretacion fisica de la existencia de estos
gradientes del elipsoide de velocidades se ha realizado
en base a dos hipdtesis, en principio, independientes.
Una reposa en la existencia, en las submuestras es-
telares utilizadas, de grupos mduwiles, de cuyas carac-
teristicas cinematicas participarian las estrellas del en-
torno solar.

El uso del algoritmo desarrollado por Chen et al.
(1996) ha permitido la deteccién de candidatos a miem-
bros de los grupos méviles conocidos (Pléyades, Sirio e
Hiades). TLa comparacién de los resultados obtenidos
aplicando nuestros métodos de estimacion a las mues-
tras de estrellas resultantes de la eliminacién de los mis-
mos, no permiten afirmar que los valores de los gradien-
tes de los elipsoides de velocidades desaparezcan. Al
contrario, en algunos casos estos se ven notablemente
reforzados mientras que en otros, la tendencia es a dis-
minuir. En cambio, el movimiento solar medio, las dis-
persiones de la velocidad y la desviacién del vértice si
se ven significativamente influenciados. La tendencia
de éste tltimo es a la disminucién una vez se han ex-
traido las estrellas de grupos moviles. Las simulaciones
efectuadas para verificar estos resultados apuntan en la
misma linea.

La segunda hipdtesis considerada se basa en una
perturbacién del potencial galactico provocada, bien
por la existencia de una cierta estructura galactica lo-
cal, bien por la estructura espiral (Mayor, 1970). Asu-
miendo, segin este modelo, que las rectas de igual des-
viacion del vértice indican las direcciones en que actia
la perturbacion, hemos podido establecer la inclinaciéon
de la estructura responsable de la misma: subyaceria en
el plano galactico en la direccidén de longitud galactica
| = —13.5° 4+ 24., presentando también una cierta in-
clinacién respecto de este plano, del mismo orden de
magnitud. Este valor se aleja del propuesto como incli-
nacién del brazo local de Orién (I = 45° — 80°), aunque
la estimacién es lo suficientemente incierta como para
no descartar la conexién con el mismo. Modelos mas
complejos como el propuesto por Dolitze (1983) a base
de un sistema doble de brazos espirales de inclinacién
diferente, podrian ser también una alternativa para la
interpretacién fisica del resultado obtenido. Ello indi-
caria la coexistencia de dos modos o estructuras espira-
les: una fuertemente enrollada, dominante a gran escala
y, la otra, con una orientacién, que seria la responsable
de los efectos en la cinematica local.

Como conclusiones del trabajo remarcamos la exis-
tencia de irregularidades significativas en la distribucién
de velocidades residuales de las estrellas jévenes norma-
les de la secuencia principal (con edades comprendidas
entre 0.5y 12 revoluciones galdcticas) en el entorno so-
lar (distancias inferiores a 300 pc). Trregularidades que
se manifiestan por la existencia de gradientes de la dis-
persién de las velocidades residuales segtn la posicién y
la presencia de la desviacién del vértice, fendmenos que
no encuentran su explicacién en el marco de un modelo
de galaxia axisimétrico y estacionario.

Pese a su débil valor, la existencia de estos gradien-
tes posicionales pone en entredicho la hipdtesis usual-
mente asumida de un elipsoide de velocidades invaria-
ble, localmente, con la posicién.

En resumen, disponemos de unas herramientas ma-
tematicas (los métodos estadisticos desarrollados) cuya
aplicacion a muestras estelares homogéneas nos permite
avanzar en la comprension de la estructura de la Gala-
xia en la vecindad solar.
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Identificacion y andlisis de 1mdgenes
en placas astrogrdficas
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lencia

En este trabajo hemos llevado a cabo la identfi-
cacion y el analisis de imagenes en dos tipos diferen-
tes de placas astrograficas: placas de campo pequeno
(1°.3 x 1°.5) para la determinacién y mejora de drbitas
de asteroides, y placas de campo grande (2° x 2°) per-
tenecientes al primer registro fotografico del cielo com-
pleto, el proyecto denominado “Carte du Ciel”. El prin-
cipal objetivo que orienta el estudio de estas placas es
la obtencién de movimientos propios con una resolucion
de 2 mas para un total de ~ 107 estrellas, siendo la
magnitud limite de las placas de B &~ 15 .

Los algoritmos de identificacién de imagenes desa-
rrollados para placas de campo pequeno se basan en
el conocimiento a priori de las posiciones de las estre-
llas y otro tipo de objeto (en este caso un asteroide)
en la placa. Otra caracteristica importante de las pla-
cas es que presentan exposiciones miltiples, es decir, de
cada estrella u objeto tenemos dos (o incluso tres) ex-
posiciones en la misma placa. El conocimiento de las
posiciones relativas entre las diferentes exposiciones de
un mismo objeto es de gran utilidad a la hora de su
identificacion.

El proceso automatico de medida empieza con la
determinacién de la transformacién entre los sistemas
de coordenadas del catdlogo estelar y el de la maquina
donde se lleva a cabo el proceso de medida de la placa.
También se determinan las posiciones relativas entre
las diferentes exposiciones y se elige la secuencia en que
la méaquina ird buscando, identificando y midiendo la
posicién de los objetos en la placa.

La identificacién se realiza a través de la busqueda
de cuadrados activos en las zonas donde se sabe a priori
que debe de encontrarse un objeto. Estos cuadrados
activos son simplemente grupos de 9 x 9 pixeles en los
cuales la intensidad media detectada esta por encima de
un cierto umbral. El paso siguiente consiste en la orde-
nacion por orden decreciente de intensidad de la lista
de cuadrados activos obtenida. Se selecciona el primero
de la lista (que correspondera al de intensidad méaxima)
y se busca alrededor de él, y dentro de un cierto radio,
todos los cuadrados activos que pueda haber y se les
excluye de la lista. Cada grupo de cuadrados activos
construido de este modo constituye lo que denomina-
mos una zona activa. Se procede entonces a la blisqueda
de la zona activa alrededor del siguiente cuadrado ac-
tivo que haya quedado primero en la lista, y se sigue el
mismo proceso anterior hasta que todos los cuadrados
activos han sido asignados a una zona activa. Una zona
activa es identificada como perteneciente a la imagen de
un objeto real si cumple basicamente tres condiciones:
su posicion relativa respecto de otras zonas activas es la
que cabe esperar de las posiciones reales ocupadas por
las diferentes exposiciones de cada objeto, su forma es
aproximadamente circular y su tamano esta compren-
dido dentro de unos ciertos limites. Con estos criterios
practicamente todas las imagenes espureas que habian

sido detectadas son eliminadas. Finalmente, la deter-
minacion del centro de las imagenes se realiza ajustando
distribuciones marginales en z e y a las distribuciones
de intensidad correspondientes.

Se trata de un algoritmo que falla en muy pocas
ocasiones. Tiene la ventaja de ser completamente au-
tomatico, aunque es posible intervenir en cualquier mo-
mento del proceso deteniéndolo momentaneamente y
alterar el valor de los parametros utilizados en los cri-
terios de identificacién y/o seleccidn, segiin convenga a
las caracteristicas concretas de la zona de la placa en
estudio. El analisis es realizado en tiempo real, con lo
que se evitan problemas de almacenamiento de cantida-
des ingentes de datos. Es un proceso bastante rapido,
tardando de 15 a 20 minutos en medir una placa que
contenga unos 20 objetos, y la precisién con que se de-
termina la posicién del asteroide es de 0'.3.

El proceso de determinacién de posiciones de los
objetos en las placas de campo grande de la “Carte du
Ciel” fue diferente dado las peculiares caracteristicas de
estas placas. En primer lugar, también se trata de pla-
cas con exposiciones multiples, dispuestas formando un
tridngulo mas o menos equilatero (Fig. 5), separadas
entre si unos 170 ym. Esto conlleva graves problemas
de solapamiento entre las tres exposiciones correspon-
dientes a las estrellas mds brillantes (B < 12, apro-
ximadamente), que no sélo dificulta la identificacién
de las exposiciones individuales, sino que ademas re-
sulta en una aparente repulsién entre los centros de las
imagenes. Esta repulsion es la manifestacion del lla-
mado efecto Kostinsky, un efecto fotografico que afecta
a imagenes de objetos puntuales que yacen muy cerca
unas de otras y que se debe al agotamiento del reve-
lador y a la inhibicién del proceso de revelado en la
zona de contacto entre las exposiciones. El problema
se agrava cuando se trata de imagenes pertenecientes a
estrellas dobles. Hay que anadir también la presencia
de un reticulo impresionado en estas placas y sobre el
cual yacen algunas de las imagenes estelares, cuyo per-
fil de densidad resulta, en consecuencia, alterado. Las
determinaciones de posicién y magnitud en estos casos
son poco fiables. Por supuesto, y para finalizar, las abe-
rraciones esférica y curvatura de campo se manifiestan
de forma notoria (Fig. 6) sobre todo a distancias del
centro > 5 cm.

La determinacion de las posiciones ha sido reali-
zada ajustando simultaneamente los perfiles de densi-
dad de las tres exposiciones de cada objeto con la suma
de tres distribuciones gaussianas bidimensionales mo-
dificadas con un pardmetro de saturacién (s) que da
cuenta del achatamiento que sufren los perfiles a me-
dida que se alcanza el limite de saturacién de la placa,
al presentar ésta una respuesta no lineal con la densi-
dad de las imagenes. Concretamente, la densidad en el
pixel 7, 7 se toma como:

k=1 ) o (10)
Yig —Yck _ Tij—Tck Yij —YUck
o () o () (22) )]

donde Ap es el pico de densidad de la imagen k-

3 . \2
Dij= B+ ) Arexp {—% I:l_lti <(r”%kck)
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Fig. 5. Exposicién triple de una estrella en una placa de la

“Carte du Ciel”
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Fig. 6. Curvatura de campo en la placa. La longitud de los
segmentos es proporcional a la elipticidad media de las tres
exposiciones. La orientacién coincide con la de los semiejes
mayores

ésima (k = 1,2,3), (2;5,¥;;) son las coordenadas de
pixel, (Zck,ycr) son las coordenadas del centro de la
imagen, s es el parametro de saturacion y o1, oyr ¥ 1
son parametros de una elipse con orientaciéon y tamano
de ejes arbitrarios. El parametro B es el fondo y se
considera constante para las tres exposiciones ya que el
proceso de ajuste del modelo se lleva a cabo dentro de
ventanas de tan sélo 0.6 x 0.6 mm de tamano (o de 0.8 x
0.8 mm cuando se trata de las estrellas mas brillantes),
area suficientemente pequena como para suponer que
dentro de ella el fondo no varia.

Este algoritmo fue aplicado a varias placas de la

“Carte du Ciel” procedentes de los observatorios de
Helsinki y Burdeos. En concreto, una placa de Bur-
deos del ano 1922 se mostré especialmente adecuada
a nuestro estudio dado que contiene en su campo el
cimulo abierto M67 para el cual existe un catalogo as-
trométrico de precisién.

En primer lugar se estudié la precisién interna
de la placa. Esta se obtiene transformando los sis-
temas de coordenadas de las tres exposiciones a uno
comin, determinando entonces los errores resultantes
en la posicién de cada exposicidon. Se utilizd un total
de 1365 estrellas presentes en la placa y la transfor-
macién de coordenadas se realizd con polinomios en z
e y de segundo grado. Los errores encontrados en las
posiciones de cada exposicién son Az; = Ay; = 0”.167
(i = 1,2,3) cuando consideramos la placa entera, y
Axr; = Ay; = 0".09 si sélo se considera una regién
central en la placa de 5 cm de radio, con lo que son ex-
cluidas las regiones de la placa donde las aberraciones
Opticas son mas importantes.

La reduccion externa de la placa se llevé a cabo
con dos catalogos diferentes. En primer lugar se com-
pararon las posiciones de las estrellas en la placa con
las dadas en el catdlogo de Girard et al. (AJ 98, 1,
1989), construido expresamente para una regién en-
torno al cimulo M67. El problema que se nos presentd
fue que ese catalogo sdlo cubre una zona de aproxima-
damente 1° x 1° en el borde de la placa. El modelo
de placa utilizado (es decir, la transformacién entre el
sistema de coordenadas del catalogo y el de la placa fo-
tografica) fue de polinomios en z e y de segundo grado
y la reduccién fue llevada a cabo con la posicién media
de las tres exposiciones para evitar en lo posible el error
introducido por el efecto Kostinsky en las posiciones in-
dividuales. 196 estrellas fueron utilizadas y los errores

obtenidos fueron Az, = Ay,, = 0".20 .

La reduccién externa de la placa entera fue reali-
zada con posiciones procedentes del catdlogo PPM. Por
desgracia, las estrellas que aparecen en este catalogo son
todas ellas de magnitud V' < 11 aproximadamente, con
lo que aparecen solapadas en nuestra placa y presentan
los problemas antes explicados. Tan sélo 10 estrellas
del catalogo presentaban la calidad suficiente y la re-
duccidn de la placa condujo a posiciones de las estrellas
con errores Az, =0 .23 y Aym = 0".19 . El proceso
de reduccién fue el mismo explicado en el parrafo ante-
rior, utilizando de nuevo las posicion media de las tres
exposiciones.

En cuanto a la determinacién de las magnitudes de
las estrellas, ésta se realizd a partir de la determinacion
de los volimenes de las gaussianas ajustadas a cada
exposicidén. Se comprobd la necesidad de distinguir en-
tre imagenes que no alcanzan el limite de saturacion de
la placa e imagenes que si lo hacen dado que en estas
dltimas el volumen medido va a resultar menor que el
de la gaussiana no deformada que le corresponderia en
caso de no alcanzar este limite.

Para la reduccién fotométrica empleamos datos
para 105 estrellas procedentes de la base de datos STM-
BAD. Ajustando un modelo basado en un polinomio de
segundo grado obtuvimos magnitudes de las estrellas
con un rms= 0.12
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Un breve resumen de los logros de este trabajo seria
el siguiente:

— Desarrollo de un algoritmo de identificacién y
analisis de imégenes automatico, rapido, que tra-
baja en tiempo real, eficiente y que proporciona
posiciones de objetos con una precision de 0.3

— Determinacién de posiciones en las placas de la
“Carte du Ciel” con una precisién de 0'.1-0".2

— Determinacién de magnitudes fotograficas en pla-
cas de la “Carte du Ciel” con una precisiéon de

0.12m

Formacion estelar en regiones circum-
nucleares de galarias activas

Autor/es: Diego E. Pérez-Olea Meyer-Déhner
Centro/s: Dpto. Fisica Teérica C-XI, Univ. Auténoma
de Madrid

Introduccién

Se han estudiado las regiones de formacién estelar en-
contradas en las partes nucleares de galaxias activas
dentro de un estudio multifrecuencia. Se han realizado
observaciones en el éptico (tanto de imagen como de es-
pectroscopia) y en rayos X de una muestra de galaxias
que estan clasificadas desde poco activas (starburst) a
muy activas (de tipo Seyfert 1). Las distancias a las
que se encuentran van desde los 7 Mpc (17 ~35 parsecs)
hasta 65.5 Mpc (1”7 ~350 parsecs).

Por otro lado, se han desarrollado modelos evoluti-
vos para la emisién radio, donde se incluye, por primera
vez, la emisién asociada a explosiones de supernova, y
para la emisién infrarroja. A partir de estos modelos se
quiere estudiar la correlacion universal FIR-radio, y es-
tudiar si es necesario una fuente adicional (AGN) para
explicar las galaxias radio quiet.

Finalmente se han aplicado los estudios anterio-
res a las galaxias luminosas en el infrarrojo lejano
(LIRGS) para estudiar la naturaleza de la fuente ioni-
zante. Segin pasamos de estudiar los objetos cercanos
(NGC 1097, NGC 2903, NGC 3351, NGC 3504, NGC
7469) a las LIRGs, la resolucién angular no nos per-
mite resolver las posibles fuentes emisoras. Por ello,
es importante estudiar objetos cercanos para ver cual
es la contribucién de las regiones de formacion estelar
circumnucleares a la emisién integrada y comparar esta
emisién con la generada en el nucleo de la galaxia.

Observaciones en el 6ptico y en rayos X

Se ha realizado imagen (V, R, [OIII], Ha+[NII]) y es-
pectroscopia (37001&—9‘250;&) de las partes nucleares de
NGC 2903, NGC 3351 y NGC 3504, encontrando re-
giones de formacién estelar a distancias entre 200 y 600
parsecs respecto del nicleo. Estas regiones presentan
propiedades similares a las encontradas en regiones HII
gigantes y parecidos a la regién de formacién estelar 30
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Fig. 7. Diagrama log(Lx/Lmd)vs.log(Lx/LH/alpha). Se
muestran las posiciones de las regiones circumnucleares en

NGC 1097, NGC 1068 y en NGC 7469

Doradus en la Nube de Magallanes, aunque las densi-
dades son mas elevadas (~300-600 em~3). Los estudios
de espectroscopia sobre las regiones de formacion es-
telar resaltadas por el mapa en Ha muestran regiones
con una importante absorcién de la poblacion estelar
subyacente, elevadas extinciones y una alta metalici-
dad (>27q). Este estudio encuentra por primera vez
regiones de formacién estelar muy metalicas en gala-
xias clasificadas como starburst, lo que indica que esta
metalicidad seria similar en el nicleo de estas galaxias.
Este resultado es muy importante para el modelo de
formacién estelar (Terlevich & Melnick 1985, M NRAS,
213, 842).

Por otro lado, imagen en rayos X blandos en NGC
1097 y NGC 7469 (Pérez-Olea & Colina 1996, ApJ,
468, 191) muestran que las regiones de formacién es-
telar circumnucleares presentan valores Lx /Lyadio ¥
Lx /Lgo similares a las encontradas en galaxias star-
burst (ver Fig. 7). Ampliando la muestra con observa-
ciones de alta resolucién en rayos X se encuentra que
las fuentes AG N presentan, para la misma luminosidad
Ha, dos 6rdenes de magnitud mas luminosidad en ra-
yos X que no puede ser explicada con formacion estelar.
Por tanto, la contribucién de los anillos de formacion
estelar a la emision total en rayos X blandos va dis-
minuyendo segin aumenta la clasificacion activa de la
galaxia (20% en los LIN ERs, 10% en Seyfert 2, 4% en
Seyfert 1).

Modelos emisiéon radio e infrarroja

Se han desarrollado modelos evolutivos para la emision
radio (Pérez-Olea & Colina 1995, M N RAS, 277, 857)
donde se ha incluido por primera vez la contibucion de
radio supernovas. En la ultima década, estudios de su-
pernovas de tipo Ib y de tipo IT (Weiler et al. 1986, ApJ,
301, 790) encuentran que estas supernovas son fuentes
intensas en radio y, en especial aquellas supernovas con
masa de la estrellas progenitora 13< M/Mg <30. Estas
radio supernovas emiten durante una vida de 100 anos
y posteriormente pasan a considerarse como remanen-
tes de supernova. La luminosidad se calcula entonces a
partir de la relacién brillo superficial-diametro (Huang
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Fig. 8. Relacién FIR-radio para galaxias activas radio
quiet. Las lineas sdlidas muestran el rango de los valores
reproducidos por modelos de formacién estelar. La linea
discontinua de trazo largo muestra el valor medio medido
es starbursts. Las lineas discontinuas muestran distintas
contribuciones de una fuente AGN

et al. 1994, ApJ, 424, 114). Se incluye también en los
modelos la contribucién térmica. Por otro lado, a partir
de los modelos evolutivos (Garcia-Vargas et al. 1995,
A& A, 112, 13), se conoce la distribucién espectral de
energia que permite calcular la emision infrarroja.

Se puede entonces estudiar cual es la correlacién
FIR-radio producida por modelos de formacion estelar
y comprobar si se puede reproducir las observaciones
(Sopp & Alexander 1992, MNRAS, 251, 14p). Se en-
cuentra (ver Colina & Pérez-Olea 1995, M N RAS, 277,
845) que los pardmetros de la funcién inicial de masa no
afectan practicamente a la relacién F'IR-radio, y esta
controlada por los parametros que rigen los procesos
de extincidon. Con modelos de formacidn estelar se re-
producen los valores observados en la mayor parte de
galaxias radio quiet (ver Fig. 8), si bien es necesaria una
fuente adicional (AGN) para explicar todo el conjunto.
Esta fuente AGN puede dominar la emisién radio (6
= LAGN/LSB con 0< § <10) pero, sin embargo, la
luminosidad infrarroja lejana va a estar dominada por
la formacidn estelar, asumiendo que un AGN sigue la
relacién Lyqq/Lprr=10725 (Sanders et al. 1989, ApJ,
347, 29). Como consecuencia de ello, se infiere la pre-
sencia de regiones circumnucleares de formacién estelar
en QSOs (marcados en la Fig. 8 con el simbolo V). Por
otro lado, galaxias radio loud presentan una relacién
FIR-radio que no puede ser reproducida por formacién
estelar y la emision radio e infrarroja estaria dominada
por una fuente AGN.

Galaxias luminosas en el infrarrojo lejano (LIRGS)

Estas galaxias, con Lprgp ZlOHL@, presentan una re-
lacién F'IR-radio que se reproduce con modelos de for-
macién estelar unicamente. Se han ajustado las ob-
servaciones a los modelos y se encuentra un limite su-
perior de masa 30-60Mg. Sin embargo, se encuentra
una fuerte discrepancia con la emision en la linea de
Ha. Esto se atribuye a procesos de extincidén. Se
ha estudiado la naturaleza de la fuente ionizante en
las LIRGs en distintas bandas espectrales. La distri-
bucidn espectral de energia en el infrarrojo lejano de
las LIRGs es similar a la encontrada en galaxias con
formacion estelar y distinta de la encontrada en gala-
xias de tipo Seyfert y cuasares. La emision en rayos
X (NGC 3690 y Arp 220 en la Fig. T) presenta valores
Lx/Lrad, Lx /Lrrr y Lx /Luq similares a los encontra-
dos en galaxias de formacidn estelar que se encuentran
de canto (como en M 82 y NGC 253), y distinta a las
encontradas en las estructuras nticleo AGN mas ani-
llo circumnuclear como las encontradas en NGC 1097 y
en NGC 7469. Observaciones interferométricas en radio
muestran unas fuentes radio compactas (supuestamente
AGNs) que contribuyen ~10% a la emisién total. Si
se asume el valor L,,qs/Lprr encontrado en cudsares
de catalogo Palomar-Green, la emision infrarroja pro-
ducida por esta fuente seria despreciable. Incluso si
Lyrad/Lrrr=107%5 (valor medio encontrado en las ga-
laxias espirales), la contribucién a la emisién infrarroja
de la fuente AGN seria menor de un 10%. En resu-
men, el origen de la emision en las LT RGs parece ser
formacion estelar como fuente dominante.

Conclusiones generales

Las regiones de formacion estelar circumnucleares en-
contradas en galaxias cercanas parecen existir en ob-
jetos mas distantes, independientemente de la clasifi-
cacion activa de la galaxia. La contribucion de las re-
giones de formacién estelar es una fraccion importante
(>50%) de la luminosidad integrada de la galaxia, ex-
cepto en rayos X, donde en objetos mas activos domina
la emisién del nicleo (p.e. un 4% en la galaxia Seyfert
1 NGC 7469). Como parte final de este estudio, se en-
cuentra que en las LIRGs, los procesos de formacion
estelar dominan todo el rango espectral. Como resulta-
dos también importantes, destacar la deteccién de re-
giones circumnucleares con elevada metalicidad en ga-
laxias con nucleo starburst (NGC 2903, NGC 3351) y
en un objeto pre-LINER (NGC 3504). Por otro lado,
se han desarrollado modelos evolutivos para la emisién
radio, donde por primera vez se incluye la contribucién
de radio supernovas, y para la emision infrarroja lejana
que son capaces de reproducir la correlacién FIR-radio
observada en galaxias radio quiet, concluyendo que de-
berian de existir regiones de formacidn estelar en QSOs.

Andalisis espectroscopico de estrellas 6
Sct

Autor/es: E. Solano
Centro/s: INSA - Observatorio IUE, Madrid
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Introduccion

Las estrellas é Scuti forman un grupo de variables pul-
santes de Poblacién I, tipos espectrales A-F y un rango
de luminosidades que se extiende desde la Secuencia
Principal hasta dos magnitudes por encima de ella. Se
caracterizan por presentar periodos de pulsaciéon me-
nores de 0.3 dias, un rango de amplitudes que abarca
desde milimagnitudes hasta décimas de magnitud y
complicadas curvas de luz que pueden variar con el
tiempo (Rodriguez et al. 1994).

Si bien en los dltimos anos se han realizado nu-
merosas campanas fotométricas encaminadas a la iden-
tificacion de los modos de pulsacion, existen relativa-
mente pocos estudios espectroscopicos de estrellas 6
Sct incluso cuando éstas, especialmente las de pequena
amplitud, son objetos brillantes. EI principal obje-
tivo de este trabajo ha sido precisamente el de obte-
ner un conjunto extenso y homogéneo de estrellas é Sct
tanto de pequena como de gran amplitud, calcular sus
pardmetros fisicos (velocidad de rotacién, temperatura
efectiva, abundancias metdlicas) y estudiar las posibles
relaciones con los pardmetros de pulsacién (amplitud
y periodo). Un total de 68 § Scutis y 48 estrellas no
variables del mismo tipo espectral fueron observadas a
lo largo de 8 campanas de observacion llevadas a cabo
durante los anos 1990-1994 en dos observatorios dife-
rentes: Observatorio del Roque de los Muchachos (La
Palma, Espafia) y el Observatorio de McDonald (Texas,
EEUU).

Determinacion de los parametros fisicos

— Calculo de velocidades de rotacidon
Para calcular la velocidad de rotacién proyectada
(v sin i) se seleccioné un conjunto de lineas es-
pectrales en las que la rotacidon es la principal
fuente de ensanchamiento y se utilizé el método
descrito por Gray (1992), basado en la relacién en-
tre las frecuencias en las que la transformada de
Fourier del perfil de rotacién alcanza un minimo
relativo y la velocidad de rotacién proyectada.
La principal ventaja de este método sobre otros
comunmente utilizados es que produce medidas di-
rectas (sin necesidad de calibraciones respecto de
algin pardametro; e.g. FWHM) e independientes
del perfil instrumental. Diversas fuentes de error
(aproximacién lineal de la ley de oscurecimiento del
limbo, influencia del nivel de continuo, limitacién
de la frecuencia de muestreo e influencia de los mo-
dos de pulsacién no-radial en la deformacién de los
perfiles de las lineas) fueron estudiadas y cuantifi-
cadas.
— Determinacién de temperaturas efectivas

Las lineas de Balmer son indicadores optimos de
temperatura para T.;; < 8500K debido a su de-
pendencia practicamente nula con la gravedad y
su escasa dependencia con la metalicidad. En
este trabajo las temperaturas efectivas se han ob-
tenido mediante comparaciones, utilizando ajus-
tes de minimos cuadrados, entre el perfil de las

lineas de Balmer observadas (He, H3) y un con-
junto de perfiles sintéticos generados utilizando
ATLASS (Kurucz 1979). Las temperaturas efecti-
vas calculadas fueron comparadas con los valores
obtenidos de distintas calibraciones fotométricas
comunmente utilizadas encontrandose que las me-
nores diferencias se obtienen con la calibracion de
Moon & Dworetsky (1985). Tgualmente los valores
de T,y calculados fueron comparados con valores
de T,;; obtenidos a partir de métodos espectrofo-
tométricos (e.g. Malagnini et al. 1986) y de flujo
infrarrojo (TRFM) (e.g. Blackwell & Lynas-Gray
1994) encontrandose errores menores de 100 K.

— Calculos de abundancias metalicas

El calculo de abundancias se restringié a aquellas
estrellas observadas en McDonald con velocidades
de rotacién menor que 40 km/s para evitar el so-
lapamiento de lineas debido a rotacién. Para cal-
cular los valores de [Fe/H] y [Ca/H] se determina-
ron las anchuras equivalentes de lineas sintéticas
generadas con ATLASS8 para distintos valores de
temperatura y metalicidad y se compararon con
las anchuras equivalentes medidas sobre las lineas
observadas. Debido a la falta de valores suficiente-
mente precisos del parametro fuerza del oscilador
(log gf) para las lineas estudiadas, decidimos cal-
cular estos valores comparando las anchuras equi-
valentes de dichas lineas medidas en el Atlas de
Procyon (Griffin & Griffin 1979) y en el espec-
tro sintético generado con los parametros fisicos
de Procyon (Steffen 1985).

Relacion entre parametros fisicos y de pulsacion

— Velocidad de rotacién y amplitud

En la Fig. 9 se ha representado la variacién en
amplitud de las estrellas § Sct observadas frente a
v sin 1. Aunque en esta figura podemos apreciar la
presencia en la regién de pequena amplitud (AV
= 0™.1) tanto de estrellas pulsantes multimoda-
les (N=15) como de pulsantes en uno 6 dos mo-
dos (N=10), la presencia de estas dltimas se debe
posiblemente a un insuficiente nimero de obser-
vaciones. El hecho de que las estrellas é Sct con
gran variacion en amplitud presenten bajas veloci-
dades de rotacién puede explicarse segin la teoria
del acoplamiento no lineal de modos la cual sugiere
una distribucién de energia a través de resonancias
que impide que un modo dado tenga asociada una
gran amplitud. Dziembowski et al. (1988) demos-
traron que el acoplamiento de tres modos reduce
significativamente la amplitud para estrellas con
v sin i < 20 km/s, lo que concuerda con la Fig. 9,
a excepcién de V1162 Ori (v sin i=46 km/s; AV =
0.18) cuya monoperiodicidad necesita ser analizada
mas cuidadosamente.

Por lo que respecta a las cuatro estrellas é Sct
que muestran pequefias amplitudes (AV < 0.1) y
vsini < 20 km/s (GN And, V526 Cas, IM Tau
y V644 Her) se podria pensar que constituyen un
grupo de 8 Scutis de gran amplitud siendo éstas li-
mitadas por algin mecanismo fisico (e.g. difusién).
Sin embargo, el analisis de abundancias realizado a
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Fig. 9. Distribucidén de las velocidades de rotacién de las es-
trellas 6 Sct segun sus variaciones en amplitud. Los circulos
representan estrellas pulsantes en uno o dos modos (18 es-
trellas), los cuadrados estrellas pulsantes multimodales (17
estrellas) y las cruces estrellas cuyos modos de pulsacién no
han sido identificados (27 estrellas)

este grupo de estrellas no muestra la presencia de
caracteristicas tipicas de estrellas A,,. La hipdtesis
mas probable es que este grupo se encuentre for-
mado por é Sct de pequena amplitud con pulsacién
multimodal vistas en direccién polar. El hecho de
que la distribucién tedrica de v sin 1 asumiendo
una orientacion aleatoria de los ejes de rotaciéon
reproduzca con gran similitud la distribucién ob-
servada refuerza esta hipdtesis.

Igualmente, con vistas a determinar si la distri-
bucidn de valores de v sin i1 para las estrellas § Sct
de pequena amplitud es similar a la de las estrellas
no variables se ha aplicado el test de Kolmogorov-
Smirnov encontrandose que la hipétesis de que am-
bas muestras procedan de la misma funcién de dis-
tribucién puede ser rechazada con un nivel de con-
fianza del 98%: las estrellas  Sct muestran una
distribucién de v sin 1 mas ancha y una v sin i ma-
yor, lo que podria ser indicativo de que las altas
velocidades de rotacidon puedan favorecer la pre-
sencia de pulsacién.

— Temperatura efectiva y amplitud

En este apartado se compararon las temperaturas
efectivas de las estrellas § Sct de gran y pequena
amplitud. Aunque el reducido nimero de § Sct
de gran amplitud con valores de T;f; a lo largo
del ciclo de pulsacién impide extraer ninguna con-
clusidn del test de Kolmogorov, los valores obteni-
dos parecen indicar que las é Sct de gran amplitud
presentan valores de T;f; mas bajos, lo cual es con-
sistente con Breger (1980) quien postula que este
tipo de estrellas se encuentran mas evolucionadas
y cruzan la franja de inestabilidad a luminosidades
mas altas y, por tanto, a menores temperaturas.
La relativa escasez de é Sct de gran amplitud com-
parada con las de pequena amplitud (Rodriguez et

al. 1994) también concuerda con esta hipdtesis.

— Velocidad de rotacién/temperatura efectiva y peri-
odo
Un histograma de los periodos de las estrellas
6 Sct de gran y pequena amplitud nos muestra
que las primeras presentan periodos mas largos,
lo que concuerda con la i1dea de que estas estre-
llas se encuentran en un estado evolutivo posterior:
de la relacién P a L3/4/(MY? % T3) se obtiene
que la disminucion de la temperatura en la fase
post-Secuencia Principal produce un aumento del
periodo. Tgualmente se encontrd una clara relacién
entre T, y el periodo: los periodos son tanto mas
pequenos cuanto mas altas son las temperaturas,
lo cual viene nuevamente explicado por la relacién
amplitud-temperatura-periodo citada con anterio-
ridad. Por otro lado, no se encontrd ninguna corre-
lacion entre el periodo y la velocidad de rotaciéon
proyectada.

— Abundancia metalica y amplitud
Una representacion de las abundancias metalicas
de las estrellas § Sct de gran y pequena amplitud
nos indica que las primeras (a excepcién de V1162
Ori) presentan valores de abundancias metalicas
ligeramente mas altos. No obstante, son necesa-
rias nuevas observaciones para confirmar este re-
sultado.

Conclusiones

Se han calculado velocidades de rotacién proyectadas,
temperaturas efectivas y abundancias metalicas para 68
estrellas 6 Sct y para 41 estrellas no variables del mismo
tipo espectral. Las velocidades de rotacion se han calcu-
lado siguiendo el método desarrollado por Gray (1992)
que ha demostrado ser eficiente para espectros con mo-
derada resolucién y buena relacién senal-ruido. Las
temperaturas efectivas se calcularon a partir de los per-
files observados de H3 y Ha, no encontrandose diferen-
cias significativas entre los valores asi calculados y los
obtenidos mediante métodos espectrofotométricos o de
flujo infrarrojo (IRFM). Las abundancias metalicas se
han calculado utilizando los modelos de atmédsfera AT-

LAS8 (Kurucz 1979).

Se ha encontrado igualmente una clara relacién en-
tre la amplitud de la pulsacién y v sin i, la cual es
consistente con la hipdtesis de acoplamiento no lineal
de modos (Dziembowski et al. 1988). Comparando
la muestras de v sini para é Sct de pequena ampli-
tud y para estrellas no variables del mismo tipo espec-
tral se concluye que ambas presentan funciones de dis-
tribucién diferentes, sugiriendo que las altas velocida-
des de rotacién pudieran favorecer la aparicién de pul-
sacion. Igualmente, de la relacién periodo-temperatura
paralas é Sct, tanto de gran como de pequena amplitud,
se concluye que las primeras son sistematicamente mas
frias y presentan periodos mas largos, lo cual es con-
sistente con Breger (1980) quien sugiere que las é Sct
de gran amplitud son més evolucionadas (sub-gigantes)
que las de pequenia amplitud (secuencia principal).
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Evolucion cosmologica de sistemas de
absorcion de cudsares

Autor/es: Erik Stengler Larrea
Centro/s: Instituto de Fisica de Cantabria

Se ha estudiado la evolucién cosmoldgica de las nu-
bes de hidrdgeno intergalacticas que producen la mul-
titud de lineas de absorcién que se observan en los es-
pectros de cudsares y cuyo conjunto se conoce como el
“bosque de Lyman-«”. Dentro de los limites dados por
la resolucion espectral de los datos que se examinan, no
se ha obtenido ninguna indicacién de que esta evolucién
sea distinta para nubes que producen lineas de diferente
intensidad. Se ha obtenido ademas un interesante resul-
tado sobre la distribucién de los valores del parametro
de Doppler, b, de dichas lineas: es una distribucion con
una amplia dispersién, centrada en valores de b rela-
tivamente altos en relacién con lo que previamente se
creia. Se discuten las implicaciones de este resultado
para modelos de las nubes de hidrégeno que producen
las lineas y se concluye que que una fraccién significa-
tiva de la tan buscada materia oscura del universo se
encuentra asociada a estas nubes intergalacticas.

En la segunda parte de lo que constituyé mi tesis
doctoral la atencidn se centra en las lineas de absorcidon
producidas no ya por las nubes de hidrégeno, sino por
gas asociado a galaxias. Ajustando por vez primera per-
files de Voigt a una amplia muestra de lineas de CIV
se han medido las correspondientes densidades de co-
lumna y se ha llegado al resultado de que el valor medio
de densidad de columna de CIV por absorbente dismi-
nuye en un factor ~ 19 entre z = 1.5y z = 4.5. Esto
concuerda con predicciones anteriores, basadas en el an-
cho equivalente de las lineas, que habian establecido que
se deberia encontrar una disminucién de al menos un
factor 3. Como complemento a lo que se presentd en
la tesis presento una ampliacion de este analisis, en el
que, con la misma muestra, se ha llegado al resultado
de que los sistemas de CIV evolucionan con el tiempo
césmico de modos diferentes segin se trate de sistemas

T
log N(GIV) < 14.5
— log N(&l) > 4.3

MNumber of CIv systems per unit redshift
Z
L

Fig. 10.

de lineas débiles o fuertes (Fig. 10).

Volviendo al resumen de la tesis, se presentaron
también mediciones fotométricas en banda V de 37
cuasares. Este estudio se realizé como parte de la pre-
paracién de una propuesta de observacién para el teles-
copio espacial Hubble por parte el equipo del proyecto
clave del Hubble de “Lineas de absorcion en cuésares”.
Estas observaciones fueron realizadas con éxito poste-
riormente y se utilizan en parte para el estudio de sis-
temas de absorcién en el limite de Lyman descrito a
continuacion.

En este estudio sin precendentes sobre la evolucién
de los sistemas de absorcidon en el limite de Lyman utili-
zando espectros de 186 cusares se ha podido establecer
que ésta sigue una tendencia uniforme e indica que es-
tos sistemas podrian aumentar ligeramente en niimero
con la distancia si se adopta go = 0.5. Anteriormente se
habian obtenido resultados contradictorios al respecto
y en este trabajo, ademas, se han podido encontrar los
sesgos de los anteriores estudios, afianzando asi el resul-
tado obtenido y resolviendo una larga controversia so-
bre el asunto: la evolucién cosmoldgica de los sistemas
del limite de Lyman es muy poco pronunciada y podria
ser consistente, dentro de los errores estadisticos del es-
tudio, con una ausencia de evolucion. Este resultado se
combina con la evolucion obtenida arriba para las lineas
de CIV para llegar a la conclusién de que detras de ésta
se esconde un gradiente de abundancias y no un cam-
bio en el estado de ionizacién del gas absorbente, como
ha sido sugerido por otros investigadores. Por tltimo,
esto permite también estudiar el comportamiento de la
radiacion ultravioleta de fondo a grandes distancias y
concluir que no sufre ningtin cambio significativo. Este
resultado se compara con los resultados obtenidos para
varios rangos de distancias con otros métodos basados
en el estudio de lineas de absorcién en cuasares.

Todo esto esta hace tiempo listo para ser publicado
en un articulo enviado a Monthly Notices, en el que a
su vez se enmarca en el contexto de los mas recientes
modelos sobre la estructura y las condiciones fisicas de
los sistemas de absorcién tratados, pero el cada vez mas
frecuente politiqueo de las fases de “refereo” ha hecho
que hoy, mas de 2 anos después de la lectura de la tesis,
alin este sin publicar. Igual en 1997 se conseguira, si
es que sigo en el ambito de la investigaciéon “profesio-
nal”, lo cual, dadas las circunstancias (éstas que acabo
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de mencionar y otras de todos conocidas), capaces de
minar el tesén de hasta los mas entusiastas, es cada vez
menos probable. Por ello, quisiera aprovechar el espa-
cio que me queda, para agradecer a todos los que han
confiado en mi hasta el momento y han hecho lo posi-
ble para retenerme en esta actividad, ademas de haber
hecho mi estancia en diversos centros una experiencia
muy agradable e inolvidable. Y si luego resulta que
sigo adelante en esto, pues nunca estara de mas haber
mostrado que “es de bien nacidos ser agradecidos”.

Restimenes de los posters

Edades y masas a partir de modelos
evolutivos. Test con binarias eclipsan-
tes

Autor/es: R. Asiain, I. Ribas
Centro/s: Departament d’Astronomia i Meteorologia,
Universitat de Barcelona

El objetivo de este trabajo es, por una parte, pre-
sentar un algoritmo que permite determinar las edades
y masas de estrellas B, A y F de la secuencia principal
y, por otra, aplicar dicho algoritmo a estrellas binarias
eclipsantes —de parametros fundamentales conocidos—
para evaluar la calidad de algunos de los modelos de
evolucidn estelar mas recientes.

Suponiendo conocidos los parametros fisicos de una
estrella (T7;, log g" y Z*) se determina, en primer lu-
gar, un Conjunto de Modelos Evolutivos a Z = Z* a
partir de una interpolacidn lineal entre dos conjuntos a
distintas 7.

La T:f y log ¢ son entonces interpoladas entre los
nuevos modelos evolutivos para determinar asi la edad
y masa de la estrella, aplicando un tratamiento especial
en la Overlap Region, donde tres estados evolutivos son
posibles para cada (T:f, log ¢g*) (Asiain 1996). Los
errores han sido evaluados mediante simulaciones de
MonteCarlo.

Hemos realizado un andlisis comparativo de los dis-
tintos modelos a partir de una muestra de sistemas bi-
narios eclipsantes, separados y con lineas dobles en los
espectros, los cuales poseen masas y radios determina-
dos con una precisiéon del orden de 1-2%. Si conside-
ramos que las dos componentes del sistema binario se
originaron al mismo tiempo y del mismo material inte-
restelar (las dos tienen la misma composicién quimica),
los modelos deberian ser capaces de asignar la misma
edad a las dos componentes para una metalicidad de-
terminada. Estas hipdtesis son las bases de nuestros
tests.

Aplicando un algoritmo analogo al anteriormente
descrito calculamos la edad y T¢; de estas estrellas par-
tiendo de su M y log g, suponiendo una metalicidad
constante Z=0.02. Al comparar por un lado las edades
obtenidas para cada componente del sistema binario, y

por otro las T¢; asi calculadas con las fotométricas, ob-
servamos una mejora casi cronoldgica de los modelos,
lo que se traduce en el éxito de los modelos que consi-
deran el efecto de el overshooting (especialmente los de
los grupos de Ginebra y de Padova).

En una segunda parte del test empleamos el algo-
ritmo interpolador para hallar la metalicidad para la
cual los modelos son capaces de ajustar una isocrona a
ambas componentes del sistema binario eclipsante. En
este caso se utilizaron los modelos del gupo de Ginebra
y los del grupo de Padova, puesto que cubren un am-
plio rango de metalicidades y, como demostramos en
el anterior analisis, son los que proporcionan mejores
resultados.

En algunos casos no resulté posible ajustar una
isocrona para ningun valor del rango de metalicidades
abarcado por los modelos evolutivos. Asi pues, distin-
guimos entre sistemas con y sin solucién. El nimero
de sistemas con solucién decrece para Tg; inferiores a
11000 K y en escasas ocasiones los modelos evolutivos
describen adecuadamente los sistemas con componen-
tes de Ty inferiores a 8000 K. Cabe también destacar
que los modelos del grupo de Padova son capaces de
ajustar un mayor numero de sistemas binarios que los
del grupo de Ginebra.

Se observo ademas que la practica totalidad de los
sistemas sin solucién (~ 95%) presentan una edad para
la primaria inferior que para la secundaria en todo el
rango de metalicidades, y que las T,y derivadas de los
modelos evolutivos para los sistemas de la muestra re-
sultan sistematicamente mayores que las determinacio-
nes fotométricas.

Respecto a la metalicidades, los valores obtenidos
a través de los dos conjuntos de modelos muestran un
buen acuerdo mutuo, y también son compatibles, den-
tro de los errores, con la determinacién fotométrica y
espectroscépica de la metalicidad atmosférica (sélo dis-
ponible para dos sistemas).

Estrellas masiwas en M33, M31y
NGC6822: fotometria y espectroscopia
con HST

Autor/es: Luciana Bianchi
Centro/s: Center for Astrophysical Sciences, JHU, Balti-
more, USA y Osservatorio Astronomico di Torino, Italy

En este programa utilizamos el Telescopio Espacial
Hubble (HST) para estudios de poblaciones de estrellas
masivas en galaxias del Grupo Local. El fin es comparar
parametros estelares entre galaxias con metalicidades
e historias de formacién estelar diferentes. Establecer
relaciones observacionales entre parametros estelares y
caracteristicas globales de su galaxia puede ayudar a
comprender mejor la evolucion estelar y galactica.

Estudios globales de poblacién. Fotometria

En un trabajo (Bianchi et al. 1997a) analizamos ima-
genes con la camara WFPC-2 tomadas en siete campos
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de M33, que incluyen el centro (poblacién del bulbo),
zonas brillantes de brazos de espiral (cimulos ricos
de estrellas O-B luminosas), y zonas mds oscuras en-
tre los brazos o periféricas. Utilizamos filtros U,B,V
y UV (F170W). Las ventajas fundamentales con res-
pecto a anteriores estudios desde Tierra (ej. Massey
et al. 1996) son (1) la resolucién espacial de HST,
que a la distancia de M33 permite resolver los obje-
tos individualmente, y (2) la adicional fotometria UV,
fundamental para diagndstico de estrellas masivas y ca-
lientes (O,B tempranas, WR), a cuyas temperaturas los
clasicos filtros épticos U,B,V no son sensibles. La foto-
metria UV,U B,V se interpreta con modelos evolutivos,
para identificar los objetos m&as masivos, poblaciones
coevas, y comparar caracteristicas en diferentes sitios
de la galaxia.

Estudio de estrellas individuales. Espectroscopia

Para las estrellas mas luminosas y calientes, los espec-
tros en el rango UV (HST FOS y GHRS) nos dan in-
formacién sobre el viento estelar (aceleracién y velo-
cidad terminal) y sobre abundancias de elementos pe-
sados. La comparacién directa entre perfiles P Cygni
(UV) observados en estrellas del mismo tipo espectral
en M33, M31, NGC6822, Via Lactea y Nubes de Maga-
llanes, muestra efectos de la metalicidad. (ej. Bianchi
et al. 1996, Bianchi et al. 1997b). Combinando el
andlisis de lineas UV y lineas dpticas (observadas con
WHT-TAC) obtenemos una determinacién consistente
de pardmetros fotosféricos y de la envoltura: T.fy, Ly,
log g, Radio, velocidad del viento, perdida de masa,

abundancias (Bianchi et al. 1994, 1997b).
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Observaciones infrarrojas de binarias
de rayos—X

Autor/es: Alberto J. Castro-Tirado

Centro/s: Laboratorio de Astroffsica Espacial y Fisica
Fundamental (LAEFF),

INTA, P.O. Box 50727, 28080 Madrid

Resumen

Presentamos los resultados de observaciones IR de las
dos fuentes superluminicas de nuestra Galaxia, GRS
19154105 y GRO J1655-40. Asimismo se incluyen ob-
servaciones de una tercera binaria de rayos-X, 4U 1755-
33. Todas estas fuentes tienen contrapartidas varia-
bles en las bandas JHK del infrarrojo cercano. Las ob-
servaciones de GRS 1915+105 tomadas durante la ex-

plosion X acaecida en Octubre de 1994, revelan lineas
de emisidn intensas en la banda K. GRO J1655-40 fue
observado durante un periodo tranquilo (Mayo 1995),
entre dos explosiones X, revelando lineas de emisién
mas débiles que GRS 19154+105. Y por lo que respecta
a 4U 1755-33, la observacién se realizdé en Septiembre
de 1996, meses después de ser observada por RXTE en
el estado off por vez primera.

Introduccién

Tanto GRS 19154105 como GRO J1655-40 son las
primeras fuentes superluminicas descubiertas en nues-
tra Galaxia (Castro-Tirado et al. 1994, Mirabel &
Rodriguez 1994, Hjellming & Rupen 1995). Su compor-
tamiento es Unico y probablemente contienen agujeros
negros. La binaria de rayos-X 4U 1755-33 (= Sco X-6)
fue descubierta en 1965 y desde entonces se ha venido
observando con frecuencia.

Observaciones y Resultados

Las observaciones fueron realizadas en tiempo de servi-
cio con el United Kingdom Infrared Telescope (UKIRT)
en Hawaii. Se utilizaron tanto CGS4 (espectrémetro)
como TRCAM3 (cdmara TR). Los resultados mas impor-
tantes fueron los siguientes:

(a) GRS 19154105. Lineas de emisién en la banda
K (Br-v, He 1 2.06 pm y He TT 2.19 zm) se observan en
Octubre de 1994 (periodo de gran actividad X) y no asi
en Septiembre de 1993 (periodo de baja actividad). La
diferencia en continuo (un factor 2) es apreciable. Ello
refuerza la idea de la presencia de un disco de acreci-
miento alrededor del objeto compacto.

(b) GRO J1655-40. Lineas de emisién en la banda
K (Br-y, He T 2.06 gm), aunque mas débiles que para
GRS 1915+4+105.

(c) 4U 1755-33. Las imagenes JHK muestran que
la contrapartida IR ha disminuido de brillo, no llegando
a poder ser detectada, lo cual es lo que se espera du-
rante el estado off, en el que la emisién por parte del
disco de acrecimiento en torno al objeto compacto es
practicamente nula.

Nuevas observaciones -tanto fotométricas como es-
pectroscopicas- se realizaran en el futuro, con el fin de
adquirir una mejor comprension de los procesos fisicos
involucrados en este tipo de objetos.
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H;-jets en el nicleo de Serpens

Autor/es: C. Eiroa, J. Palacios
Centro/s: Dpto. Fisica Teérica, Universidad Auténoma
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de Madrid

El nicleo de Serpens es una regién de formacion
estelar activa con propiedades muy notables. Contiene
un cimulo de estrellas de baja masa, < 1-2 Mg, de
mas de 50 miembros. Existe un nimero importante de
nebulosas bipolares y cometarias orientadas en una di-
reccién media general sureste-noroeste, observadas en
el 6ptico y en el infrarrojo cercano. Hay una fuente tri-
ple en el radiocontinuo que presenta emisién sincrotén,
orientada en la direccién antes aludida, asociada a una
fuente en el infrarrojo lejano; en esta posicién se ha
detectado un jet de hidrégeno molecular y un chorro
bipolar de NH3. La emisién de CO muestra la exis-
tencia de gas de alta velocidad con una geometria muy
compleja, debido posiblemente a la interaccion de los
vientos estelares PMS del nicleo. Observaciones sub-
milimétricas prueban la existencia de unas fuentes que
se encuentran entre los mejores candidatos conocidos a
protoestrellas “puras”. En los dltimos anos hemos de-
dicado una intensa actividad observacional al estudio
de esta regidn, con observaciones en el éptico, infra-
rrojo, submilimétricas y radio y modos de observacion
-imagen, fotometria y espectroscopia. En base a ellas,
hemos analizado los distintos fenémenos presentes en el
nicleo de Serpens, desde los chorros, a vientos estelares
y caracteristicas de las fotosferas PMS de los miembros
del cimulo.

En este poster presentamos imagenes infrarrojas
del nticleo de Serpens, obtenidas con la camara MAGIC
del observatorio de Calar Alto. Las imagenes revelan la
existencia de nuevos jets de Hy asociados con los obje-
tos PMS EC)53 y EC105, ademas de una extensién del
jet asociado con la fuente triple de radio (EC41). Nues-
tras imagenes revelan también la existencia de un jet de
H; no asociado de forma evidente con algin objeto del
nicleo y varias condensaciones, asi como la presencia
de gas molecular chocado asociada con la binaria PMS
SVS20 (EC90). Un estudio detallado de la emisién de
Hs y otros fendmenos revelados por las imagenes IR se
esta llevando a cabo actualmente y sera publicada en
colaboracién con M. Casali, J. Eisloeffel y S. Curiel.
Solamente queremos recalcar que, de nuevo, el nicleo
de Serpens presenta una riqueza muy notable en uno
de los fendmenos mas espectaculares asociados con los
procesos relacionados con la formacion y evolucion pre-
secuencia principal.

Espectroscopia Ultravioleta de la FEs-
trella T-Tauri BP Tau

Autor/es: Ana Ines Gémez de Castro
Centro/s: Departamento de Astronomfa y Geodesia, Uni-
versidad Complutense de Madrid

BP Tau es una de las pocas estrellas T Tauri “cla-
sicas” en las que se ha detectado claramente sobre su
superficie la presencia de manchas calientes. El calen-
tamiento se produce probablemente por la energia gra-
vitacional liberada por el material que cae al chocar
con la superficie estelar. Esta energia se radiara prin-

cipalmente a longitudes de onda ultravioletas. En esta
contribuciéon damos cuenta de las variaciones del espec-
tro ultravioleta de BP Tau del 5 al 19 de enero de 1992,
cuando la estrella fue seguida con TUE durante 2 perio-
dos de rotaciéon. Nuestros datos indican que las lineas
que pueden ser excitadas mediante procesos de recom-
binacion, como las de O I y He II, tienen curvas de luz
de tipo periddico, mientras que las lineas que sélo se
excitan por colisién no siguen tal tendencia. Estos re-
sultados pueden interpretarse en términos del modelo
de acrecién magnetosférica; la energia cinética liberada
en los choques de acrecién calienta el gas a tempera-
turas del orden de los 10K y por tanto produce ra-
diacién ionizante. El continuo ultravioleta (Balmer) y
las lineas de O I y He II son resultado directo del pro-
ceso de recombinacién. Sin embargo, las lineas de C
IV, Si I y Mg II se excitan por colisiéon no sélo en la
regién en que se produce el choque del material que
cae, siné también en la magnetosfera activa y en epi-
sodios de acreciéon inhomogenea, y por tanto se espera
que sus curvas de luz se vean afectadas por estos pro-
cesos irregulares. Ademas presentamos la deteccidn de
gas caliente cayendo sobre la superficie estelar a partir
de la presencia de componentes en absorcion desplaza-
das al rojo (81 Km/s) en algunos de los perfiles de alta
resolucién del Mg IT procedentes de los archivos de TUE
y HST.

Identificacion y caracterizacion de nue-
vas estrellas variables

Autor/es: J.M. Gémez Forrellad! y E. Garcia Melen-
do?

Centro/s: 1Grup d’Estudis Astrondomics

2Fundacié Observatori Esteve Duran

En 1995 el Grup d’Estudis Astronomics inicié un
programa de biisqueda de nuevas estrellas variables. El
objetivo eran estrellas regulares de corto periodo, por
lo que se centrd en la identificacion de RR Lyrae y W
UMa. Fueron seleccionadas alrededor de 500 estrellas
candidatas de las cuales se llevan observadas unas 200,
habiéndose confirmado hasta el presente mas de 40 va-
riables. Muchas ya constaban como suspected, aunque
un tercio de ellas son variables totalmente nuevas, ha-
lladas durante la prospeccion.

El trabajo consta de dos fases. La primera es de
prospeccién. Cada estrella es observada durante varias
horas seguidas en diferentes noches para comprobar si
realmente es variable. En caso afirmativo, se pasa a
la segunda fase que consiste en la obtencién de una
curva de luz para caracterizar la variable y, si procede,
obtener efemérides. Es de destacar que menos del 20%
de las suspected son realmente variables y cuando lo
son, en un 50% el tipo de variabilidad indicado en los
catalogos es incorrecto. Otro dato a destacar es el alto
nuimero de nuevas variables que se detectan, sobre todo
teniendo en cuenta que el campo tipico cubierto es de
tan sélo unos 100’ cuadrados.

En todos los casos las curvas de luz obtenidas son
las primeras existentes para estas variables, que desglo-
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sadas por tipos son las siguientes:

8 eclipsantes tipo EA

3 eclipsantes tipo EB

11 eclipsantes tipo EW

5 RR Lyrae tipo RRab

1 RR Lyrae tipo RRd (doble modo)

1 RR Lyrae tipo RRc

2 Cefeidas clasicas

1 Delta Scuti

4 semirregulares e irregulares de espectro K

2 semirregulares o irregulares de espectro M

1 UV Cet

1 periodica de tipo no determinado (;elipsoidal?)

1 estrella presentando un evento transitorio (>9 mag-
nitudes)

Varias mas bajo observacién atin por caracterizar

Las magnitudes de estas estrellas van de la 7 a la
14.5 y para su observacion se utilizan camaras CCD
dotadas con filtros UBVRI. En las tareas de estanda-
rizacién de magnitudes también se emplean fotémetros
fotoeléctricos. En el programa participan 10 observa-
torios con telescopios de 26, 31, 41, 51 y 60 cm. En la
reduccién, analisis y publicacién de los resultados in-
tervienen dos programadores y dos analistas.

La distancia a las Pléyades y su lugar
en el diagrama HR

Autor/es: Cristina S. Hansen Ruiz!? y F. van Leeuwen?

Centro/s: ! General Ddvila 43 C, 3°A, Santander 39003
2 Royal Greenwich Observatory (RGO), Madingley Road,
Cambridge

La escala césmica de distancias se basa en ultima
instancia en distancias determinadas trigonométrica-
mente y las luminosidades absolutas derivadas de ellas.
Los primeros peldanos de la escala de distancias com-
prenden las distancias calibradas de cimulos abiertos,
fundamentalmente las secuencias principales de edad
cero de las Hiades y las Pléyades. Por primera vez,
el satélite HIPPARCOS nos permite calcular para es-
tos cimulos paralajes absolutas con exactitud, asi como
para estrellas a distancias menores que 100-200 pc. Los
datos del HIPPARCOS nos proveeran de informacién
nueva sobre masas y radios de estrellas en sistemas
multiples. Anadiendo los datos fotométricos y espec-
troscopicos tomados desde tierra, podremos refinar las
restricciones a las teorias de evolucién estelar, y cono-
cer mejor los efectos de la metalicidad y la edad sobre
la luminosidad.

El objeto de nuestro estudio es determinar la dis-
tancia de las Pléyades con una exactitud del ~ 2% en
paralaje, y localizar su secuencia principal en el dia-
grama HR para que sirva de punto de referencia en
la escala de distancias tanto en metalicidad como en
edad. Este cimulo sirve a nuestros propdsitos al te-
ner una metalicidad similar a la solar y una secuen-
cia principal bien definida hacia la regiéon de las estre-
llas masivas. La distancia del cimulo se determinara

usando los datos del HIPPARCOS (ESA, 1997), que
nos dan paralajes absolutas. La muestra de ~ 65 miem-
bros de las Pléyades observados por HIPPARCOS no
es completa en ningtin sentido, pero llegaa My = 6. La
distribucién de las exactitudes de las paralajes de esta
muestra tiene un maximo en 0.001”, estando éste un
poco distorsionado por movimientos orbitales y la pre-
sencia de sistemas multiples. Usaremos movimientos
propios diferenciales medidos desde tierra (de unas 5 a
10 veces mas precisos que los de HIPPARCOS) y fo-
tometria (que nos reduce la dispersién de las paralajes)
en combinacién con los datos astrométricos intermedios
del HIPPARCOS para obtener la paralaje y el movi-
miento propio del cimulo en una solucién unica para
todos los miembros reconocidos de éste. De este modo
tendremos en cuenta las (pequenas) correlaciones exis-
tentes entre las medidas de estrellas en un area pequena
del cielo, mientras que los datos tomados desde tierra
reducen los grados de libertad en la solucién final.

Para ver cudn representativa del ciumulo es la
muestra de HIPPARCOS tenemos fotometria Walra-
ven (van Leeuwen et al. 1986) de una muestra mads
grande de miembros de las Pléyades en un area de
~ 9% x 9°. Esta muestra sera analizada en cuanto a
enrojecimiento y binariedad. Las correcciones de enro-
jecimiento, decisivas para construir la estrecha secuen-
cia principal, sera estimada usando diferentes medios:
empiricamente, modelos de atmdsfera estelar tedricos y
mapas de TRAS. Otra informacién que mejore la esti-
macién podra venir de imagenes en HI, de muestreos
polarimétricos y del ITUE. Para reducir el efecto de la
binariedad en la anchura de la secuencia principal, con-
sideraremos todas las binarias conocidas y las separa-
remos en sus diferentes componentes en la secuencia
principal.

Referencias

— ESA 1997, HIPPARCOS Catalogue, ESA TP-1200
— Perryman, M.A.C. et al. 1995, A& A 304, 69

— van Leeuwen, F., Alphenaar, P. and Brand, J.

1986, A& ASS 65, 309

Luminosidad y cinemdtica: un algo-
ritmo de mdazxima verosimilitud para la
explotacion de los datos Hipparcos

Autor/es: X.Luri!, M.O. Mennessier?, F. Figueras',
J. Torra' y A. Gémez>

Centro/s: ! Departament d’Astronomia i Meteorologia,
Universitat de Barcelona, Avda. Diagonal 647, E-08027
Barcelona

2 Université Montpellier I, G.R.A.A.L., F-34095 Montpe-
llier CEDEX 5, Francia

% Observatoire de Paris-Meudon, D.A.S.G.A.L., F-92195
Meudon CEDEX Francia

Los datos Hipparcos estaran disponibles en breve
plazo. Con el objetivo de usar esta informacién, de



32

Nimero 6, febrero 1997

una calidad y en un volumen sin precedentes, hemos
desarrollado un nuevo método basado en el principio
de Maxima Verosimilitud (MV) para obtener calibra-
ciones de luminosidad, caracteristicas cinematicas y la
distribucién espacial de muestras de estrellas.

Nuestro método puede usar toda la informacion
disponible para las estrellas — paralajes trigonométricas,
movimientos propios, velocidades radiales y fotometria
—, pero también puede ser usado cuando falta parte de
la informacién o cuando sus errores son grandes. Esta
caracteristica es especialmente importante en las regio-
nes brillantes del diagrama HR (gigantes rojas, estrellas
O y B, etc.) donde las calibraciones de luminosidad no
pueden obtenerse unicamente a partir de paralajes tri-
gonométricas: en estas regiones incluso la precision de
Hipparocos para este observable es insuficiente, dadas
las grandes distancias implicadas.

Por otra parte, nuestro método tiene en cuenta
las restricciones observacionales de las muestras (como
por ejemplo el limite en magnitud aparente) y los erro-
res observacionales, de forma que los resultados estan
libres de los efectos provocados por éstos. La ro-
tacidn galactica y la absorcién interestelar también han
sido modelizadas e incluidas. Finalmente, el método
también permite modelizar especificamente la fisica de
la muestra (las distribuciones de magnitud absoluta,
de velocidades y espacial), incluyendo la posibilidad de
identificar y separar grupos de estrellas fisicamente dis-
tintos mezclados en la muestra, de forma que las ca-
libraciones resultantes son mas precisas y tienen mas
significado fisico.

Segregacion de estrellas CP2 en el dia-
grama HR a partir de la fotometria
Stromgren

Autor/es: Eduard Masana y Carme Jordi
Centro/s: Departament d’Astronomia i Meteorologia,
Universitat de Barcelona

La identificacién de las estrellas CP2 (peculiares
magnéticas) en el sistema fotométrico Stromgren se ha
limitado tradicionalmente al uso del indice my. Sin em-
bargo algunos trabajos previos (Cameron 1967, Hauck
1975) muestran que la peculiaridad afecta no sélo a este
indice, sino a todos los del sistema uvby — 3. Nuestro
objetivo es utilizar este hecho para establecer una se-
gregacion mas efectiva de las estrellas CP2 respecto de
las estrellas normales.

Para ello hemos confeccionado dos muestras: una
formada por estrellas CP2 del General Catalogue of Ap
and Am stars (Renson et al. 1991) y otra formada por
estrellas normales. La fotometria Stromgren de estas
estrellas fue extraida de varias fuentes, incluyendo ob-
servaciones propias. Las muestras contienen 660 y 2800
estrellas, respectivamente.

Hemos utilizado el Andlisis Candnico de Poblacio-
nes (ACP) (ver por ejemplo Rao 1948). Este método
analiza g poblaciones formadas por n, individuos y ca-
racterizadas por p variables. El ACP representa las

g poblaciones a lo largo de unos ejes candnicos orto-
gonales de una manera éptima. En nuestro caso las
poblaciones son 2 (estrellas normales y peculiares) y
las variables son los colores observados en el sistema
Stromgren. Un solo eje es suficiente para representar
dos poblaciones. Llamaremos Z a la coordenada aso-
ciada a este eje.

Antes de aplicar el ACP las estrellas fueron clasifi-
cadas fotométricamente en regiones siguiendo Figueras
et al. (1991) y Jordi et al. (1996). El ACP fue apli-
cado a cada regién por separado. Nos limitaremos aqui
a comentar los resultados correspondientes a la regiéon
temprana (estrellas B). Para reducir el efecto del enro-
jecimiento interestelar limitamos la muestra original a
estrellas con E(b—y) > 0.1. La coordenada Z obtenida
es:

7 = 47.628 + 12.595(b— y) + 52.514m; +
+0.11764¢; — 1928983
Z, = —3.54026 + 15.8748[u — b] — 20.9851[u— b]* +

+8.3983[u — b]?

donde 7, es un polinomio que ajusta las estrellas nor-
males. El indice de peculiaridad que utilizaremos sera
AZ =7 —7,. Definimos como umbral de peculiaridad
el valor de AZ que separa el 50% de las estrellas CP2
(AZyee = 1.5). Sélo un 2% de estrellas no peculiares
muestran un valor superior a este umbral, lo cual da
una idea de la eficacia de la segregacidn.

Comparaciones de nuestro indice con otros indices
de peculiaridad como Aa (Maitzen 1976) o A(V; — G)
de Ginebra muestran una buena correlacién, si bien la
eficacia de AZ es algo menor.
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Gradiente de Abundancias de Oxigeno

en M33

Autor/es: M.I. Monteverde Herndndez y A. Herrero
Centro/s:

El gradiente radial de abundancias en galaxias es-
pirales, es decir, la variacién de las abundancias locales
con la distancia al centro de la galaxia, es un impor-
tante parametro en el estudio de la evoluciéon quimica



Nimero 6, febrero 1997

33

de dichas galaxias. En nuestra Galaxia los gradien-
tes de abundancias determinados a partir de andlisis
de atmosferas estelares y los basados en regiones H 11,
presentan discrepancias. En lo referente a galaxias ex-
ternas los conocimientos sobre sus abundancias se limi-
tan a regiones H 11, por ello es importante extender el
estudio estelar a galaxias externas.

Asi pues, hemos iniciado un estudio sobre abun-
dancias estelares en la galaxia espiral del Grupo Local,
M33. Hasta ahora, los gradientes de metalicidad de
M33 estan principalmente basados en estudios de re-
giones H11 (Vilchez et al., 1988, MNRAS, 235, 66320
y Henry & Howard, 1995, ApJ, 438, 170). Las super-
gigantes AB, al ser las estrellas visualmente mas bri-
llantes, son candidatas iddneas para realizar andlisis
espectroscopicos en M33 con la ayuda de modelos de
atmosferas. Hemos centrado nuestro estudio en super-
gigantes B y la determinaciéon de abundancias de ele-
mentos como el O, Mg y Si. Presentamos aqui, los
primeros resultados de gradientes de abundancias de
oxigeno en una galaxia externa.

Hemos observado y clasificado estrellas de M33
a diferentes distancias radiales (ver Monteverde et al.
1996, A&A, 312, 24). Cada supergigante B obtenida
ha sido comparada con estrellas de la Galaxia y de la
Nube Pequena de Magallanes del mismo tipo espectral.
Los parametros de comparacién utilizados han sido las
anchuras equivalentes de diferentes lineas (O, Si, Mg)
y las abundancias de O en no equilibrio termodinamico
Local (no-ETL).

Las abundancias de O han sido obtenidas a partir
de curvas de crecimiento en no-ETL mediante calculos
tedricos de formacién de lineas en no-ETL para diferen-
tes abundancias y microturbulencias. Se empled el mo-
delo atémico de O 11 de Becker & Butler (1988, A&A,
201, 232) y para fijar la microturbulencia hemos con-
siderado que las estrellas galacticas, que se encuentran
en la vecindad del Sol, tienen la abundancia de oxigeno
solar.

Con las abundancias de O derivadas obtenemos un
gradiente radial de oxigeno de —0.16 4 0.06 dex/kpc, y
un gradiente total de —0.2040.05 dex/kpc si se incluye
las abundancias de Fe de dos estrellas A supergigantes
de M33 estudiadas por McCarthy et al. (1995, Apl,
455, 1.135). Estos valores son intermedios entre los de-
rivados a partir de estudios de regiones H1I; por una
parte esta el de Vilchez et al., 1988, MNRAS, 235, 663
(—0.13 dex/kpc) y por otra el de Henry & Howard,
1995, AplJ, 438, 170 (—0.22 dex/kpc).

Formacion estelar en galaxias espira-
les: mecanismos y eficiencias

Autor/es: Fernando de Pablos y Jordi Cepa
Centro/s: Instituto de Astrofisica de Canarias

La galaxia espiral de gran diseno NGC5248 pre-
senta a simple vista una alta simetria en su disco in-
terno, sin embargo hemos encontrado diversos indica-
dores que ponen de manifiesto ciertas diferencias en los
mecanismos de formacién estelar de ambos brazos.

Las diferencias en las posiciones medias de los bra-
zos en H, con respecto a B son sistematicamente ma-
yores en el brazo sur que en el brazo norte. Tales dife-
rencias estan en concordancia con los resultados espe-
rados en la teoria de ondas de densidad. Las estrellas
recién formadas, como consecuencia de la onda espiral,
van evolucionando en su rotacién entorno al centro de
la galaxia. Tanto este resultado como la presencia de
lineas de polvo mas intensas en el brazo sur con res-
pecto al brazo norte, son indicativos de una diferencia
en la intensidad del disparo de la formacion estelar en
ambos brazos.

Por otra parte, a partir de los datos en H, y a
partir de los datos en la banda I, corregidos convenien-
temente de extincién utilizando la emisién Hg, pode-
mos calcular tasas y eficiencias relativas, es decir tasas
y eficiencias del brazo con respecto al interbrazo, de
formacion estelar de estrellas masivas. La tasa relativa
es significativamente mayor que la unidad en casi todo
el disco interno para el brazo sur, mientras que para el
brazo norte esto sdlo ocurre en determinadas zonas a
partir de un cierto radio galactocéntrico R=60". Es-
tas zonas coinciden con los puntos donde se observan
desplazamientos en las posiciones medias de los brazos
determinadas a partir de las imagenes H, con respecto
a las determinadas en la banda B. De este estudio se
puede inferir de nuevo que, aunque esta galaxia pre-
senta una gran simetria en su disco interno, posee cier-
tas diferencias en lo que se refiere al disparo de la for-
macién estelar, estando ésta principalmente presente en
el brazo sur.

Finalmente, un parametro decisivo para estudiar
el disparo de la formacién estelar en galaxias espirales
es la eficiencia relativa de la formacién estelar, la cual
tiene en cuenta la cantidad de gas presente en los brazos
con respecto al interbrazo. Hemos calculado la eficien-
cia relativa de formacidn estelar de estrellas masivas en
funcién del radio galactocéntrico, utilizando la ampli-
tud del brazo en la banda I, para ambros brazos. Esta
eficiencia es mayor que la unidad en practicamente todo
el disco interno para el brazo sur, lo cual vuelve a ser
indicativo de que hay algiin mecanismo que dispara la
formacion estelar en esta zona de la galaxia.

Emision de Hy em NGC 7129

Autor/es: J. Palacios!, C. Eiroa!, L.F. Miranda?
Centro/s: ! Dpto. Fisica Tedrica. Universidad Auténoma
de Madrid

2 Dpto. Astrofisica, Universidad Complutense de Madrid

NGC 7129 es una nebulosa de reflexién iluminada
por un cumulo de estrellas PMS de masa baja e inter-
media, situada a una distancia de 1 kpc. La fuente
principal es LKH«a234. La regién es muy compleja en
términos de fendmenos asociados con pérdida de masa
y choques. Existen dos chorros de CO, uno de los cua-
les esta asociado con LKHa234, cuyo viento ha provo-
cado también una cavidad en la nube molecular am-
biente, encontrandose en el extremo de la misma una
regién difusa excitada enteramente por choques, donde
se encuentran numerosas condensaciones Herbig-Haro,
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siendo las dos mas prominentes GGD 32 y HH 103.
Ademas, existen otros objetos HH y jets asociados con
otras estrellas PMS de la regién. Nuestro grupo ha es-
tudiado en los dltimos anos NGC 7129 mediante obser-
vaciones Opticas de imagen y espectroscopicas, haciendo
hincapié en las propiedades de las estrellas PMS y las
condiciones fisicas de los objetos HH. En el poster, se
ha presentado un complemento a estas observaciones en
otros rangos de longitudes de onda.

En concreto, se han presentado un analisis de la
emision IRAS en NGC7129 y de la emisidn en el rango
submilimétrico de la fuente protoestelar de Clase I
NGCT7129/FTRS2. Ademads, se han mostrado imdgenes
y espectros IR de NGC7129, obtenidos con la camara
MAGIC del observatorio de Calar Alto. Los datos
IR nos permiten analizar con gran detalle la emision
H- presente en la regién y su relacién con los obje-
tos Herbig-Haro. En particular, podemos establecer
una comparaciéon de las propiedades fisicas de los cho-
ques que trazan ambas emisiones. Complementaria-
mente, las imagenes IR nos ha permitido descubrir un
companero IR de la estrella de tipo T Tauri V350Cep.
El analisis exhaustivo de estos datos sera publicado en
una revista de difusién regular.

Calibracion biparamétrica de masas,
radios y gravedades superficiales a par-
tir de binarias eclipsantes

Autor/es: 1. Ribas
Centro/s: Departament d’Astronomia i Meteorologia,
Universitat de Barcelona

Las masas, radios y gravedades superficiales de es-
trellas de secuencia principal son frecuentemente de-
terminadas a partir de calibraciones unidimensionales,
tomando como parametro libre la temperatura efectiva,
un indice de color o el tipo espectral. Los errores son
de hasta un 15% en la masa y un 50% en el radio (An-

dersen, 1991).

Andersen (1991) propuso la construccién de ca-
libraciones biparamétricas que tuvieran en cuenta la
anchura natural de la secuencia principal, usando un
indice de color relacionado con Tgf, otro relacionado
con la evolucién y una relacién de referencia para la
ZAMS. En este trabajo hemos utilizado una muestra
de 31 sistemas binarios separados con determinaciones
precisas de masa y radio, y fotometria Stromgren indi-
vidualizada para cada componente, para construir este
tipo de calibraciones. Las estrellas de la muestra fue-
ron divididas en tres regiones puesto que los indices
fotométricos son indicadores de cantidades fisicas dis-
tintas en cada regién. Los indices relacionados con la
temperatura efectiva (er) y con la gravedad superficial
(cg) son, respectivamente: ¢, y 3 para la regién tem-
prana (7,7 > 11000 K), a, y r para la regién intermedia
(8500 K< Ty < 11000K),y 8y ¢, para laregién tardia
(T.; < 8500 K).

Las expresiones de las calibraciones adoptan la si-
guiente forma:

logM = logMzams(er) +  fu - bcy
logR = logRzams(er) + fr-dcy
logg = loggzams(cer) + f;-6cy

Con bey definido como: Af = Bzams(co) — B, Ar =
P —rzams(ao) y 6co = ¢o — cozams(B), para las re-
giones temprana, intermedia y tardia, repectivamente.
La relacién para la ZAMS fue tomada de los modelos
evolutivos de Schaller et al (1992).

Los ajustes lineales para la regién temprana nos
proporcionan unos valores de fyr = 1.77, fr = 4.88 y
fq = —7.99, y un residuo medio para las 19 estrellas con
Tey < 20000 K de: o105 ar = 0.027 dex, o105 = 0.046
dexy 01054 = 0.08 dex. En el caso de la regién interme-
dia obtenemos: far = 1.55, fr = 4.14y f, = —6.T4y
un residuo medio para las 6 estrellas de la muestra de:
Ologm = 0.041 dex, o1ogr = 0.057 dex y 0165, = 0.10
dex. La construccidén de las calibraciones de la regiéon
tardia se restringié a la zona con 8 > 2.72 (Te; >
7000 K) y fue necesario considerar un término lineal
dependiente de ém, en las expresiones para tener en
cuenta los efectos de diferentes metalicidades de las es-
trellas de la muestra. Los valores obtenidos fueron:
fur =066, fr = 176 y f; = —2.87, y unos coefi-
cientes de —1.12, —3.34 y 5.56, respectivamente, para
el término lineal en ém,. Los residuos medios para
las 19 estrellas de esta regién son: ologar = 0.021 dex,
Ologr = 0.052 dex y 01055, = 0.09 dex.

Los errores obtenidos con las presentes calibracio-
nes se situan alrededor del 5-8% en la masa, 0.08-0.10
dex en logg y 10-15% en el radio, para estrellas de se-
cuencia principal con Tgf entre 7000 y 20000 K. Se rea-
lizé también una comparacion con los valores de log g y
log M determinados mediante la interpolacién en mo-
delos de atmosfera y de evolucion estelar. Los residuos
medios obtenidos para las estrellas de la muestra uti-
lizando este procedimiento son completamente equiva-
lentes a los resultantes de la aplicacion de las calibra-
ciones propuestas en este trabajo.
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Enrojecimiento de los cudsares, limite
al polvo

Autor/es: Sanchez S.F1'2 Gonzélez-Serrano 1.1, Car-
ballo R."2, Vigotti M.3, Benn C.*

Centro/s: ! Instituto de Fisica de Cantabria-CSIC, Univ.
de Cantabria, 39005 Santander, Spain

2 Dpto. de Fisica Moderna, Universidad de Cantabria,
39005 Santander, Spain

? Instituto de Radioastronomia di Bologna-CNR,40129 Bo-
logna, Italy

* Royal Greenwich Observatory-La Palma, Spain

En una reciente publicacién, Webster et al (Na-
ture,1995,375,469), presentaron resultados de observa-
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ciones en las cuales se podia apreciar que los cudsares
seleccionados de una muestra de radio presentaban una
amplia gama de colores dptico-infrarrojo. En esta pu-
blicacién se interpretaban estos colores como el resul-
tado de distintas cantidades de polvo en la linea de
vision que oscurecia a los cuasares. Como consecuencia
mas remarcable de esta cantidad de polvo se estarian
perdiendo el 80% de los cudsares seleccionados en el
optico, con todas las consecuencias cosmoldgicas que
ésto supondria.

Con el fin de comprobar esta afirmaciéon, reali-
zamos observaciones en el telescopio de 4.2m Whi-
lliam Herschel, sito en la isla de La Palma, con el fin
de obtener imagen infrarroja de una muestra de 53
cuasares. FEste muestra de control es una submuestra
de del catdlogo B3VLA de radio cudsares (Vigotti M.
et al.,1989, AJ,98,419).

Aunque muchos de estos cudsares presentan un co-
lor 6ptico-infrarrojo muy elevado, la mayor parte puede
ser atribuido a un exceso de luz en el infrarrojo mas que
a un posible déficit en la banda éptica, debido a efectos
oscurecimiento por polvo.

Presentamos evidencias que demuestran que el ex-
ceso de luz en la banda infrarraja proviene de luz este-
lar de la galaxia anfitriona de estos cudsares (Sanchez
et al.,1996, en preparacién), o es debido a colas de
la emision sincrotrén asociadas a las fuentes de radio-
espectro plano: La totalidad de las fuentes con color
B — K >5 son extensas en la banda K, disminuyendo
en de 3.3 hasta 2.4 el color medio (B — K) al desconta-
minar la contribucién de la luz proviniente de la galaxia
anfitriona. Por otra parte no existen fuentes de radio-
espectro plano con B — K <2, lo que indica también la
importancia de la contribucién de la emisién sincrotrén
en la dispersion de colores encontrada.

Todo esto no lleva a pensar que no hay evidencias
de un alto grado de oscurecimiento debido a polvo en
luz proveniente de los cudsares.

Evolucion temporal de los impactos del
cometa Shoemaker-Levy 9 con Jupiter
durante los meses de julio 199/ - agosto

1995

Autor/es: A. Sanchez Lavega, J. Lecacheux, F. Colas,
P. Laques, J.M. Gémez, J.F. Rojas, J.R. Acarreta, E.
Garcia-Melendo

Centro/s:

Esta investigacién se basa en una larga serie de
imagenes CCD obtenidas con el telescopio de 1 m del
Observatorio del Pic-du-Midi en Francia en el rango de
longitudes de onda desde los 450 nm a los 900 nm (in-
cluyendo filtros interferenciales centrados en las bandas
de absorcién del metano en 619, 725 y 890 nm), du-
rante los meses de Julio, Agosto, Septiembre, Octubre
y Diciembre 1994, asi como en Febrero, Abril, Junio y
Julio de 1995. El estudio se complementa con imagenes
obtenidas con la camara infrarroja MAGIC en el teles-
copio de 3.5 m del Observatorio de Calar Alto en 1.7,

2.12,2.16 y 2.3 micras en Marzo y Agosto 1995.

Los aerosoles formados tras los impactos fueron
transportados fundamentalmente en direccién Este-
Oeste por la acciéon dominante de los vientos zonales.
En promedio, en la latitud abarcada inicialmente por
los impactos (~ 35S a 55S) la velocidad del viento me-
dida usando los aerosoles como trazadores, varid entre
los -10 y los 420 m/s. Los nicleos centrales de los
impactos a 47S se movieron con velocidades de apenas
-1 a -2 m/s. Aparte de estos movimientos medios se
observaron otros relacionados con las fases iniciales ex-
pansivas de las nubes de impacto (velocidades entre 40
y 60 m/s), asi como interacciones de los aerosoles con
los vértices presentes en esas latitudes. Al cabo de un
mes se formé una banda oscura, permaneciendo obser-
vable en las longitudes de onda del visible (entre 400 y
700 nm en el continuo) hasta comienzos de 1995. Pos-
teriormente la banda se debilitd, siendo sélo perceptible
en las bandas de absorcién intensas del metano

Se produjo simultaneamente un transporte me-
ridional de las particulas fundamentalmente hacia el
ecuador, alcanzando en Agosto 1995 el paralelo 208S.
Las observaciones infrarrojas situaban a las particulas
mads altas en niveles estratosféricos (P ~ 1-10 mbar),
deduciéndose una circulacién global de los vientos es-
tratosféricos de Sur a Norte con velocidad ~ 1 m/s.

Finalmente, hemos estudiado los movimientos ver-
ticales de los aerosoles. En base a las imagenes en las
bandas de absorcién del metano (Julio 1994 - Agosto
1995), hemos efectuado medidas fotométricas interpre-
tadas mediante un modelo de transporte radiativo que
incluye la absorcién por el gas y el scattering de Mie
por las particulas, estudiando la variaciéon del espe-
sor Optico de los aerosoles en el tiempo. Mediante un
modelo microfisico (que considera los procesos de coa-
gulacién, coalescencia y sedimentacion), y a partir del
tiempo de residencia de las particulas, concluimos que
los aerosoles tienen tamanos entre las 0.1 y 0.3 micras.
La dispersion horizontal por los vientos zonales y por la
circulaciéon meridional, asi como la sedimentacién, son
capaces de explicar la evolucién temporal observada de
las nubes de impacto.

Nota del nuevo tesorero

Hola a todos,

Como miembro de la candidatura presentada en la
Asamblea celebrada en San Sebastian, deseo daros las
gracias por vuestro apoyo. Apoyo que ahora hace que
me presente a vosotros como nuevo tesorero de nuestra
sociedad. Permitidme que mis primeras palabras sean
de felicitacién al tesorero saliente, Jose Luis Ballester,
por su muy eficaz labor, asi como al resto de miem-
bros que dejan la Junta Directiva, y de animo a mis
companeros en la nueva etapa de la Junta.

Tres son, a mi entender, las tareas principales del
tesorero, una general y dos especificas. La general es
participar en las reuniones y deliberaciones de la Junta
Directiva. La primera de | as especificas es llevar las
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cuentas de la sociedad, tenerlas en orden y al dia, y ren-
dirlas anualmente en la Asamblea. El llevarlas adelante
es responsabilidad exclusiva de quien ocupa el puesto,
y yo me comprometo a cumplir con ellas.

La ultima, es hacer lo posible para que la relacién
de los miembros de la sociedad con la tesoreria sea lo
mas sencilla posible. Esto incluye facilitar el modo de
pago de las cuotas, pero también —ingrata tarea— re-
cordar a aquellos que no estan al dia en las mismas la
importancia de que cumplan el compromiso que ellos
mismos adquirieron libremente. La Sociedad Espanola
de Astronomia podra hacer tanto mas por sus miem-
bros y por la Astronomia y la Astrofisica cuanto mas
recursos pueda obtener. La SEA se autofinancia con las
cuotas, por lo que es muy importante para su funcio-
namiento y el desarrollo de sus actividades el que sus
miembros contribuyan.

Deseo que durante estos anos que me esperan como
tesorero de la SEA | este dltimo aspecto sea el que menos
tiempo me ocupe.

Un saludo a todos,

Artemio Herrero ahd@ll.iac.es

Nota de la comision de infor-
macion

Como algunos de vosotros habreis notado ya, hemos
realizado algunos cambios en las paginas Web de la SEA
(http://sea.am.ub.es). Hemos mejorado la presen-
tacién mediante el uso de frames para hacer mas agra-
dable y facil el acceso a la informacién. Sin embargo,
para aquellos de vosotros que usais clientes Web que no
aceptan frames, las antiguas paginas siguen disponibles.

Por otra parte hemos instalado y puesto en mar-
cha en el servidor de la SEA un gestor de listas de
correo electrénico. Tal vez habreis notado que las in-
formaciones de la SEA os llegan ya a traves de una
lista llamada NOTICIAS@sea.am.ub.es. Si quereis ob-
tener informacién del servidor podeis mandar un men-
saje conteniendo la palabra HELP (en el mensaje, no
en el subject) a listproc@sea.am.ub. es.

De momento tenemos este sistema en periodo de
pruebas, pero en el futuro podran ponerse en marcha
listas de discusién a traves de correo electrénico. Si
alguien esta interesado en iniciar una lista puede con-
tactar con los editores.

Xawvier Lurt xluri@mizar.am.ub.es



