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INTRODUCCION

Las regiones de formaci6n estelar se distribuyen a 1o
largo de los brazos espirales de nuestra galaxia. En dichas
zonas concurre una diversidad de objetos de inter&s astroné-
mico cuyo estudio permite conocer mas profundamente procesos
tales como la formacibn estelar a partir de nuebes densas y.
la serie de estadios evolutivos de los objetos protn-estela-
res,

El medio interestelar esta constituido por material en
forma de gas y por partficulas de polvo, estas Gltimas con
términos comparables a la longitud de onda de la 1luz visible.
E1 polvo interesteiar provoca una disminucidn selectiva en
longitud de onda de la radiacifn estelar a medida que atra-
vieSé el espacio interestelar antes de ser detectada en la
tierra. Los estudios de la extincién y el enrrojecimiento
debidos a los granos de polvo, revela que las ptopiedadesﬁde
los granes, tales como composicidébn quimica, densidadiy-distri
buciGn‘de tamafios, son muy homogéneas para todas las direc-
ciones sobre el disco galdctico, Sin embargo en las zonas
de alfO'densidad, como en los grandes complejos de nubes mo-
leculares, los granos pueden alcanzar dimensiones mayores a
los valores medios del polvo interestelar tipico. En espe-
cial para la nube p Oph, Carrasco, Strom y Strom (1973), en-
cuenttah’una serie de videncias de tamafio medio del grano de
polvo aumenta con la densidad en dicha nube.

De 1o anterior se desprende el siguiente esquema: el
polvo interestelar crece como consecuencia del aumento en
densidad de nubes moleculares en comparacién con el medio
interestelar tipico, durante la formacién estelar el grano de
polvo se ve afectado por dicho proceso hasta alcanzar las de
nuevo las dimensiones promedio del disco galactico. Observa
cionalmente existen evidencias tanto del tamafio anormalmente
grande de los granos en algunas nubes moleculares, como de
que en cimulos galdcticos de mediana edad ( 100 millones de
afios 0 mayor) no quedan evidencias de haber existido dichos




granos.

En el presenté trabajo se estudian las caracteristicas
de la extincién comparando observaciones fotoespectrofotomé
tricas con modelos atmosféricos teéricos. El1 estudio se rea
Tiza en el cimulo NGC 225 cuya juventud extrema se infiere
de su asociaci6n con una nube obscura en la que se encuentra
la estrella de emisién BD + 61°154 (Herbig 1960), objeto que
‘debe encontrarse en contraccibn gravitacional hacia la secuen.
dﬁé;principal (Strom y colaboradores 1972) y por tanto no méds
viéjo,qué el mi116n de afios,aproximadamente. Asi mismo en
Iavperiferia de dicha nube que rodea a NGC 225 se encuentran
una serie de objetos de emisién como Lk -H, 200, Lk - H, 201
Yy Lk - Hy 205, que generalmente estan asociados a regiones de
reciente formacibn estelar.

E1 estudio fotométrico NGC 225 presenta un interés doble,.
Por un lado la determinacién de distancia, edad e indices de
dbmposiciﬁn quimica pueden determinarse con mayor precisién pa
rafgrupqs estelares que para estrellas individuales. La espec
troscopia estélar permite estimar los pardmetros espectrales:
temperatura efectiva y gravedad superficial, independientémeg
te del énrrojecimiento y extincién interestelar. Por esta ra
z26n espectroscbpicamente se determina la edad de un cdmulo de
una forma mas directa que a través de las técnicas fotométri
cas de banda ancha. Una buena determinacidén de edad nos per
mite acotar las escalas temporales de estadiosevolutivos co
mo en los que se encuentran las estrellas de emisidn. Por
su parte una calibracion de distancia es importante para esti
mar la luminosidad de esta clase de objetos, cuyas caracteris
ticas fisicas en general se desconocen.

Por otro lado, aunado a las determinaciones de la edad
y distancia a]lgfupo, el estudio espectrofotmétrico nos per-
mifé]detectar si existe extinci6bn anomala e n el grupo estu-
diadovy por tanto si hay evidencias de que en la escala de
tiempo dada por la edad existen aun granos de polvo atipicos.




En.el capitulo I se presentan de manera general los dis-
tintos métodos de fechado en grupos estelares j6venes. En el
capitulo II se resumen las caracterfsticas fisicas del polvo
interestelar y las de su estudio. Por su parte el capitulo
111 désCribe las técnicas de observacidn y de reduccidn de
dgtds‘espectrofotométricos asi como el método empleado para
determinar 1as,caracteristicas de la extincién. En el capi
tulo IVise presentan las observaciones realizadas en NGC 225
asf como el andlisis de los datos y la presentacidn de re%ul'
tados. Por:ﬂTtimo en el capitulo V se resumen las conclusio

1nqslgéhera1és del presente trabajo.




DETERMINACION DE EDAD DE GRUPOS ESTELARES

La Astronomia moderna se interesa en determinar edades
estelares no solo por ser estas fascinantes. Por un lado se
busca encontrar el orden cronol6gico en el Universo via el -
qrdenamientq temporal de los distintos fendomenos fisicos que
Tojcomponen. Por otra parte, este sumario nos lleva a un me
jor entendimiento de l1a historia dindmica de nuestra y otras
ga]axﬁés y'de los procesos que afectan y determinan la for -
mépiéh estelar,

Para cuantificar la edad de un grupo o asociacifn este
Yar, se han venido desarrollando diversos métodos; a partir
de qué el’trabajo de Schﬁnberg y Chandrasekhar (1942) en evo
lucibn esLe]ar, permiti6 interpretar las diferencias morfold
gicas: ‘en los d1agramas HR (Hertzsprung- Rus¢g11) de distintos
cumu1os (Trump1er 1925, 1930; Kuiper 1937), como una manifes
tac16n 1nequ1voca de distintos t1empcs de formaci6n. Estos
/metodos pueden c1as1f1carse en dos categorias dependiendo
del t1po de cons1derac1ones fTs1cas que se utiliicen. Los
llamados métodos cinemdticos se basan en el andlisis de las
pos1c1ones y movimientos espaciales de los miembros del gru-
po y constituyen un fechado netamente empirico. Por su par-
te los métodos nucleares, semi-empiricos, consisten bdsicamen
te en una comparac16n entre las predicciones de la teorfa de
‘evolucidn estelar y 1a morfologia del diagrama HR o equiva -
Tenﬁe observado. '

Inicialmente cuando no se contaba con poderosas computa
doras y mediciones fotométricas precisas, los métodos cinem§-
ticos se desarroi]aron‘preferencia]mente que los nucléares.
Aun cuando 1a teoria de interiores estelares progresaba con
ex1to, EX15t1d una gran dificultad en calcular modelos tedri
cos conf1ab1es, en la cantidad requerida. Hoy en dia, los -
métodds nucleares son mds socorridos principalemnte por .ser




aplicables a objetos muy distantes, y por el mayor consenso

en el entendimiento de los conceptos asociados con el de evo
lucién estelar, en contraste con el de]l origen y evolucidn -
de fendmenos como la expansi6n en asociaciones y de la natu-
raleza de las llamadas estrellas desbocadas (runaway stars).

Cabe aclarar que los distintos métodos de datacién, ha
ciendo uso de diferentes consideraciones, arrojan informacidn
de brpceSos a su vez distintos. Toda determinacién cuantita-
tiva de edad debe ser calificada adecuadamente por no ser un
concepto monodefinido. Una edad nuclear represénta el tiem-
-pofentré dos estadios evolutivos de una estrella, mientras

fechado cinemdtico dice del lapso temporal desde el inicio
~de un estado de movimiento particular. Dada la importancia
de‘las‘dfstintés escalas temporales en el proceso de forma -
cifn estelar, describiremos varios aspectos de algunos méto-.
dbégdeffechadO‘en ambas categorias, enfocados a la aplicacidn
‘en’'grupos estelares muy jovenes (edades menores o del orden
de 107 - afios).

1.1- METODOS CINEMATICOS.

E1 campo gravitacional de la galaxia, logra,. en escalas
del orden de cien millones de afos, que las estrellas pierdan
memdrfa’de su lugar y condiciones de formacidn, debilitando
la posible relacién edad-cinemdtica de una estrella con el -
vtfempo. Para los miembros estelares mas antiguos de nuestra
galaiia (10° - 10 afios), dicha relacidn puede ser construida
solamente bajo una base estadistica. Estrellas de edad inter
,medfa.(107 - 10° afios) pueden 1legar a ser conectadas, utili-
zando el patrdn de rotacifn galdctico, con su lugar de origen
dando informacién de los lugares de formacion estelar en el
pasado. El1 estudio de movimientos generales, principaimente
en las llamadas asociacioneﬁ 0B ( definidas por - - - -



Ambartsumian en 1947), permite conocer la edad cinemdtica de
grupos mas jovenes, como de 107 afios o menos.

La correlacién entre la edad y distintas caracteristicas
‘orbitales de los grupos estelares mas viejos ha sido estudiada
por Yoolley (1970,1971), Eggen (1970) y por Martinet y Major -
(1969) entre otros. El primero de ellos construye los diagra-
mas color-color de cuatro muestras estelares de 1a4vecindad:Sg
lar con inclinacién orbital “i" (respecto al plano galéctico)
Yy excentr1c1dad "e" medidas: es0.075, 0.1zxe 50.175; e 20.20
y por Gltimo con e+ 0.4 e i x0.05 radianes.

El estudio de Woolley muestra que los grupos de mayor ex-
centricidad e 1nc11nac16n orbital son mas antiguos comparativa
mente. a los que poseen valores menores. Eggen por su parte,
tomando como muestra local los objetos azules {(con excesos de‘
color E(U B) 20.15 magnitudes) de gran ‘excentricidad encuentra
que esta muestra se constituye de subenanac, objetos cuyas pre:
piedades fisicas los delatan como miembros de la poblaci6én ga-
156ticé mds antigua (Poblacién II). Por Gltimo, en lo due res
pecta- a los grupos viejos de la vecindad so1ar. Martinet y -
~Magor encuentran corre]ac10n entre la edad y las caracterfsti-
cas cinemdticas de un modo inverso al de Wolley, seleccionando
subcohjuntos del diagrama HR y estudiando las distintas prdpig
dades cinemiticas entre las muestras.

Un resumen actualizado de resultados respecto a la corre
lacién entre las propiedades cinemdticas (caracteristica;»deT
1lamado elipsoide de velocidades y de las velocidades peculia-
res de las estrellas de disco) y los tipos espectrales se pre-
sentan por M1ha1as y Binney (1981). En esta misma referencia
se. encuentra una discusion sobre las evidencias te6ricas y em-
piricas de la variacion de estas propiedades cinemdticas con




:ve10c1dad cuadratica media ¥ (v

la edad. En general los datos observacionales indican que la

S rms S =/ <¥>) como funcidon de
la edad, cumple la formula de Spitzer-Schwarzschild (1951).

Voot = v o)1+ (e 1 (1.1)

:donde V (0) es la velocidad cuadrdtica media dada por la dis
:persién de velocidades en el medio interestelar (x10km s~ ), y

t- representa un tiempo caracteristico de intercambio de energia
para e] proceso de colisiones supuesto por Spitzer y Schwarzs-

fchlld (tE~4x10° afos, Gomez (1972)).

T.l1a. EL CONCEPTO DE EXPANSION GENERAL.

Ambartsumién (1959 y referencias) ﬁroboney estudia el --

vconcepto de asociacién OB, B&sicamente estas agrupacjones se
‘conc1ben como formaciones estelares que contienen estrellas -

mas tempranas que BZ de muy corta edad comparada con la edad
de la: galaxwa, compuestas por climulos individuales o grupos de

‘cﬁmu1os y. el medio interestelar asoc1ado con ellos. Dichas -
‘asoc1aciones pueden alcanzar didmetros entre cientos de parsecs
.2 unos’ cuantos parsecs tip1camente Ambartsumian propone que
5a1 no ser sistemas 11gados gravitac1ona1mente deben estar en -

estado de expansién. Un gran nimero de dichas asociaciones han

sido reconocidas en un radio de 3kpc alrededor del sol y se han
realizado estudios de los movimientos espaciales para varias de

< :
as cercanas (r ~1kpc). Blaauw (1964) escribe un articulo
de revision de las asociaciones OB en la vecindad solar. La
expansién en varias asociaciones o en sus subsistemas ha sido

mostrada y medida por varios autores (Blaauw 1964, 1952; Lesh
1968, 1969 y Garrison 1967, entre otros, para la componente e§

telar y Sancisi 1972 para el gas). En estos casos las observa
ciones de los movimientos espaciales son, en mayor o menor gra




do, consistentes con.un estado de expansién lineal, esto es,
el estado de movimiento esperado si los miembros se alejan de
un centro de formacién (espacial y temporal) comln, con una
d1str1buc16n de ve10c1dades arbitraria pero sin sufrir un re
traso cons1derab1e en la velocidad.

La medici6n del vector de velocidad de un objeto astro
némico se realiza midiendo independientemente 1la componente
rad1a1,en base al corr1mjento Doppler de las 1ineas espectrg
1e$,;y31a tangencialien base a la medicidon de los llamados -
movimientos pfopios.

L
El estudio de los movimientos espaciales se clarifica

,transfwrwendo las velocidades medidas respecto al sol, a un

s1stema de referencia cartes1ano 11amado estandar local de -

'reposo "LSR" (local standard of rest). Este sistema. se cons
?truye a part1r de distintos conguntos de estrellas en la ve-

cindad solar para las cuales se conoce la velocidad espac1a1
con: precisifn. Las posiciones de estas estrellas respecto al
centro geométrwco E del sistema son tales que (por defini-
c16n de centro geometr1co)

N

§=1(€i:j-50j)=0 (J=112'3): (I~2
por 1o que trasladando el centro de coordenadas a este punto,
las Ve10cidades~Vi (de las estrellas que definen el LSR) res-
pecto a este punto son tales que:

N N d 4 N ] 5
b VisT L aelhagheg) T AT ] (ByyEe)m0 (12.3). (1.3

de tal modo que la componente ovii de velocidad de una de es-

tas estrellas medida desde el sol seréd evi‘].=\l.j-v].j , donde

vej es la velocidad del sol respecto al LSR en la direccifn

» ¥ por tanto:

£



N N _
o Vi §= (V .-V..) = § V .- V.. = NV

1]
[

N
vej = N§ -V, (1.4)

. De taY forma, las componentes de la velocidad solar res-
pécté al LSR no son mas que los promedios de las componentes
de las velocidades medidas desde el sol, de las estrellas que’
défihen'el LSR.

E1l movimiento propio u, cambio anual en la posicién de
una estrella debido a su velocidad relativa al sol, se relacio
na con la velocidad transversal V; como

) n, VT

- ’ (1.5
Sen 1! r

'donde n, es el nimero de segundos en un afo, 0VT es la veloci-
5dad tangenc1a1 en kms ™ -3 y r es la distancia al! sol en km.

Asi, en términos de la paralajell Variacidn en la poSicién aparen
;te'de'las'éstrelias cercanas, respecto al fondo "fijo" debida al efecto com¥

blnado de la distanc1a estelar y el desplasamlento de la tierra en una 1%fnea.

de base de sus unidades astrondmicas. N["]= %%8~l~j ydeuy, la ve]oc1dad

tangenc1a1 esta dada por
la.u. ,["/afo] 4.74ﬂ[ "/ aho ] N

GVT'[ Misegq = no- H[‘" : = T km seg (1.6

‘Si los movimientos internos de un cimulo de estrellas son
despreciables respecto a su velocidad relativa GVC respecto al
sol ( R c LSRVC LSR), los movimientos propios de los miem -
bros ‘del ctmlo converg1ran a un punto sobre l1a esfera celeste




-

que-.no es mas que la d1recc10n de V.. Si el cumulo esta en

reposo respecto &l LSR ( V = - LSRﬂe)’ el punto de convergen
cia serd la direcciodn de1 ant1ap1ce solar. Llamado ), al &ngu-
1o que hace la posicidn de la estrella i con el punto de con -

vergencla P, las componentes radial y tangencial de la veloti-

dad °-Vi;seran

<
[

ch cos Ai
(1.7)
°VT = 0Vc sen Ai .

y por tanto para un cimulo con movimientos internos desprec1a-
'b1es, 1os .observables, velocidad radial y movimiento. propio-
de - 1qs‘mjembros se comportaran como

o
-
i

A, + K-
i ch cos i K

1.8

= I . .
5 eV1 senk1 .

donde ‘el térm1nol((K term) representa una correcciodn por erro-
res. s1stemét1cos en la medicién de la velocidad radial, o b1encmmos
efectos Se real1za dicha correcc1on por las evidencias de que, part1cu1armente
para. estre]]as de t1pos espectrales tempranos (0 y B), existen contribuciones.

a la ve'loc1dad radial independientes del reflejo de la velocidad del so'l
respecto a este grupo de estrellas. Entre estos efectos podriamos citar;

1) enrojecimiento gravitacional (VRgrav[Kmﬁeg] x0.63 %ﬁ ‘%{).
6

movimientos atmosféricos de las capas donde se forman las
1ineas espectrales consideradas.

movimientos peculiares del sistema de estrellas de un mis
mo tipo espectral respecto al LSR,



desv1ac1on de caracter azaroso de los miembros del s1ste
ma anterior respecto al LSR,

Si un grupo estelar se expande linealmente, los movimien
tos propios de los miembros seguirdn apuntando a un punto de -

_convergenc1a, con la diferencia de que €ste serd una d1recc16n

1ntermed1a entre la opuesta al centro de expans16n y el ant1a-

kp1ce solar dependiendo del vector de velocidad relativa~entre,

e] Sol 'y el med1o original en el centro de expansibn. En este

caso los mov1m1entos propios medidos desde el Sol tendrén la
forma

=, 5 senk; » (1.9

jdonde S ‘es una constante que puede interpretarse como la velo
jC1dad que tendria e] Sol respecto a una estrella imaginaria,
en 1a pos1c1on solar, que comparta el estado de expansién 11-?

nea] del grupo en cuestién (notese que en la ec. (I. 8).° ; es
la: magn1tud de la velocidad del centro de movimiento del grupo
respecto al Sol). Ai representa de nuevo la d1ferenc1a angu-
lar entre la posicidn de 1a estrella "i" y la direccién del

punto dejconVergencih. Dada la forma de las relaciones (1.8)
y (1.9) se concluye que no es posible probar si una asociacidn

se expande linealmente a partir dnicamente del comportamiento
de.los movimientos propios.

De existir el estado de expansidn lineal, las velocida -
des radiales, a diferencia de la ecuacion (I1.8), se comporta -
rdn en la forma

I

V. = Scosh +k, +K, (1.10)




whe

l
l

donde K, S y A se han definido anteriormente, ri represen-
ta la distancia al Sol de la estrella i y la constante k, que
no depende de la estrella particular si la expansién es coeval

y lineal, no es mds que el inverso del tiempo Texp desde que
‘s¢ inicié 1la expansién, esto es,
v,
k= = 1.11)
exp Py

5donde p es la distancia que la estrella ha viajado, respecto.

al centro de formacioén, con la velocidad constante V ta'hi?
p6tes1s mas fuerte de la expansi6én lineal es la supos1c1on que

A]OS mov1mxentos son uniformes.

Dados por un lado la dificu]tad de asignar a-priori un

,térm1no K-adecuado y los errores tipicos en la medicibn de ve10'

c1dades rad1ales. y distancias estelares por otro, en algunos
casos se ha podido utilizar un método alternativo a 14 ecuacidn
(I. 10) para estimer la edad de expansion K'1 . Suponiendo que
la- distancia a] grupo es mucho mayor que las distancias relati-
vas de los miembros al centro or1g1nal y que las diferencias en
pos1c16n aparente de los miembros son pequefias, 1as componentes
gn;dec}Jnaqién_ g, y en ascencidn recta COS8ug de los movi-
mientos propios seguirdn una relaci6n lineal del tipo

= .+
uGi m &, C6

(1.12)

i

3
o]
+
)

FCOS‘G’ U
1 . .
G-I i

donde ]a pendiente m es simplemente 1a suma de la constante de
expans1on real k mds un termino k' deb1du a la contracci6n o -
expansi6n aparente producida por el movimiento relativo del --

grupo y el Sol a lo largo de la linea de visidén (m=k+k'). k'



en funcidon de la velocidad radial promedio y .paralaje promedio
de los miembros de la asociaci6n esta dada por

k' = TEE-TUTE <V ><n"> 3.68x10° <Vr><n">Seg.de arco aﬁo'lgrado'}

(1.13)
con fvr>.expresada en km/seg.

En el caso que el vector de velocidad relativa promedio

sea.cero, entonces k'S0 y las componentes (1.12) tendrdn la --
forma

u

Wy k(8,-6)

(1.14)

cosS.u k(o -a),

,reve1ando 1as coordenadas (a $ ) del centro de expans}én.
por tanto del medio original de formacidn

I.1b ESTRELLAS DESBOCADAS (RUNAWAY STARS).

S1gu1endo en retroceso los movimientos orb1ta1es de estre
'I]as de alta velocidad cuyos movimientos espac1a1es son conoc1dos con
prec1;1on.ha s1do posible, en a]gunos casos, 1dent1f1car las -~
vaﬁoqiaciones 0B donde posiblemente se originaron (Van Albada -
1961, Blaauw 1961, 1964). De esta forma puede determinarse el
tiempo desde que abandonaron la'asociacién y por tanto la edad
ciheméticé del fen6meno. Blaauw (1961), propone que los movi.-
miéntoé peculiares de estas estrellas, son el resultado del rom
pimiento de sistemas binarios con una componente muy masiva,
asf, como consecuencia de la rdpida evolucién de la primaria,
la compaﬁera. con a]ta velocidad orbital, se observa ahora con
alta velocidad pecu11ar Por su parte Poveda et al. (1967) pro




ponen que estas estrellas deben su origen al rompimiento ding-

mico de sistemas estelares o protoestelares inestables (trape-
cios).

Sin embargo, la naturaleza de las estrellas O y B de al-
ta-velocidad no estd comprendida del todo. Carrasco et al.
(1980) muestran que al menos una alta fracci6n de las estrellas
desbocadas poseen cinemdtica caracteristica de objetos viejos
de" d1sco y pueden ser por tanto, estrellas en un estadio evolu.
tivo s1m11ar al de las estrellas ultravioleta (UV-bright stars)

contradas en los cimulos globulares (ver referencia en Carras
co et al. ’“1980) De ser este el caso, dichos objetos no tie-.
nen relac1cn directa con las asociaciones 0B y el fechado cing-

matico a part1r de estrellas desbocadas debe analizarse con cui
dadovpara,cadg caso particular.

1.2 METODOS NUCLEARES.

Correlaciones evidentes entre distintas propiedades estelares,

‘tales como la relaci6n temperatura-luminosidad en el diagrama HR y la relacién

masa- 1um1nosxdad (Lap®) en 1a secuencia principal, deben ser con-

secuenc1as directas de las leyes que gobiernan la estructura

estelar. Por otro lado el hecho de encontrar diversidad de tem

peraturas efectivas y luminosidades én estrellias de una misma
masa Suqiere que las estrellas evolucionan, ajmtmﬁosetﬂldisthnascqg
f1gUracvones a través del tiempo. E1 cncontrar las concentraciones de estre-
llas en los diagramas HR (secuencia principal, rama asintética,
etc.), puede entenderse como una manifestacidn de que las es-

trellas pasan una alta fraccidn de su vida en esos estados evo-
lutivos.

Los resultados de l1a teoria de estructura y evolucién es
nos permiten fechar las estrellas individuales o en gru -




pos compardndolos con distintas propiedades estelares observa-
bles. ET'presente trabajo no pretende abarcar todos los aspec
tos del.modelaje estelar y su relacién con pardmetros observables. Una:
descripcibn detallada de la teorfa se puede encontrar en tex -
tos sobre el tema de Clayton (1968) y Cox y Guili (1968) entre
otros. Se pretende presentar someramente los resultados més -
importantes de la utilizacidn de la teorfa de interiores y evo
luciéh estelar para estimar las diferentes escalas temporales
en'cﬁhulgs de juventud extrema.

Los detalles mds prominentes del diagrama HR se han podido 'intérF
pretar: sat1sfactor1amente en base al mode1a3e de evolucidn. de
d1str1buc1ones esféricas autogravitantes de gas, sin rotac16n‘
ni campos magnétlcos, que simulan estrellas reales. Las ecua-

‘ciones basicas que resumen la ffsica involucrada en d1chos-mg—
delos son

d?r _ M(r )
e pG ’d‘F)' 1.15)

-donde M{r) no es mas que la masa interior a1;punto r, que en e
caso no relativista viene dada por

tr
M(r) = J anr?pdr. (1.16)
o]

La ecuacifn (1.15) es simplemente la segunda ley de Newton
donde ‘1a acelaracidn de un elemento de masa p esta determinada
pof é1 balance del peso local y el gradiente de presién. Cuan-
do la estrella esta’ en fases evolutivas para las cuales la re-
serva de energfa gravitacional no es la importante para mante-
ner el flujo a través de la superficie, la aceleracifn es des-
preciable y la ecuacién (1.15) se reduce a la ecuaci6n de equi-
librio hidrostéatico




dr . _DEﬂLLl (1.17)
d r2

-

caso que la energfa cin&tica en movimientos colecti-
vos (macroscépicos) sea despreciable, podemos considerar di -
chos movimientos como cuasiestdticos y entonces la conservacidn
nergfa térmica requiere que

s anrr oletn)-15), ((.18)
dr
donde L es la energfia por unidad de tiempo que escapa a través
:de 1a superf1c1e de la esfera de radio r. € es la potencia ge
nerada por unidad de masa dentro de dicha esfera y S 1a entro-
pfé'por'unidad'de masa. E1 flujo L esta determinado por el me-
;can1smo que transporta la energia. Este transporte puede reg-
J1zarse ya sea por conducc16n, rad1ac16n o] convecc16n. El gra
d1ente de temperatura, en la mayor1a de los casos de interiores
.este]ares es 1o suficientemente alto, de modo que la conduccién
no es un mecan1smo eficiente para transportar la energfa.y solo
,es 1mportante en el caso de gases degenerados (p. ej. enanas -
blancas y niicleos de gigantes rojas). E1 transporte de energfa
serd radiativo o convectivo, dependiendo de la magnitud del gra’
‘diehté de temperatura y estard caracterizado por alguna de las
§jgpientes ecuaciones

a1 _ . .3 ke L(r) (1.19)
dr dac T3 4nr?
donde T representa la temperatura, X es la opacidad del mate-
rial, ¢ es la velocidad de la luz en sistema CGS y a es 1lama-
da la constante de Stefan-Boltzmann y es iqual a:

a = 7.565 lo‘lserg em” oK,




Este es el caso en que el transporte es radiativo. Si el gra-
diente de temperatura es muy grande, se tendra

a1 _T,-1 1 dp
r T, P dr ° (1.20)

donde T2 es el segundo exponente adijab&tico y relaciona la va -

riacidn en la presidn con la variacidn en temperatura a través
de la fdrmula

r
&2 40, (1.21)

Junto con las ecuaciones (1.10), (1.16), (1.18),(1.19) & (I1.20)
deben considerarse las siguientes ecuaciones de punto

P =P(p, T, cq)

K = K(ps T, cq)

e = elp, T. cq). 1.22)
S(D-_V,T- -CQ){‘

r. = r,(ps T, ca),

donde cq representa la composicidn quimica.

Ambos conjuntos de ecuaciones (diferenciales y de punto)
se resueTVen simultdneamente por métodos numéricos con condicio
nes ayla fronterda adecuadas. Entre estas condiciones, se re -
quiere que en el centro de la estrella (R=0) se cumpla

M(r=0)=0, L(=0)=0, (1.23)
Las condiciones de frontera correspondientes en la superficie

de la estrella, no son tan inmediatas porque no se conoce el -
radio fotosférico a-priori, ni la presi6n y temperatura. Sin




embargo, cuando 1a atmésfera se encuentra en equilibrio radia-
tivo.f1a estructura interna no depende fuertemente de los valo
res de temperatura y presién atmosféricas, por 1o que se esco-
gen las condiciones mas simples, esto es,

P(r=R)=0, T(r=R)=0. 1.24)

Generalmente se espera que el radio de un modelo sea un resul-
'tadofdé la teoria y por ello se acostumbra cambiar el radio
‘pQera masa como variable indépendiente en las ecuaciones.difg
rencja]és; Asi, el conjunto de ecuaciones a resolver es el si
guiente?

ECUACIONES DIFERENCIALES ECUACIONES DE PUNTO

gr .. (anr? () (m))7 P = Plos T, c.a)
¥ = x(p, T, c.q)
dp . Gm € =¢(p, T, c.q)
m B (m) s = 5S(p, T, c.q)
rz = r2(09 T! C.Q)

-3 K L

64ac T° < WFrY

Fz=.1 1 ¢p

r P dm

con condiciones a la frontera r(m=0)=0, L(m=0)=0, T(M)=

= TSUperficief P(M)= PSuperficie



Estas ecuaciones constituyen el conjunto de relaciones fisicas
que gobiernan el interior de las estrellas. Aunque su dedﬁg-
cién no es dificil, determinar la forma explicita de las rela-
ciones de punto aplicables a un estado particular involucra un
profundo conocimiento de la fisica. Articulos de revisign del
modelaje estelar y sus resultados se presentan en Iben (1967}

Podemos separar la evolucidn estelar en tres etapas. Una-
etapa prééeCUencia principal que caracteriza a la serie de esta
‘ddsvevo]utivos por los que atravieza una distribucién de gas'y
polvo desde que se.vuelve gravitacionalmente inestable, e ini-
cia su colapso, hasta que se genera una estructura de equili -
brio hidrostiticoy comienza la transmutacidn termonuclear de hi-
-drdgeno a helio (secuencia principal de edad cero). Durante
Ta secuencia principal (segunda etapa), la estrella se mantie-
ne bésicamehte.en equilibrio hidrostdtico sufriendo pequefos y
lentos cambios de estructura. En secuencia princiba1'1a estre
1la invierte cerca del 90% de su vida hasta que al agotarse el
hidrégeno en su nicleo comienza a sufrir cambios evolutivos de
escalas temporales mucho menores hasta convertirse en alguno -
de los distintos cuerpos opacos con los que termina la evolu-
cién postsecuencia principal.

E1 tiempo de llegada a 1a secuencia principal @s muy cor
to variando tfpicamente entre 2x10" afios para estrellas de 100
masas solares hasta 3x1C® afios para aquellas de 0.5 masas sola
res. La figura I.1, tomada de Clayton (1968), muestra las tra
yectorias téﬁricas de modelos con masas entre 0.5 y 15 masas
solares. En ella se numeran distintos puntos cuyo tiempo evo-
lutivo correspondiente se sefiala en la tabla I.1.

En 1o que respecta a la secuencia principal (SP) de é&ste
mismo trabajo original de Schnberg y Chandrasekhar de 1972 se propone'




M/Mo:2.25

EY
log Te

Trayectorias de contraccién presecuencia

principal de modelos con m/m =0.5,1,1.25,
1.5,2.25,3.0,5.0,9.0 y 15.0. Los inter-

valos de tiempo requerido en el modelo -

para alcanzar los puntos marcados se pre

sentan en la Tabla 1.2,
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definir un tiempo de vida TSP, como la razén entre la tasa .de
generacifn de energia por quemado de hidrdgeno y la potencia

»que 'se escapa a través de la superficie (luminosidad). Asf,
si una estre]]a deja 1a SP con un nicleo de helio de masa fM

(M masa total inicial) podemos escribir tsp en unidades sola-
res como
top = 1.1 x 10"fX L7T, afios, (1.25)

donde X representa la fraccidn por peso del hidrégeno de 1a

fcomp051c16n qu1m1ca or1g1na1 (para una estrella de W* M . f
1de1 orden del 15%).

La dependenc1a de t sp con la composicién quimica puede
eJemp11f1carse con ayuda de la relacidon masa-luminosidad tef-

r1ca de un modelo estandar {(polftropo de indice 3), con opaci
dad de Kramers (k= =K, pT ™ )

a —Pli Mses , (1.26)
KO

donde u es el peso molecular medio de la distribucién homogé-
nea en SPEC. Sustituyendo (1.26) en (1.25) tenemos que
Ys

te, “'Sg-;x , (1.27)
u

de donde se puede ver que los errores en el calculo de la opa-
cidad no son determinantes eén el fechado de cGmulos utilizando
tsp"sin embargo erfores en la composicibbn quimica pueden 1le-
gar a ser importantes.

En la figura 1.2 y la tabla 1.3 se presentan los resulta
dos tedéricos tipicos de la evolucidn post-secuencia principal
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Fig. 1.2. Trayectorias evolutivas en el diagrama HR
de modelos con composici6n (X,Y,Z)=(0.71, 0.27, 0.02)
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con.-masas 0.25$E— $15. Los tiempos de evolucidn entre

. \ e
puntos marcados se detallan en la Tabla 1.3 (Iben, 1967).
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La hipbtesis coeval consiste en la suposicidn de que las
estrellas miembros de un grupo estelar, se formaron al mismo
tiempo. Bajo esta suposicidn, el diagrama HR observado de un
cﬁmu16 esté1ar. arroja informaci6n de los estadios evolutivos
relativos de estrellas de distintas masas a un mismo tiempo t,
después de la formacién estelar. En la figura 1.3 (tomada de
Clayton, 1968). realizada originalmente por Sandage en 1957 se
pﬁesénta una composicién de los diagramas magnitud color de 10
éﬁmu]os galacticos y un globular. La escala temporal de la de
recha se pohstruye en base a la edad Tsp de las estrellas que
ée-ehcuentran "saliendo" de la secuencia principal (turn-off
point).

Edod
NGCZ362  p4x Persel 4 1.0x108
htr Peml\ .4 2.011086
6.5x108
M3 ]
Pleiodes
v - 2.8110"
N4l Mi) "/”,ﬂ,un
of Come HAP u67 J 162100
““Hyodes 7
Praesepe 752
NGC o 1.2110%
72
4 zao?
~ SOL
- 429510
| i | 1 1 1
-4 [ 4 8 1.2 1.6 20 .
B-vV

Fig. 1.3. UCiagrama Color-Magnitud de 10 cimulos galéc
ticos y 1 Globular. La escala de la derecha correspon
de a la edad de los distintos puntos de salida de secuen
cia principal. (Tomada de Clayton,1968 cuya fuente ori
ginal es un trabajo de Sandage en 1957).




i

La hipb6tesis coeval no se cumple exactamente.

Sin embar

go, cuando la edad del cdmulo es mucho mayor que el tiempo du-

rante el cual se da 1a formacién estelar, se puede
édhdideT ngpo comparando distintos aspectos de su
(turnQfo‘point, gap, etc.) con isocrcnas tedricas
La figura I.4 (de Tinsley y Larson (1977)) muestra

calcular la
diagrama HR
coevales.

el caso pa-

ra.el cimulo globular M2 para el cual se puede estimar una -

edad entre 1.4 y 1.6x10%° afos.

-2
My

0

2

1
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8

-04 0.0 0.4 08 12 1.6
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Fig. 1.4. Diagrama Color-Magnitud observado e isocronas
tépricas para el clGmulo globular M92. Las isocronas son
pa}aimodelos con (X,Y,Z)=(0.80, 0.20, .0001) a edades -~
(de arriba hacia abajo) de 10, 12, 14, 16 y 18 x 10%afios.
El punto de salida (turn off) indica una edad entre 14 y

16 x 10° afios (de Tinsley y Larson, 1977).
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Determinar edades nucleares de clmulos muy jovenes y aso
ciaciones, presenta una serie de problemas especiales. En es-
tos, casos el t1empo de evolucidn no ha sido lo suf1c1entemen—

‘te largo para que ni siquiera las estrellas mas masivas salgan

de la'secuencia principal definiendo un "turn-off". Por su --

parte las estrellas de baja masa aun no han alcanzado la secuen
clazpr1nc1pa1 de edad cero. Podemos calcular dos tiempos inde-
péﬁdiéntemente, un tiempo tn igual al tiempo de evolucidn en se

.cuencia principal”T sp de las estrellas mds brillantes, y un

t1empo de contracc1on t dado por el tiempo de contraccidn pre-
secuenc1a pr1nc1pa1 correspond1ente al tipo estelar mas débil.
que ‘ya ha alcanzado la SPEC. Si la hipdtesis coeval se CUmplle.
se entonces t ~t y Sin embargo se encuentra siempre que t <t

Y que por. tanto 1a formacion estelar se ha vpn1do rea11zando -
1por esca1as del orden de t . Como por ejemplo, en el caso.

th
de NGC2264 Warner et al. (1977) encuentran t_-t_ 107 que es del

orden de la edad nuclear del cdmulo.

Por estas razones conviene analizar estrellas individual
mente para conocer las escalas temporales en cGmulos de juven-

tud extrema.

Los errores en el fechado de grupos estelares por métodos basados en e

diagrama co1or-1uminosidadson subestimados en general . Las fuentes princi-

pales de error podrian resumirse en:

Errores de medicién fotométrica.

- Erroresenlaestimacidn de la extincidn.
Errores en la determinacidn de distancia.
Errores internos en el modelaje isocrénico.

- Mala determinacién de la composicidn quimica.
Diferencias intrinsecas entre modelos y estrellas rea
les como: rotacidn, campo magnético y pérdida de masa.
Comparacién de resultados teb6ricos a observados.




Algunos de estos pueden cuantificarse pero otros simple
mente pueden ser calificados cualitativamente.

La conexidn teoria-observacién se facilita cuando el mo-
delaje de trazas evolutivas e isocronas se realiza en el plano-
IOQ;Téf-temperatura efectiva, log g-gravedad superficial. Por
un lado, tanto la gravedad superficial g como la temperatura
efectiva, pueden estimarse espectroscipicamente de una forma
independiente de la distancia y la extincién interestelar.
Hejlesen et al. (1972) presentan una serie de isocronas en el
‘diagramd HR teor1co (log T of? log g) para modelos con composi
cién'(x. » Z)=(0.7, 0.27, 0.03) (Figura 1.6). Los autores ha
cen ‘notar que el valor del logaritmo de la gravedad superfic1aT
correspond1ente a la secuencia principal de edad cero, es préc
_tmcamente,constante (del orden de 4.3) para temperaturas mayo--
res: a”6900°K (que corresponden a tipos espectrales mas tempra-
nos: que F4), esto es, a lo largo de la secuencia pr1nc1pa1 su-
‘per1or (masas 21.5u, ). Comparando con modelos de distinta com-
-pos1c16n quimica encuentran que el valor de log g de SPEC no -
cambia apreciablemente con X y que por su parte un cambio en
,la fracc1on 2. de e1ementos pesados AZ=-0.01 corresponde a tan
5610 un cambio Alog 9=+0.06 en la gravedad superficial.

Las figuras I.5 y 1.6 muestran isocronas calculadas por
los autores citados en un diagrama magnitud bolométrica-tempe-
ratura efectiva y (log Togo log g) respectivamente.




__ log edod =80
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Fig.- 1.5. Isocronas en el diagrama HR derivadas para

una composicidn (X, Y, Z)=(0.70, 0.27, 0.03). E1l lo-

garitmo de la edad en afios se especifica para 3 de las

curvas. (Hejlesen, 1972).



4.0 3.8

Fig. I.6. 1Isocronas derivadas para (X, Y, Z2)=(0.70, 0.27, 0.03)
en el diagrama log Te~]og . Los ndmeros sobre las curvas dan -
el logaritmo de 1a edad en afios.




11. POLVO INTERESTELAR.

A simple vista el espacio entre estrellas parece va-
cfo. A medida que observamos e} cielo con mayor detenimiento
se hacen patentes nebulosidades brillantes que sugieren la exisi
tencia de un medio interestelar. Hartmann en 1904 detectd la o
presencia de 1ineas de absorci6n en binarias espectroscdpica
que no compartfan el desplazamiento Doppler periddico del sis-
'téma;>'EStudios‘posteriores mostraron la fuerte correlacidn de
la 1nten51dad de dichas absorciones con la d1stanc1a en espec-:
.tros,de una gran variedad de objetos. Estas 1ineas intereste-

lares dan una de las tempranas evidencias de la rotacidn galdc
tica.

Hoy en dfa, el gas interestelar se estudia a través:
de un gran nimero de sus manifestaciones con observaciones en:
radibfreqUehcia;‘en visible y en infrarrojo. Sin embargo, el
medjblintéreste]ar-no se compone idnicamente de material gaseo-
sd;‘ Sir William Herschel desde 1784 habfa seffialado la asocia-
c16n de nebulosas brillantes con las zonas obscurecidas del -
cielo, para las cuales la densidad de estrellas cae abruptamen
te respecto a las zonas vecinas y que hoy se identifican como
grandes nubes obscuras compuestas de gas y polvo.

El medio interestelar se compone de un conjunto de
nubes de gas y polvo de distintos tamafios y densidades, las -
cuales producen una disminucién en la intensidad de la radia -
cion de las estrellas a medida que atravieza el medio 1nteres—
telar.

No fue hasta 1930 cuando se dié la primera estimaciodn
de la absorcién interestelar a cierta longitud de onda. Trumpler
(1930 a.b)hoté que ¢l tamafiolineal aparente de cimulos ga]éctitos
simi]ares en concentracién y nimero de estrelilas, aumentaba con




Ta distancia al cdimulo. Si el medio interestelar fuese trans-

parente, el didmetro de un clmulo a una distancia r estarfa da

do por
D = a1p-?(m-M)+1 (11.1)

donde o es el dngulo que subtiende el cdmulo, y donde hemos u-

‘tj]i;ado 1a relacidon que existe entre magnitudes y distancias

(m6dulo de distancia), que viene dada por
- M=510g r-5 . (11.2)
Para corregir el aumento de D debido a la no transpa:

rencta del med1o interestelar, Trumpler sumd en la ecuaciodn
;(II 1) un térm1no ar , proporc1ona] .a la distancia, para elj-

‘minar e] ‘efecto sistemdtico observado. de tal forma que los cul

mu]os ‘de_un mismo tipo aparec1eran con el mismo didmetro lineal,
’y asf obtuvo

cte = q10°2(M-M-ar)+1l (11.3)

donde a=0.79 mag/kpc en la banda fotogrédfica.

[}
L]

Utilizando métodos alternativos para medir la absor-
cibn monocromdtica en distintas direcciones se pudo estimar la
rabsorcién promedio en el visual (NSSOOK) en 1 mag/kpc. Dicho
valor no depende fuertemente de la direccidn en que se observe
de tal forma que las propiedades'fisicas del material extintor
son muy similares en las distintas regiones de la galaxia.

Stebbins, Huffer y Whitford (1939) haciendo fotome -
trfa UBV de mds de mil estrellas B encontraron que para un -
miémoftipo espectral existfan una variedad de colores B-V. La
observacifn de Stebbinset al. es consistente con un "enrojeci-
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miento" debido al polvo que absorbe preferencialmente. fotones
3(m44003). La dependencia de la absorcion con la longitud de
onda se estima comparando la distribucidn espectral de estre-
Nas muy enrojecidas con la de estrellas relativamente no enro
jéCﬁdasjdel.mismo tipo espectral. La extincidn en magnitudes
varia aproximadamente como A~! en las bandas U, B, V.

La importancia del polvo interestelar en la Astrono-
mfa va mis al1d de la estimacidn de correcciones en la distri-
bucién espectral de los objetos que se observan. Dada su alta
opgcidad, proporciona_ una fuerte contribucién al campo de ra-

'djaCjén}difusa de la galaxia. Juega un papel importante en los

proéésoSptérmicos del medio interestelar. En la formacidn de™
mo1é¢u1as,intereste1ares, acta como un sumidero de energfa y

las protege de disociaciones por fotones ultravioletas o rayos

césmicos. Dada su gran concentracién en regiones de alta densi
dad,fdébé, estar fntimamente ligado a los procesos de forma -

;cfén’eStelar; Por Gltimo, parece que gran parte del material

s61ido en el sistema solar se forms a partir del polvo origi-

nal ‘en la nebulosa presolar.

E1 presente capftulo consiste en una presentacidn. so
mera de los aspectos tedricos y observacionales mids importantes

del estudio del polvo interestelar. Dicha presentacién preten

de crear un esquema de las condiciones fisicas de los granos -
de polvo en regiones de reciente formacidn estelar.

I1.1 INTERACCION DEL POLVO INTERESTELAR CON LA
RADIACION.

La radiacidn de los objetos celestes que detectamos
en la Tierra posee informacién tanto del materjal emisor como
del material absorbente a lo largo de la 1fnea de visidn. Los
dtomos y moléculas libres en el material interestelar tipico

resentan secciones eficaces a 1a radiacidon muy selectivas,



produciendo principalmente absorciones en frecuencias especifi
cas de anchos muy pequefios comparados con 1a longitud de onda.
de la luz. En contraste los granos de polvo interestelar, con
dimensiones entre 107y 10" %m tfpicamente, estén formados por

un grah.nﬁmerb de &tomos y moléculas que integran una estructu -
ra  que posee los suficientes grados de libertad para qbarcah

un amplio rahgo de energias, absorbiendo radiacidn de distin -
tas frecuencias en una forma continua.

Para caracterizar el campo de radiacion en la materia:
se def1ne Ta intensidad especifica I (k, , t) de tal forma

que

1, dvdudAdt (11.3

representa la enérgia de los fotones con frecuencia entre v y
v+dv que por en un tiempo dt atrav1esan un drea dA perpend1cu1ar

a la d1recc16n de propagacifn k dentro de un angulo sb6lido dw
a1rededor ‘de dicha direccién.

Cuando 1a energfa (I1.3) atraviesa un cilindro de sec

cion dA y de largo dl se ve afectada por 1la interaccién de los
;fOtones con el material dentro del cilindro. Por un lado una

fraccién K_ I es removida del haz en la direccién por efectos
de absorc16n y dispersién*. Por otro lado el material contri-
buird con una energfa JvdAdvdwdldt, a dicho haz donde j se co
noce como el coeficiente de emisi6n del material.

E1 balance de energfas a la entrada y salida del ci -
lindro requiere que

dIv = -KvIvdl + j,d1. (11.4)
Definiendo 1a profundidad 6ptica1\,como dxv= - de1 -

* Kv representa el coeficiente de extincidn.



~mo 1os coc1entes de las secciones opticas S (v). S (v) a las
geométr1cas J° (Jc 4nr3 en el caso de que las partTculas J

podemos expresar la ecuacibn de transporte, ecuacién (11.4),

eén su forma integral como

Tv(r).
1 (r) = xv(o)e'“’(‘”) + J Do ™Ver ,  (11.5)

0 KV

donde I (r) serd la intensidad especifica que se mide en un -
punto r después de que un haz de intensidad I (0) ha atravesa-

:do ‘una. profundldad 6ptica T, (r).

'Se definen los factores de eficiencia Q (v) a 1a ab--
sorc16n y Qd(v) a 1a dispersién de un tlpo J de particu]as i, co-

sean esfér1cas con radio rJ), es decir.

(v)
0O - J--;;—- .
S (v) (11.6
(v
de(V) = l“%g”‘ »

J

'y en términos de &stas se define un factor de eficiencia total

a la extincidn

.S
Bot) = 48, + 9, = B )

donde jSeXt es la seccién 6ptica total a la extincidn de los -
granos "j" confinados en una cilindro de seccion dA y largo dl,
estos removerdn a un haz de intensidad especifica 1, una frac-
cién de energfa dada por

N dAdl (11.8)
Ivdvdw Sext J

e modo que el coeficiente de absorcién K de la ecuacidn (11.4)




para los efectos de Ta extincidon se escribe como
jKext(\’) = 50 j'Qext(\’) jNg (11.9)
el espesor optico Tv(r) de un cilindro de largo L serd
L

‘ij(r) =.-I° jKext(v)d1 = 'jc;ﬁext(“),ﬁgL (11.10)

Se denota JNgL como J.N que llamaremos densidad

;columnar de granos Jjy representa el nimero total de dichos

granos por unidad de drea que se encuentran a lo largo de una.

»d1stanc1a L.

Cuando el intercambio de energia de los modos vibra-
ciona]es del 5611do es mucho méds rdpido que el 1ntercamb1o en-

tre la rad1acion y dichos ‘modos, e] grano emitird rad1ac16n -
térmica gobernada por la ley de Kirchoff. Asf la fraccién de .

energia remov1da por absorcién se reemitird de. acuerdo con d1-f

cha ley contr1buyendo al coeficiente de emisién con una frac-~
C16n J (v) dada por-.

395 4 (V) =N ]Qa(\:) 0B, (T ) ‘ (11.11)

donde B (T ) es una funcién determinada por la temperaturaﬁT
del. material s6lido y es conocida como la funcién de Planck.

-y - 2hy? 1
Bv(Tg) o2 Ch\)/kT

e

o1 (11.12)

Por su parte la luz dispersada por granos externos a
la direccién considerada contribuye al coeficiente de emisibn
con aquellos fotones que son dispersados dentro del &dngulo sb-




1ido alrededor de la direccidon dada. Tenemos que

Jglvak)= N9, o ]1 (k") F(k R )dw'. (11.13)

-ddnde&i'irepresenta la direcci6n del fotén incidente dispersa-
;do'a la-direccidn K y la integra] se realiza sobre el dngulo
5611do alrededor de la direccibn observada k. La funcién
JF(k k') se’ conoce como la func16n de fase y depende del 6ngu-

lo entre las direcciones k y Kk y de las propiedades &pticas
‘de;los?granos.

Cuando observamos la luz proveniente de una estre11a
podemos cons1derar1a una fuente puntual En dicho caso se es .
ta m1d1endo. més que 1a intensidad especifica I , a la 1nte- |
gral de ésta sobre el angulo s6lido de 1la 1magen estelar, o
sea ‘el flujo F . Siendo dicho 6ngulo s61ido muy .pequefio y
con51derando que la emisién térm1ca del polvo es desprec1ab1e
-respecto a 1a intensidad del haz estelar, podemos expresar el

'coc1ente entre el flujo que sale de la estrella y el observado
comq

F I ifvid
oy eI (O)J 31 drze” 4%y (11.14)
v

o en magnitudes

F\
-2.510Gp> = 2.5%ogle) 57, 1.08 v, (11.15)
F,(0) v

Asi pues, la extincidén monocromdtica en magnitudes A
debida a los granos de polvo tipo j es proporcional a la pro-

fundidad 6ptica de 1a colecci6n de dichos granos a lo largo de
1a trayectoria de la luz desde que sale de la atmdsfera estelar hast




a superficie de la atmbsfera terrestre.

Como el polvo interestelar se compone de una variedad "
"de granos de distintos tamafios y propiedades dpticas, 1a extin
ciéh.tota] en magnitudes serd la suma de contribuciones (II.15)
sobre los distintos tipos de granos j, esto es

= ) Q..o dN (I1116)
A 1 086 compos1c1on ;ormas ext

quimica orientaciones Itamaﬁos

En pr1nc1p1b. para estimar los valores de Q(v) y
F(k k ) neces1tamos conocer la forma y el fndice de refraccién:
;m(m n-jk) de los granos j y resolver las ecuaciones de Maxwell

con cond1c1ones de frontera apropiadas en la superf1c1e del gra .
no

La solucién analftica a dicho problema ha sido encon-
trada por ‘Mie (1908) y Debye (1909) para granos esféricos homo

En especial Van de Hulst (1957) presenta la solucidn
para granos esféricos de radio a e indice de refracci6n m

2%
4= :( _1(2n+1)[|anj’+|bn|2]

(I1.17a)

25
Qoyt > E 1(2n+1)Re(an+bn)

donde X es un parametro adimensional del tamafio (x= 2na) 'y los

coeficientes a_ y b estdn dados en funcidn de las funciones de
Riccati-Bessel ¢n(z) y cn(z) como




- ?'n(mi)*n(i)-m*n(mi)w'n(i)
Cn(mi)n (%) -m 0 (me) & (X)

(11.17b)
b = o n(m)¥n(x)-bn(mx W n(x)
m on(mi) G0)-¥nl(mi) g (x).

Asi el problema computacional de la 1lamada teorfa de
Mie se reduce a encontrar los valores de a y bn para valores
dados de X(1) y m. En general las series (I1.17a) con-
»vergen rép1damente (Wickramasinghe, 1967).

Cuando el tamafio de las particulas es pequefio
do con la long1tud de onda (X<<1) podemos ver el comportamien-
o as1nt6tico de los factores de eficiencia (I11.17a)

Q.= -4 (=1 ye
2+2

(11.18)

2
XY Re(M=lyz |
m2+2

o
o

0
wijoo

donde puede verse que la dispersién es tipo Rayleigh (Qdakf“).
’Ej»va]‘or'maximo de x»par‘é, el cual las formas (I1.18) son aplicables,
varfa de %=0.2 para m=.28-2.221 hasta x=.06 para m=8.18-1.961
(Van . de Hulst, 1957).

Para particulas dieléctricas no conductoras (m real),

:]a;extinCiéh esta dominada por la contribucidn dispersiva como
puede verse en (11.18), esto es

Qa= 0 m real

_B_ch |m2—1|2
ext 3 m2+2 (11.19)




Extensos resultados numéricos para granos esféricos
homogéneos, para granos cilindricos con distintos 6ngu105kde
1nc1denC1a, asi como para granos compuestos de hielo, grafi-
toy ‘fierro, se presentan en Wickramsinghe (1973).

11.2 MANIFESTACIONES DEL POLVO INTERESTELAR.

I1.2a La curva de extincidn.

. Las observaciones de extincidn interestelar proveen:
| nformaC1on 1mportante para determinar las prop1edades ffs1cas
de: los granos de polvo Estos estudios se basan en comparacio

nes: espectra]es de estrellas similares con d1st1ntos grados ‘de
.enrQJECImlento

La' magn1tud monocromat1ca aparente my(A) fuera de la.

atmésfera terrestre de una estrella de magnitud absoluta M(A)
a una distancia d, estd dada por

my{2) = M (2) - 5+5 logd,+A(}), (11.20)
donde A(XA) es 1a éitincién en magnitudes a longitud de onda A.
Por otra parte si observamos otra estrella de la misma magnItud

absoluta M (2) a una ‘distancia d, que no esté enrojecida, su -
magn1tud aparente correspondiente serd

m,(2) = M ()) -5+5 log d, (11.21)
y la diferencia en magnitudes aparentes serd Am=m,-m,

d
Am = 5 log (a%)-A(A). (11.22)



Por 1o tanto podemos conocer la forma de la extincién
en magnitudes A(x) para distintas longitudes de onda comparan-

do las magnitudes aparentes monocromdticas de ambas estrellas
'$i conocemos sus respectivas distancias

AGY = am(x)-5T0g(S0). (11.23)
2

Con el objeto de eliminar el término de distancias en

_(II 23) y. poder comparar la dependencia enxde la extincidn de
'regxones ‘con distintos grados de enrojecimiento, se define la

ext1nc16n norma11zada

A(xy)-A(x,)

(11.24)

donde A,y A, son dos longitudes de onda de referencia arbitra -

rias. De este modo E(A) estd dada por

E(x) = Am(A)-Am(Al)’
am(xy)-am(x;)

(11.25)

A la dependencia E(X) con X se le 1lama curva de ex -

tincidn normalizada y para su determinacidn se emplean principalmente téc
nicas fotométricas y espectrofotométricas.

La fotometrfa de banda ancha consiste en medir la luz
en un rango amplio de longitudes de onda via la utilizacibn de
filtros especificos. €Esta técnica tiene la ventaja de que se
puéden,obtener‘medidas de alto cociente sefial a ruido con una
rapidez_considérab1e. Sin embargo, se pierde resolucidn espec
tfq] y: los resultados deben interpretarse con mucho cuidado.
En!Goléy (1974) se encuentra una excelente presentacidn y dis-
cusibén de las diferentes técnicas fotométricas asf como de sus
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4

logros y alcances.

E(A) ha sido medida por técnicas fotométricas para un =
gran nGmero de regiohes por varios autores (Nandy, 1964, 1965,
1976;‘Johdsbﬁ. 1968; Stecher, 1969; Bless and Savage, 1972, en
tfé'otrosjmuchos). La figura (I1.1) presenta E(A”') para va -
rias'regionés; En la figura (I1.2) y la Tabla 11.1 se presenta
Jgicuh§a'dé extinci6n promedio segin Savage y Mathis (1979).

E(1/x) )
.-“‘ :‘ . R a® " -
. : ):"a‘ i:-b.‘—f:".o"‘ » . )
e"‘:.d*xx&;:’;'n.n; ...... »e . . .
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- 1 1 1 1
] 3 3 7

15w
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Fig. II.1. Curva de extincién E(A) como funcién de ™"
para distintas regiones. Las curvas son muy parecidas
en el rango visual y las diferencias en el infrarojo y
ultravioleta se deben a distintos tamafios, composicio-
nes y distribuciones del polvo en las distintas regio-
nes (Wickramsinghe, 1973).
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La f1gura (11.3) muestra una comparacidn tfpica de las obser-

vac1ones con pred1cc1ones numéricas de la teoria de Mie de -

mezcla de granos compuestos de grafito, fierro ¥y s111catos
W1ckrama51nghe, 1973).

Fig. 11.3. Comparaci6n de la dependencia con la longitud
de onda de la extincidn interestelar modelada para granos
formado con mezcla de grafito, hierro y silicatos con las
observaciones de Nandy (1964), puntos sin barras, y
Stecher (1969), puntos con barras de errores de la obser-
vacién ultravioleta con satélite. (Wickramsinghe,1973).




En las grdaficas anteriores la curva de extincidn se
a normalizado con las longitudes de onda

o
5500A

an

A,

&

A, = 44004,

que corresponden a las longitudes de onda efectivas de las ban -

‘das V(visual) y B(azui) de Johnson (1965).

Los colores de una estrella se definen como la dife-
\renc1a en magn1tudes a dos longitudes de onda fuera de la at -

‘mﬁsfera terrestre. asf, el color A-B correspondiente a las ban -

,das A y B estard dado por

L F(2) Ih(x)d

A-B==mA—mB=-2.51og . (11.26)

L F(x) %(A)d

donde F()x) es el flujo estelar fuera de la atmésfera terrestre

Yy I(A) es la respuesta del instrumento utilizado que se compo-
fne de la reflectancia del telescopio T(x), la respuesta del. fil

tro correspondiente R(A) y la respuesta del detector utilizado
D(A). es decir,

I(x) = R()TMHIDM) (11.27)

E1 exceso de color se define como la diferencia del color medi
do de una estrella enrojecida con su color intrinseco

E(A-B) = (A-B) , -(A-B) (11.28)

obs” int °




ﬁqe en términos de las absorciones A(AA) y A(AB) es simplemen
te
!

E(A-B) = Alxp) - Alag),

'y por tanto podemos definir una extincidon normalizada (I11.24) como:

E(x) = AQ) - A(V) (11.29)
E(B-V)

Por G1timo para determinar la distancia a los c@mulos
e§téléres por métodos fotomé&tricos se requiere corregir por
léféxtintién:tOta1. La razén de extincidn total a selectiva
-se define como

Ry = AY) (11.30)
E(B-V).

que no -es mads que -E(=) (ecuacién (II.29))donde l1a absorcién -
eSgggrb. E1 conocimiento del valor Ry provee una forma diregf
ta de estimar la extincién visual A(V) vfa la medicibn del ex-
ceso de color E(B-V) por observacién fotométrica.

E1 valor de Rv en distintas regiones se puede estimar
extrapolando los valores observados de E(X) en el infrarrojo
con modelos tefricos que ajusten los datos observados. Dadas
1aSigfandes dificultades para determinar magnitudes infrarro -
“jas con precisi6n, se han utilizado métodos independientes pa-
ra estimar Rv. Determinando la distancia a cmulos galdcticos
(por didmetros aparentes p. ej.) o a estrellas brillantes (por
ve]ocidad‘hadia1 debida a rotacibén galdctica), se puede encon-
trar Ry directamente y por tanto estimar Ry midiendo los exce-

os de color de las estrellas observadas. E1 valor promedio
e encuentra para la mayorfa de las regiones de la galaxia



fluctda alrededor de 3.0 y es el valor medio generalmente acep
tado. Sin embargo, para algunas regiones se encuentra un Vg -
Tor Rv muy distinto (p. ej.8'0Ori 6) Estas diferencias son
una man1festac16n de granos de d1mens16n media anormal respecto
a los que producen la extinci6n tipica del medio interestelar.

I1.2b Polarizacién interestelar.

Hiltner y Hall (1949) descubren otro de los fe -
nﬁmenos astronémicos que se atribuyen al polvo 1ntereste1ar.,

al notar que la luz de la mayorfa de las estrellas dela gala-
xia esté parcialmente plano-polarizada.

Al medir la intensidad I en una Jongitud de onda dada,

‘de una estre]Ia enrojecida, a través de un po1ar1zador Tineal,

se observaré un cambio de I, , como funcidén de la direccién del
ejé:de1 polarizador,que varfa como se muestra en la siguiente

figura.

0 90° 180
Angulo respecto ol eje del polarizador

Fig. 11.4. Representacifén esquemdtica de la varia-
cién de la intensidad de la luz de una estrella, IA'
con 1a orientacién del eje de polarizador.
(Wickramsinghe, 1967).




Una medida del grado de polarizaci6nlineal se da por
1 1lamado porcentaje de polarizacién PA que se define como
1 -1 .
= Max min (11.31)

.+ .
Imax Imln

Los va1ores‘observados de PA varfan, dentro del rango
visib]e, entre 0 y 7% tipicamente. Observaciones para un gran
nimero de estrellas de campo han sido efectuadas por Mathewson.j
y Ford (1970) y Schrider {1976) para estrellas con latitudes ga
]5ct1cas $-45°, por Krmnter (1980) para 313 estrellas cercanas,

y T1nberqen (1979) quien provee una lista de estrellas estanda,
res de ‘cero-polarizacién.

La polarizacién interestelar se puede entender como el
resultado ‘de la d1ferente absorcidn que producen aranos de" pol-
,vo alargados. con un cierto alineamiento colectivo, para 1as d17
recc1ones ortogonales de vibraci6n de campo eléctrico. Tenemos7

(11.32)

- 1- y como PA<< 1l en genera1

P)\ = » (11-33)

recordando la relacién (II.15), la diferencia en extincién -




entre las dos direcciones de polarizacién, en magnitudes, serd

am, = 2.172P, (11.34)

Las d1recc1ones de los vectores de po]ar1zac16n son -

en menor 0 mayor grado paralelos al plano galéactico (Mathewsonyfhrd
strando la conexién de los mecanismos de alineamiento

‘con la presencia del tampo magnético galactico.

Se. 1dent1f1ca a los granos polar1zantes con los extin.

jtores en el visible debido a la correlacién que existe de Pv

con e1 :exceso de color E(B-V) y por lo tanto con 1a extinciGn-“
AV'~ Adn . cuando estrellas con el mismo E(B-V) presentan distin

tos porcentaaes de ‘polarizaci6n, se encuentra que tiene una co’
ta m5x1ma dada por

< 0.090 mag~ (11.35)

La variacién de P, como funcidn de A para distintas
regiones se ajusta muy bien con la relacidn encontrada por

Serkowski (1972)

P(A) . - M1E(5A—p
PG ) Amax
max
dOnde,Amax‘representa la longitud de onda en la que se encuen -

tra el m&ximo valor del porcentaje de polarizaciodn.

La figura (II1.5) presenta las observaciones de -

‘R(X)/P(Amax) junto con un modelo tedrico para cilindros dieléc

tricos parcialmente alineados con Tndice de refraccidén 1.33
(hielo de agua).




.‘Va'Tor (110 . ext)“‘)’ donde 0

o

t2(N)/ P(Amax}
o

o
=1

1 2 Amox M

Fig. 11.5. Dependencia en longitud de onda de 1
plarizaci6n normalizada. (Spitzer, 1979).

La'forma P(A) es muy parecida a la fbrma tebrica del
ext representa el factor de.
ef1ciencia a la extincidén en' la direccién parale]a al plano de

osc1lac16n del vector eléctrico E yiQ ext

valor de Amax se relaciona directamente con el tamafio promedio
de las partfculas polarizantes. La correlacién entre Amax y
Ry dada por Serkowski et al. (1975) :

Ry = 55 Apax» COM Apax €0 Micras, ;4 49y

indica que tanto las valoraciones de A como en Ry para dis-

max

tintas regiones son indicadores observac1ona1es de las diferen

tes dimensiones medias de los granos involucrados.

la correspond1ente a .
la: direccién normal De la curva te6rica se puede ver que el



I11.2¢ Luz difusa. Nebulosas de refleccidn.

La luz que es dispersada por 1o0s granos de polvo se
manifesta en fendmenos observables astrondmicamente como la -
luz difusa en la Galaxia y el brillo de las nebulosas de reflec -
ci6n. La informaci6n que estos fenfmenos pueden aportar permi
ten acotar las caracteristicas y valores del albedo y la fun -
ci6n de fase de los granos dispersores.

E1 albedo Y se define como la refraccidn de energia que
es removida de un haz por el efecto de la dispersidn

Q4 ( pa tipo d
) - le(A) para un' ipo de
3! grupos j.

: (11.38)
jqext(”
L1111e y Witt (1973. 1976) han realizado mediciones fo
tométr1cas del campo de radiaci6n difusa en la ga]ax1a Sepa -
rando via un andlisis detallado de las espectatlvas tebricas y
extrapolac1ones observacionales la contribucidn estelar a dicha
radiaci6n, han estudiado 1a ‘contribucién de la dispersién a la -
curva de extincién. En la figura (I11.6) se presenta el resulta
‘do grafico de dichos autores junto con la curva de extincibn me
dia de SaVage y Mathis (1979) y la restante contribucién por --
absorcién.

Bajo un conjunto de aproximaciones muy generales se --
puede ver que la razdn entre la intensidad de la radiacién difusa
Db7 debida al polvo y a la intensidad total (suma de contribu -
ciones estelar y del polvo) se relaciona con el albedo y la fun
cién de fase en la forma (Wickramasinghe 1967)

2T
DP
— =Y | F(p)d,o (11.39)
0

D+ D




donde la integral de la funcién de fase varfa entre i, para
dispersién isotrépica, y 1.0 para el caso extremo de disper-
sién monodirigida.
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Fig. 11.6. La curva de extincidn promedio de Savage y
Mathis 1979 mostrando la contribucién bor absorcién y
por ‘dispersién segin Lillie y Witt 1976. (Adaptada de
Whittet 1981).

Por otra parte Hubble dividi6 las nebulosas brillan -
tes en dos tihos. Las nebulosas de reflecci6n debian su bri -
1l0.a que los granos de polvo que contienen dispersan la luz
difusémente. Por su parte, las nebulosas de emisidn presentan
unkcdntinuo muy débil y fuertes 1ineas de emisidn provocadas
por el gran nimero de fotones ionizantes de las estrellas aso-
ciadas con la nebulosa.



Hubble (1922) encontrd que existfa una correlacidn en
tre lTa magnitud aparente de 1a estrella iluminante y la distag
cia angular mixima desde la estrella a la cual la nebulosa de-
jaba de sér detectable fotogrdficamente (el 1imite de Hubble
era alrededor de 23.25 mag/segundo de arco cuadrado),

mpg+4,9 log az19.74, (11.40)

donde a es la mixima separaci6n angular descrita en el pdrrafo.
_anter1or y mpg 1a magnitud fotogréf1ca de la estrella asociada
a la: nebulosa de refleccibn. Cederblad (1946) presenta un ca-

R «té]ogo de 215 nebulosas brillantes con sus respectivas estre -
1las asociadas.

Al igual que la relacién (11.39), la ley de Hubble
proporc1ona informac1on sobre y y F(¢). Aun cuando varias com
b1nac10nes de Y y F pueden reproduc1r las observaciones el -
concenso genera] puede resumirse en que el albedo del polvo in.
tereste]ar tiplco es alto (20.5 en general) y que la func16n
de fase es tal que la dispersién es fuertemente favorecida ha-
cia la direccidn de propagacién del fotdn incidente, ambos re-
;su1tados para el rango de frecuencias del visible. E1 minimo
de-Y -en 2200A 1nd1ca que el pico correspondiente en la curva -
de extincién se debe al efecto de absorcidén, posiblemente por
'partfcu135 de grafito. Para longitudes de onda menores a 1900A

aprox1madamente la dispersidon se vuelve isotrdpica tipo Ray1e1gh
(proporcional a A”").

Interpretaciones de la luz difusa del disco en térmi-
nos de distintos modelos para el disco galdctico son discuti -
da - por Van de Hulst y de Jong (1969). Predicciones tedricas de
v ¥y F(¢) se presentan enWickramsinghe (1973) para distintos
fndices de refraccién y formas de granos teéricos.




11.2d Otras manifestaciones del polvo interestelar.

Ademds de los efectos de enrojecimiento, polarizacién
y dispersidn de la radiacidn estelar, existen otros tipos de -
observaciones astron6micas que afiaden informacidén de las propie
dades fisicas y quimicas de los granos de polvo.

Por un lado la comparacién de las abundancias de ele-
mentos pesados en la componente gaseosa con la cdsmica indica
que una gran parte de dichos elementos deben encontrarse en el
material s61lido interestelar. Las mediciones indican una ma -
yorACArencia»(Deplefion) de dichos elementos en zonas de méyor
obScufaciéh, alcanzando valores hasta del 70% en algunas nubeé
mo]eéh]ares.

Pbr otro lado la curva de extinci6én no es una curva -
lisa como muestran los datos fotométricos. En dicha curva se
encuentfan una serie de estructuras de absorcidn con una varie
dad de anchos e intensidades que se correlacionan con el exce-
so de cé}or‘y por tanto se identifican con un origen intereste
lTar. Una serie de 1fneas y bandas en el intervalo visible es
reportada por Herbig(1975) y [orkA(1971), Estructuras de ancho
hasta dé varios cientos de angstroms son reportadas por Rex(1975)y
““van Breda y Witter (1981). La identificacién de distintas bandas -
en éf’infrarrojo ha sido estudiada por varios autores via obser
vaciones fotométricas y experiencias de laboratorio y son resu-
midas pbr Whittet (1981).

Todas estas observaciones aunadas a los resultados tef
ricos y experimentales asf como de andlisis de muestras meteorf
ticas y planetarias, no nos han llevado aiin a un esquema dnico
y claro de los procesos de evolucién, distribucién del polvo in
terestelar ni de su composicién, forma o dimensiones.



Articulos de revisién actualizados sobre las diferen-
tes prob1eméticas observacionales y teédricas del polvo interes

telar se pueden encontrar, por ejemplo, en Savage y Mathis
(1979) y Whittet (1981).

I1.3 DISTRIBUCION DEL POLVO INTERESTELAR.

E1 hecho de que estrellas a una misma distancia del -
Sol presenten distintos grados de extincidn implica que el pol
vo,no,§efdistrib0ye uniformemente en la Galaxia. Observacig -
nés°en:gaTaxias similares a la nuestra indican que el polvo se
feddéé”a ocupar el plano galdctico en forma de nubes y agrupa-
ciones extensas de estas.

Las irregularidades en la distribuci6n del material -
extintor pueden determinarse con un andlisis estadistico de los
excesos de color de estrellas de distancia conocida.

Ambartsumian (1950) propone que el medio interestelar
se concentra en nubes semejantes que se distribuyen homogenea-
mente y al azar en el plano galdctico. Bajo esta hip6tesis
Mﬁnch.(lQSZ) analiza los datos fotométricos de Stebbins et al.
(1940) de una muestra de estrellas dentro de un radio de 1 kpc
con alturas al plano menores a 100 pc, para las cuales Morgan
proporciona los excesos de color y m6dulos de distancia.

Siguiendo el andlisis de Minch podemos ver que el exce
so de color en dos longitudes de onda M y A2 se relacionan con
la distribuci6n de densidad p(?) del polvo extintor en la for-
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donde'p(?)'representa la densidad del polvo como funcidén de r
a lo ]argo de la linea de visidn en direccién de la estre]la,.
g(x,r) es el coeficiente de extincidn por unidad de masa,Tk(r)

«1a profund1dad 6ptica atravesada por la radiacién estelar de -

1ongitud ‘de onda A, Fx(r) representa el flujo estelar med1do

-fuera de la atmdésfera terrestre y FA(O) dicho f1ujo en ausen -

Cia de extincign y n(r) podemos definirla como un coeficiente

.vo]umétr1co de extincién.

Si la distribucién p(?) del polvo interestelar es dis
creta como propone Ambartsumian, podemos escribir la ecuacifn
anterior simplemente como

. ro. n(r)
E(r2-M1) (V) = j JOLIED R L (11.42)
) i= :

donde n(r) es el nlmero total de nubes extintoras intersecta -
das entre la tierra y la estrella, y E (A1-Xz) el exceso de co
lor que produce la nube part1cu]ar J. Suponiendo que n(r) es
una variable azarosa, entonces la probabilidad P de intersec-
tar n nubes a una distancia r estd dada por la 1lamada distri-
buci6n de Poisson



-ur n
po=e ML (11.43)

dondev es el n(mero esperado de nubes por unidad de distancia.

En el caso ideal de nubes idénticas que producen un -
exceso de color E_ entonces E(r)=E n(") y el valor promedio de
los excesos de color observados y su dispersién serdn

<E(B-V)> = Eo<n(r)>= Eovr

§4r) = <E2(B-V)> - <I(B-VR> = Egvr; (11.44)

de tal forma, resolviendo el sistema de ecuaciones, se encuen-
tra que el exceso E(B-V) promedio por nube E, ¥ el nimero pro

,médiO’de nubes por unidad de distanciav tiene el valor

EO(B—V)

0.14 mag

<
n

4.3 nubes kpc™! . (11.45)

Minch desarrol16 un an&lisis estadfstico mds completo
basado en una distribucién bimodal de nubes extintoras. Para
ello considerd hasta el tercer momento de la distribucidn de
los excesos de color para la muestra observada. Dado que a una
distancia fija r se tienen mediciones de pocos excesos de color
dentro de la muestra, Miunch desarrollo la estadfstica que pro-
porcionara la probabilidad de un exceso de color para un rango
de distancias. Dividiendo le muestra en dos orupos caracteri-
zados por <r> = 375 Ar = 250 pc ,(Grupo 1), y <r>=720 pc
Ar = 480 pc (Grupo I1I) encuentra que ambas muestras delatan la
existencia de dos tipos promedio de nubes. Los resultados de
Mlnch para ambas muestras y el promedio entre ambas se resume



en la tabla II.2.

TABLA 11.2
CARACTERISTICA PROMEDIO'ENTRE
‘ GRUPO 1 GRUPO 11 JTROMERLOTENT
3
& | Absorcign A, por nube| 0.22 mg 0.18 g o™. 20
o ’ ;
: E(B-V) por nube 0.067 g 0.054 mg 0™ .060
5;; v 6.5 nubes/kp |6.0 nubes/kp |6.28 kpc'1
e | .
o | E(B-V)v 0.43 mg kpc™|0.32. mg kpc™ {0.38 mg kpc™
2 | Absorcitn A 1.2 mg/mbe  |0.79 mg o™. 995
& | E(B-V)/nube 0.36 mg 0.24 mg o™.30
o -1 -1 L -1
® 0.6 kpc 1 kpc 0.8 kpc
3 .
o 0.22 mg/kpc |0.24 mg/kpc 0.24

De estos resultados se deduce que el exceso de color
por unidad de distancia del medio interestelar tfpico es de

T - ‘ _1
<E(B-V)> _ ¢ 61 mag/kpe (11.46)

r

En el analisis de Minch se ha considerado a las nubes
extintoras como puntos estadfsticos sin dimensidén y no arroja -
informacib6n de la forma ni del tamafio de las nubes. Por otro
lado los resultados serén representativos en la medida que la
dimension media de las nubes sea pequefia respecto a su separa-
cién para que la aproximacidn puntual sea vdlida.




Stromgren (1972) realiza un estudio 'similar conside-
rando Gnicamente las estrellas AO dentro de un radio de 250
parsecs, encontrando evidencias de una distribuci6n similar a
Base de nubes. De su muestra tan s6lo un 10% de las estrellas
preséntan excesos E(B-V) mayores a 0.05 magnitudes. Un valor
téh:bequeﬁo del enrojecimiento enun radio de 250 pc indica por

la separacién entre nubes es del orden de cientos

Por otro lado el resultado de Strﬁﬁgren representa una
de' las evidencias de que el Sol se encuentra en el medio entre
las nubes. En este sentido se citan evidencias como el hecho
de que la densidad del polvo en el Sistema Solar es al menos
‘cuatro-ordenes de magnitud mis pequefia que el valor est1mado
en la vecindad solar (~1kpc) (Bertaux y Blamont 1976) y la ob-
servac1on de FltzGerald (1968) de que en un radio de cien

parsecs .no se encuentren estrellas con enrojecimiento aprecia-
ble.

En 1975 Bohlin mide densidades columnares del hidrége-
an'NH‘en 1a direcci6n de 40 distintas estrellas tipo O y B a
partir de la absorcién Lyman Al1fa con observaciocnes de satéli-
te. Bohlin encuentra una clara correlaci6n entre dicha colum-

na de densidad y los excesos de color E(B-V) de las estrellas
involucradas,

M
E(B-V)

x 5.4x10%! &stomos cm ‘mag Y, (11.47)

donde NH4es la suma de las columnas de hidrégeno atémico N(HI)
determinada a partir de la absorcidon Lyman Alfa y la del hidré
geno molecular 2N(H,) estimada en base a la intensidad de 11-
neas moleculares y una abundancia cosmica. Haciendo una correc
cién del 10% sugerida por Jenkins (1977) por el Hidrbégeno joni-
zado no considerado en (I1.47) tenemos




NH(total) _ _
< sv 5.9x102 Atomos cm” ‘mag 1} (11.48)
E(B-V)

Otras determinaciones por diversos métodos del cocien
te gas a polvo se encuentran en Ryter y coIaboradores (1975).
Jdenkins. y Savage (1974) y Knapp y Kerr (1974) entre otras. Los
resu]tados confirman la correlacién entre la cantidad de gas y»
la del: po\vo indicando que una nube de gas es a la vez una de
po]vo y viceversa. El va\or promedio del cociente de gas a --
polvo cons1stente con un exceso de color por unidad de distan-
.c1a 0 6 mag/kpc 1. una densidad volumétrica de hwdrogeno - -

n H 1 2 cm 'y .un cociente en masa de gas a po]vo de alrededor
de 100 es (Mart1n 1978).

N (total)

< = (6.0£1.5)x1C?! cm” *mag~? (I11.49)
E(8-V)

Spitzer (1978) estima el ancho efectivo del disco de
gas ‘en 250 pc. El ancho del disco galéctico extintor se puede
Ca]éujamﬂpor un andlisis estadfstico de los excesos de color
-E(QeV)ﬂdé objetos fuera del disco. (onsideremos un disco de
ancho 2H. Al observar un objeto sobre el plano, la luz emiti-
da por el objeto atravesard una distancia r dentro del disco.
De la figura (II.7)‘podemos ver que

, (I1.50)

-
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de modo que, E(B-V)*Seng* = H Eiﬁi!lx -y promediando para va-
rios objetos podemos determinar el ancho total del disco extin
tor con la relaci6n

Y = 2<E(B-V), Senhy>
’ 11.51
E(=V), ( )

Utilizando este método Knapp y Kerr (1974) con exce -
sos 'E(B-V) de 38 cimulos globulares con |b]s10° encuentran que
E(BfV)$enb n~ .059 mg, de modo que el ancho efectivo del disco
de poivo es

20 =2 22053 ypne 0.19 kpe =200 pc, (11.51)
0.61

valor que a primera aproximacién, considerando la pobreza numé

rica. de la muestra, puede identificarse con el dncho del disco

1géSeosb mostrando una vez mds la asociacién entre polvo y gas

en%el'Médio Interestelar.

I1.4 EL POLVO INTERESTELAR EN ZONAS DE FORMACION ESTELAR.

En la secci6n anterior se hizo notar que la extincidn
prqmedib,dé1sdisco‘ga]éctico (AV~L£mmgApd'5se debfa a una dis-

‘tribucién'devnubes de gas y polvo conocidas como nubes difusas.

Estas nubes tienen radios de unos cuantos parsecs, 5 tfpicamen
te, temperaturas cinéticas del orden de los 80°K y densidades
de Hidrégeno hH alrededor de 20 particulas pbr cm®. y una ma-
sa total entre 100 y 300M,. Por su parte el medio entre nubes
se caracteriza por densidades ny entre un décimo y un centési-

. mo de particulaspor cm® y temperaturas del orden de 6000°K, Am

bos estados en el medio interestelar coexisten por equilibrio




e presifn.

Sin embargo el esquema real del Medio Interestelar se
presenta mds complejo, en &1 coexisten nebulosidades y conjun-
tos de estas cubriendo un amplio rango de formas, caracteristi
cas espectrales, tamafios, densidades y obscurecimiento. EV ta-
mafo dﬁgular medio de nubes de extincién Av varia, a’primera
‘aprpximacién,'como AV's mostrando que en general las nubes de
mayor densidad y obscuramiento son mds pequefias. Las densida-
‘des NH,en,M.I. var?an.desde 10°% ¢m™® para el medio entre nu -
bes hasta densidades mayores a 10° cm”’ para nebulosidades y
fuentes compactas como maseres de OH (Moran, 1981). La extin-
¢f6hjdeijmédio entre nubes no es detectable, aunque en &1 pue-
,deﬁ,éXiStik granos de polvo de tamafio pequefio, mientras que en
.1as”envo1vehtés circumestelares pueden alcanzase extinciones -
hasta de 13 mag en estrellas OB (Borgman et al. 1970), 10 mags.
en estrellas Wolf-Rayet (Reddish, 1968) y algunas regiones HII
compactés. donde no ha sido posible detectar la o las estrellas
eXéitadoEas. sugieren extinciones hasta de 21 magnitudes en el
visual.

En el Palomar Sky Survey se han identificado 1800 de las 11amadas
nubes obscuras. Estas nubes presentan Ay=4 mag de extincién -
tfpicamente, 'nHEZXIO3 cm'a, temperaturas medias de 10°K, radios
tipicos de 1 pc y masas del orden de 300 M_. En estas nubes el
hidrégeno se encuentra predominantemente en forma molecular de
tal forma que no existe una correlacidn entre 1a densidad de Hi
'dfdgend‘y la intensidad de la 1fnea de 21 cm. Un examen de la
diStribhcién de estas nubes en el cielo muestra que una gran ma
yofia'de ellas se encuentran formando parte de extensos comple-
Jos..

En las regiones de activa formacidn estelar generalmen



te se encuentran algunos o la totalidad de los siguientes ob-
jetos:

- Cimulos estelares jovenes y‘asogiaciones 0B.
Asociaciones T..compuestas de estrellas T Tauri.
- Regiones HII tfipicas, compactas y ultracompactas.
- Nubes moleculares, obscuras y complejos de estas.
- Fuentes infrarrojas.
- Fuentes de emisidn maser.
Estrellas altamente obscurecidas.

- Nebulosas de refleccidn.

Estre11as que presentan lineas de hidrfigeno en emisibn.

En especial para la nube obscura cercana a la estre -
11a'p0bh Carrasco y co]aboradores (1973) encuentran que e]cocien
te Rv de extincién normal a se1ect1va aumenta con la profundi
dad 6pt1ca en la nube al 1gua1 que la longitud de onda de maxi
ma po]ar1zac1on A max” Esto aunado a la observacién de Greenberg
(1968) de que la pendiente ultravioleta de 1a curva de extin
cién decrece por Rv,son evidencias de que el tamafio medio de -
los granos de polvo aumenta con la densidad dentro de las nu -
bes moleculares. pOph es una regidén vecina a la asociacion OB
en Ia regién entre el Escorpién y el Centauro con edades cinemd
ticas entre algunos millones de afios y 10’ afios (Borgman y
Blaauw 1963, Blaauw 1964). Carrasco et al. (1973) calculan una
minima escala temporal de crecimiento de los granos de polvo en
7x10° afios para las partes densas de la nube.

Si el esquema de granos anormalmente grandes resulte
ser comdn en nubes moleculares, a partir de las cuales se con-

densan las estrellas, y siendo que las evidencias observaciona




1e$»en grupos estelares de edades mayores a algunas decenas de
millones de afios no muestran granos anormales, debe existir
una etapa durante la formacidn estelar durante la cual el pol-
Vo regrese a una distribuci6n normal de tamafios.

En el presente trabajo se realizaron observaciones es
,peCtrOSCGpicas en regiones de reciente formacidn estelar con
el obJeto de determxnar cotas a dicha escala temporal de reajus.
te de 1os granos de polvo en nubes moleculares una vez que se
1n1cia el comp]eJo proceso de formacion estelar.



I11. OBSERVACION Y REDUCCION ESPECTROFOTOMETRICA

I11.1 INSTRUMENTO.-

Para obtener espectros estelares digitalizados se ha emplea
do el espectrégrafo Boller & Chivens, construido espec1a1mente -
para el Observatorio Astron6mico Nacional (OAN), al cual se 1ha -
instalado un tubo de television SII como detector y un ana11zador%
mu1t1cana1 6ptico (OMA) modificado para uso astronbmico, que con-
trola 1a lectura de datos asi como el manejo de los mismos.

El espectrégrafo, tipo cassegrain de colimador f/15, estd
:dotado ‘de tres rejillas difractoras 1ntercamb1ab1es opt1m1zadas
para trabaJar en el ler. orden en el rojo (A>6 500 A) y 2do. en
el azul (3000A Sas GOOOA) alrededor de su respectivo &ngulo de
rgsplandor (Blaze Angle). -

TABLA I11.1

1ineas/mm” "3 Angulo de longitud de onda de Resplandor
Resplandor ler. orden 2do. orden
200 6° 00 - 9473. A 4737 A
400 9° 44" 9661. A 3831 A
830 20° 34" 7560 A 3980 A

La distribucidn angular del espectro que genera una rejilla
e difraccifn esta gobernada por la ecuacién de la red

a(senem—Sena) = mA (I11.1_

donde « ywem representan el dngulo que forman respecto a la nor

mal de la red (Fig. I11.1) el haz incidente y el refractado res-

pectivamente; a representa la separacidn entre las 1ineas del -

rayado y m, (niimero entero) que responde a la condicidén de midxima
ihterferencia constructiva que requiere de una diferencia de fase
entre los haces considerados sea un mGltiplo de A~
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Fig., III.1 Seccibén de una rejilla de difrac
cibn. Los &ngulos son medidos respecto a la
normal de la red. 6= angulo de la bisectriz
‘de los haces incidentes y refractado. 4 = an-
gulo del haz incidente; B = &ngulo del haz re
fractado; ¢Za+B , 6b= angulo de resplandor.

En términqs;del dnqulo de la rejilla ec y recordando_que -
en}nuestrqyeSpEctrégrafo el &ngulo ¢, entre la cémara y el coli
mador es de 50°, la longitud de onda central X  en angstroms pue
de derivarse de la ecuaci6n 1II.1,

.. 2a fg ~ 7 Senf¢ ¢
‘lc = m(senBc cos— Y= 1.8126%10 =~ A .o (111.2

donde m es el orden 3l que se observa y n(ns%) el nimero de 1§ -
neas por milimetro de la rejilla utilizada. ©&En la grdafica IlI.1
se presenta la prediccibn de la ecuacién anterior para los dos -
primeros ordenes de las tres rejillas con que se cuenta.

La dispersidn angular DB se define como

D, = 48,4y , (111.3)

que de acuerdo a la ec. (IIl.1)

1]

Dy = Qoss . (I11.4)



o
Por su parte la dispersién lineal reciproca en el plana fo —

cal de la cdmara estd dada por

K = F i) = £ CQSB (III-S

donde f. es la distancia focal de la cémara con la que se enfoca
e1'espgctro generado por l1a rejilla. La dispersién alrededor de:
l1a longitud de onda central y en términos de ec y ¢, se escribe

_ e ¢c 107 0 e -7 »
= 2f [cote ttan—= ]*-——~T—Eﬁn cos (25 ~ec) A nm (111.6
c

E1 OMA cuenta con dos cdmaras de distancias focales 450 mm
'(F/S 5) 'y 162.4 mm {F/1.6) respect1vamente. Esta Gltima fue di -
seﬁgda por. F. Cobos y R. Noble y construida en los talleres del
iﬁ§t§tuto de Astronomfa, UNAM. En la Gré&fica II11.2 se da la -
dispersibén lineal reciproca del espectrbgrafo para el conjunto
wgdisponible de cimaras y rejillas.

Por su parte el detector puede describirse simplificadamen
te por etapas. Inicialmente el espectro es enfocado a la entra
da de un tubo intensificador el cual convierte la imagen de fo-
tones en una imagen de electrones los cuales son multiplicados,
acelerados y enfocados a una pantalla de fésforo, que se acopla
épticamente a la entrada del SIT (Silicon Intensified Target).
De nuevo en el fotocado del SIT se genera una imagen de electro
nes que se proyecta sobre un blanco de Silicio. La cara poste-
ridr‘de1,b1anco consiste de un arreglo bidimensional de juntu-
ras‘P N. Para cuantificar el niimero de electrones que inciden
sobre cada elemento de &rea del blanco se establece inicialmen-
te una d1ferenc1a de potencial de polaridad inversa a los dio -
dos. Los fotoelectrones incidentes generan pares (electrdn-hoyo)
de portadores de carga en el sustrado N provocando que el poten-
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GRAFICA. 1II1.2. Dispersidn Lineal Reciproca alrededor

de la longitud de onda central con funcidn del &ngulo de
la rejilla, (Las relaciones y distancias focales fueron
proporcionadas por Claudio Firmani y Francisco Cobos en

comunicacidn personal).
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cial establecido disminuya a medida que los hoyos se depositan

en el material P. Barriendo el arreglo diddico con un haz coli
mado de electrones se estima la carga positiva de exceso acumula
da.en 1os diodos de cada secci6n del blanco midiendo la corrien
te](cprfiente de sefial) que el cafién electrbnico deposita paré |
restab]ecer el potencial inicial. Una descripcidn completa del

sistema se encuentra en el Solar (1977) y Ruiz (1974).

E1 barrido de Tectura se realiza de modo que el blanco que.
da dividido en dos zonas sensibles 1ndependientes (a y B). E1
lcuadro de lectura es aaustab1e con el objeto de que ambas zonas
se ext1endan parale]amente a la dispersidn y sean cubiertas con
500 barridos normales a la apertura de la rend13a del espectr6-

GEOMETRIA | PROCESADOR ! MEMORIA ¢ SALIDA
DEL -BLANCO | DE SENALES :50012 i
| DEVIDEO | }
L ] 1
X o § |
LN i |
( )
!

l

B

N
500 conaoles

Fig., III.2 Esquematizacidn del manejo
de los datos con el OMA, {Tomada de =~
Firmani y Ruiz, 1981).



La figura III.2 tomada de Firmani y Ruiz (1981) esquemati
za el manejo de los datos. La sefial integrada de cada uno de -
,105f5egmentos g es restada a la sefial del segmentoa correspon -
diente. Una vez digitalizada, la diferencia (a - B) se acumula
durante el t1empo de 1ntegrac10n en alguna de las memorias A y-
B. Terminada la exposicidn se puede guardar la informacidn al-
macenada en A, en B o la diferencia A-B en cinta de papel.

De esta forma al proyectar el espectro estelar sobre la io*

na o' del detector, la sefial (a - B), que acumularemos en la me-,
;mor]a_A. serd la suma de la contribucién de sefiales

A = Eu + Ciu + Coa - CiB - CoB N
_dOnde Ea,= Espectro estelar en &
- Ci is? Sefal del cielo en o, p .
Co .‘Cdsé Corriente obscura del detector en a, B.

. Proyectando ahora el espectro en la zona B, la sefial (3433
correspondiente, almacenada en la memoria B, serd

B =-EB - C1B - CoB + C\u + Coa

e tal forma que la diferencia de las memorias A-B serd

'A-B=EufEB + C1u -C1a + 616 - C]B + Coa - Coa : CoB - CoB=

= kg EB = 2,

eliminandose asf de una manera eficiente las contribuciones del
cielo y de 1a sefial obscura en ambas zonas.

El ndmero de conteos CONT obtenido en cada canal una vez

f1na1izada la exposicibn esta determ1nado por

CONT,= t., Skfr l e(M)N(2)dXx conteos (i=1,500), (11I.7
A)\.i



dondg-nk es el niimero de fotones de la estrella con longitud de
onda en el intervalo d) quepor unidad de tiempo y &rea inciden -
bre el telescopio} t., en el tiempo neto de exposicién; S la
superficie del telescopio, fr la fracci6n de la imagen estelar
que entra en la rendija del espectrégrafo, My representa el -
ancho de la banda Gptico del canal dentro del cual se realiza
la integral y e(x)-el factor de eficiencia total del sistema te
]escop1o espectrﬁgrafo detector y no es mas que el inverso del
numero de fotones de longitud de onda A que son necesarios para
produc1r un ‘conteo, en el factor e(A) se incluyen los efectos -
de reflex1on y transmisién a través de las componentes opt1cas
de] filtro que Se utilice, la eficiencia cudntica del detector
y e] factor -de transferencia de corriente de sefial a conteos.

Por el teorema del valor medio pesado sabemos que existe
una longitud de onda 1sofot1ca Ag 5 3 dentro del canal de ancho -
6pt1co Axi tal que .

(i=1,500)
N() e(r)dr =N(rs;) I e(r)d con A i m, (111.8
My

En el proceso de detecci6n se.borra toda informacidn acer -
ca de la dependencia en ) del producto N(2) e()) dentro de cada
canal (ec. IIT.7)." Por ello resulta imposible determinar la lon
gitud de onda isofdtica sin conocer apriorila forma de N(A) que
es 1o que precisamente se intenta medir. En fotometria de banda
intermedia y ancha se acostumbra asignar a Xs el valor de la lon
gitud de onda promedio* A  determinada por la respuesta de cada
una de las bandas del sistema fotométrico

*aAlgunos autores llaman a Ao 1oﬁgitud de onda efectiva Aeff' Otros Qplay,197?)

dlstinguen a A de Ao definiendo a la primera como
A ff: J'N(A)e(k)dk , que aunque en algunos casos puede ser mejor aproximacidn
eff" Fnovax

a la longitud de onda isofftica depende del objeto que se observa y por tanto

no esta definida por el sistema fotométrico.



J:ke(x)dx

(111.9
f; e(2)da

donde.e(x),representa la eficiencia combinada del telescopio, e}
detector'y'el filtro de la banda en cuestién. Ao caracteriza al .
sistema fotométrico ya que no depende del espectro que se obser-
ve. Sin embargo. la validez de la aproximacién A = A dependetanio

del’ ancho de banda como de la pendiente y curvatura del espectro
N (A) dentro del intervalo A :

- ~l' N" (*o; (111.10)
s ~ Ag =7 uiy o

En nuestro caso particular el ancho dptico 4, 514 de los
cana]es. el cual depende de la dispersifn y la resoluc16n espec-
‘tra1es. varia entre unas décimas de angstrom hasta 20 angstroms
t1p1camente. Por ello podemos considerar que el producto N(x)e(a)
en la ecuacién (111.7) es constante dentro de cada canal,

CONT, =t_  Sf e(r;) N(x;) Bx,, conteos (i=1,500) (I11.11)

donde‘_Ai representa. cualquier longitud de onda dentro del ancho -
ﬁptiCQ AN'

Si no cae una 1fnea intensa dentro del canal X la pendien-
te de N()) dentro del canal es esenc1a1mente la pend1ente del con
tinuo. Considerando un valor de 20 A parala el error mdximo in
troducido por la aproximacidn (II11.11) en el v1sib1e es del orden
del 1%, para el caso extremo de una estreila tipo M51. Este error
esté ﬁuy por debajo del introducido por las fluctuaciones de e())
por ejemplo. el ruido del detector, las flecciones y las variacio
nes térmicas durante la observacifn.




Estrictamente los distintos canales pueden considerarse co
mo detectores independientes. Por ello las eficiencias e(A) de
‘dos canales pueden ser diferentes para una misma longitud de on
da. Por esta razbén se acostumbra dividir el espectro (I11.11)
por un espectro de calibracidn que elimine o minimise esas dife
réhcias. Dicha calibracién puede obtenerse mediante la observa
ci6n de una fuente estable. De modo que

CONT,

€Ly Ca11b = Toy ST e (ay) N(xy) Axy conteos (i=1,500) (I11.12)
e(k.
Donde la respuesta calibrada e (A A ; O es mas que un .

,valor proporc:ona] a la eficiencia promed1o de1 sistema de detec
cibn.

T1I11.2 LINEARIZACION.

Para determirar las longitudes de onda Ay del espectro
(111.12), se toma el espectro de comparacidn de una ldmapra incan
deSCente'(Helio -Arg6n en nuestro caso). Se ajusta una curva sua
ve que-pase por los puntos de dicho espectro y se determina 1a‘-
pos1c16n en canales y fraccibn de canal de los mdximos de las li
neas de comparacion.

Se obtiene una funcidn de dispersién ajustando un polinomio
al conjunto de puntos canal-longitud de onda de las lineas de --
comparacién identificadas.

La figura 111.3 muestra el espectro de comparacibén He-Ar en
el rango entre 3000 y BSOOA En la figura se presentan las lineas
mas conspicuas que se observan en el OMA., La altura en el dibujo
representa aproximadamente la intensidad relativa entre las lineas.
Los nGmeros marcados dan la longitud de onda de identificacion -
que han sido calificados de acurdo con la seguridad de la identi-
ficacidn. Las lfineas marcadas con nimeros menores poseen en gene
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ral una identificacibn mds segura. Dependiendo de 1la dispersidn'
y la resolucidn se toman distintas 1fneas para ajustar el po]ino
mio de d15persu6n tomando las lineas adecuadas un grado entre 4y .
5 es suficienje'para obtener un buen ajuste.

Dada la variacibn de la d15pers1on lineal reciproca (ec.
III. 5) a lo largo del espectro aunada a los efectos de distorcio
nes- opt1cas y electronxcas. las longitudes de onda A asociadas”
por eaemp1o.‘a1 extremo 1zqu1erdo, de cada canal i, no estan -

;1gua1mente espac1adas y por ende los distintos canales definen
anchos &pticos A, diferentes.

La linearizaci6n consiste en definir, en base a la curva de:
dispersidn, nuevos canales equidistantes de ancho ﬁptico‘cohstaﬂv
te. El1 espectro linearizado CL.se obtiene a partir de los conteos .
del espectro (111.12) divididos por el tiempo de exposicién.

1

| ? g1 t o = Sf ei(xj) N(Aj) ) conteos seg (111.13)

‘donde g; es la fraccién del canal inicial que entra dentro del -
nuevo canal j y AA el ancho de banda al que se lineariza.

111.3  EXTINCION ATMOSFERICA.

El flujo estelar FA(O) sufre pérdidas a medida que atravie
sa la atm6sfera terrestre antes de ser colectado por un telesco
pio en la superficie de la tierra. Dicha disminucidn se debe
principalmente a la dispersidon de Rayleigh causada por las mo -
léculas dé-aire, Tas absorciones en 1ineas y bandas moleculares
del agua y del oczono, y por la dispersidén tipo aerosol debida
al polvo mineral, particulas de sal, gotas de agua, asi como de
todo tipo de contaminantes.

Recordando la ecuacién de transporte (11.14) el flujo inci




dente en el telescopio F(A,Z) de una estrella que es observada
a una distancia cenital Z esta dado por:

F(2,2) = Fy(0) e *2) (111.14)

'donde F (0) es el flujo estelar fuera de la atmdsfera terrestre’ -

y TA(Z) representa el espesor Optico de la capa de atmésfera -
atravesada en la direccién de observacidn.

Def1n1endo el coeficiente de absorcién atmosférica K como-
espesor Optico en la direccifn cenital tenemos que

_KAM(Z)

F(x,2) = Fx(oj,e (111.15)

donde 16“11amada masa de aire M(Z) a la distancia cenital Z, re
'Presenta la dens1dad columnar  atmosférica en unidades del va-?

Tor respect1vo en la direccidon del cenit .
OIDAtm'dg donde M = j p dX (111.16)
Mo 0

L - . . - .
con X en la direccidn cenital.

ds zsec z dx
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Si aproximamos la estructura atmosférica por una estructu-
ra plano-paralela (Fig. III.4) tenemos que '

M(Z) = 3 I;‘dz ='§—'15ecz pdx = 2L 2 [ odx  (I111.17)
0 0 0
o] 1] o]

e donde M(Z) = Sec(Z),

f&nﬂﬂaque da M(Z) con una aproximacién mayor al 0.25% hasta = -
Z =60°. A. Benporad (sgin Golay,1974) da la siguiente aproxima -

cién polimonial al caso no plano-paralelo
M(Z)=Sec Z-0.0018167(Sec Z-1)-0.002875(Sec Z-1)? -

- 0;Q008083(Sec z-1)3

.que arroja un valor de M(Z) aproximado dentro de un 0.1% hasta
2=81°.

Por su parte la Sec Z en términos de 1a latitud ¢ del obser

vador, la declinacién & de la estrella y el &ngulo horario A.H.
al que se observa esta dada por

1
Sec Z = (Sen¢ Sens + Cos¢p Coss§ Cos A.H.)

Debido a que el angulo horario aumenta o disminuye depen -
diendo si la estrella se observa después o antes del meridiano,
la masa de aire en la ec. II1.15 varfa a lo Targo de la exposi-
cién. En el programa de reduccidon se calcula la correccion por
eXtinci6n cada cuatro minutos y se corrige el espectro lineari-

zado (I11.13) por el promedio de las correcciones en el tiempo
de integracion.

4




(111.21)

donde Ky,  es el coeficiente de extincidn atmosférica a la lon-

gitud de onda del canal en cuestién, y el nGmero de correciones
NC esta dado por

Tiempo de exposicidn

NC = Valor entero ((yiyiges de cuatro minutes ! (I11.22)

Schuster (1981) basado en observaciones fotométricas de 212
noches en San Pedro Martir, B.C. discute la extincién atmosfériA
_cahéh‘dicho observatorio y calcula los valores promedio del coe-
ficiente de. extincién en magnitudes (K [mag]=1.0857 Kx ) para |
Tlas bandas del sistema fotomé&trico de 13 colores.,

La Tabla IIl.2 presenta los valores de la extincidn atmos-
<fér1ca en San Pedro Mértir interpolados de los resultados de
Schuster siguiendo la extincidn selectiva del observatorio de
Lick. Dicha interpolacién se calcula con la subrutina de correc
cibn atmosférica del programa. REDUCE desarrollado por J.
Balldwinde 1a Universidad de California Sta. Cruz. En la grafi-
ca 111.3 se muestra la extincidn en San Pedro Martir descrita don
de los puntos de Schuster se han marcado con un circulo.

A partir de los valores KA asi determinados, el espectro 1i
nearizado y corregido por extincion atmosférica esta dado por

""—'—-—-—-—i‘ = -1 i =
CLAj’CORAT Sf ec(xj)Ax N(Aj) conteos seg (j=1,NP) (111.23)

donde a diferencia del espectro (I11.13) N(Aj) representa el flu
jo de fotones con longitudes de onda A provenientes de la estre
11a que incide fuera de la atmdsfera terrestre.




.EXTINCION ATMOSFERICA S.P.M.

-] [+]

A [A] KA[mag] X [A] KA[mag]
3100 1.225 6600 0.080
3200 0.783 6700 0.074
3300 0.637s 6600 0.086
3400 0.556 6900 0.091
3500 0.5156s 7000 0.086
3600 0.463 7100 0.063s
3700 0.411s 7200 0.074
3800 0.372 7300 0.068
3900 0.343 7400 0.061
4000 0.310s 7500 0.057
4100 0.279 7600 0.055
4200 0.259 7700 0.048
4300 0.241 7800 0.034
4400 0.224 7900 0.034
4500 0.203s 8000 0.057s
4600 0.192 8100 0.059
4700 0.180 8200 0.058
4800 0.170 8300 0.053
4900 0.163 8400 0.048
5000 0.156 8500 0.046
5100 0.151 8600 0.048s
5200 0.149s 8700 0.028
5300 0.145 8800 0.026
5400 0.143 8900 0.028
5600 0.142 9000 0.052
5600 0.140 9100 0.086
5700 0.138 9200 0.096
5800 0.136s 9300 0.096
5900 0.134 9400 0.096
6000 0.133 9500 0.096
6100 0.114 9600 0.096
6200 0.098 9700 0.086
6300 0.096s 9800 0.056
6400 0.092 9900 0.055s
6500 0.090

TABLA III.,2. Extincidén atmosférica en S.P.M.
Los datos marcados son los resultados de =--
Schuster (1981). Los puntos restantes son -
interpolacidn de los anteriores siguiendo la
extincidn selectiva del Observatorio de Lick.




8000

{
1009011,\ -



II1.4 ESTRELLAS PATRON DE ESPECTROFOTOMETRIA

E1 espectro (111.23) se relaciona con el flujo real fue-
ra de la atmb6sfera terrestre a través de la curva de respuesta

Respj = Sf ec(kj)AA (j=1,500) (111.248)
La respuesta (111.24) depende, en principio, Gnicamente
del paso AX de linearizacidn asi como de las condiciones instru
mentales de observaci6n tales como el ancho de 1a rendija, el dngulo y:densi .
dad de 1ineas de la rejilla de difracci6n y del ajuste del cuadro de 1ectura‘in
en el detector. Asi, la respuesta aplicable a una serie de. espectros prob]ema
obten1dos y linearizados bajo las mismas condiciones se puede determlnar obser
vando una estrella cuyo flujo FSt sea conocido. En términos
del espectro (111.23) 11near1zado y corregido por extincidn at-
mosférica de la estrella patrén, la curva de respuesta esta
‘dada por

t

CLAS

Resp; = “s’FL“ = 5f ec(xj) b, (3= L,NP) (111.25)
Fy (3) ‘

D.S. Hayes (1970) publica la distribucidn espectral de
doce estrellas patrdn B-A brillantes. Para ello utilizé el es-
pectrofotémetro disenado por E.J. Wampler (1966) montado al
te1escop1o de 36 pulgadas del observatorio de Lick; como fuente
patron utilizé un par de lamparas, cuidadosamente ca11bradas,
colocadas sobre un edificio a 400 metros de d1stancia aprox1ma
damente. Hayes cubrfa el rango espectral de 3200 A a 10870 A
con una ser1e de 36 bandas independientes de 30 A (para A25556
A) y 4% A (255556 A) de ancho.

La escala de magnitudes adoptada se basa el flujo en
5556 A de la escala o lyr (Vega). Hayes y Lathan (1975) redis-
cuten 1a extincién atmosférica en Lick redefiniendo la distri-
bucién absoluta de energia de Vega. El cero en la escala de mag-




nitudes adoptada corresponde al flujo monocromatico de Vega en
[+] ¢
5556 A, cuyo valor dado por estos autores es

_9 -2 o_1 1.
Fy = 3.39 x 107 ergs cm~ A" seg (111.26)

o por unidad de frecuencia

_20 _2 J1
Fv 3.50 x 10 ergs cm seg H

que es equivalente a un flujo de fotones de

2 1

. o _ 1
NX= 948 fotones cm~  seg A

Para: eV1tar problemas de saturacibn, asi como por la po-
s1b1e no 11near1dad del detector, es conveniente que la estre-
1a- patr6n observada para calcular la respuesta (II1.25) sea
de una magn1tud cercada a la de las estrellas problema.

Las estrellas patr6n presentadas por Hayes (1975) resul-
tan ser demasfado brillantes para telescopios de gran apertura
-como el 2 metros de San Pedro Martir. Stone (1977) proporciona
una lista de estrellas estandares secundarias de brillo inter-
medio para utilizarse con el telescopio de 3 m de Lick y el es-
pectrofbtémetro de Wampler.

En la Tabla II1.3 se presentan los flujos absolutos en

distintas unidades para las estrellas patrﬁﬁ de la muestra de
Stone (1977).

Para obtener la respuesta se promedia el espectro de la
estrella patrdn dentro de cada una de las bandas de Stone den-
tro del intervalo espectral observado. La cufva de respuesta
se obtiene interpolando una cibica suave cada cuatro puntos de
calibracién. En los extremos de la curva puede extrapolarse 11
neal o cuadrdticamente dependiendo del caso0 particular.




De este modo, 1la distribuciGn espectral del flujo de e-
nergia absoluta fuera de la atm6sfera terrestre de una estre-
Ma prob]ema se obtiene dividiendo su espectro (111.19) por 1la
curva de respuesta (I11.25)

he _ CHAy (=1, NPY (111.27)

* - * c _
. Fylry) = Fv(vj) 5T N.(2 )

X. 2 .
j PespJ

donde ¢ y h representan 1a velocidad de la luz y la constante
de Planck respectivamente.

I11.5 MODELOS ATMOSFERICOS DE KURUCZ

Como se menciond en el capitulo II la técnica para deter
m{nar‘la curva de extinci6n interestelar se basa en la compara .
c16n ‘de las distribuciones de flujo de un par de estre11as. si.
ﬁm1]ares en el t1po espectra] pero con d1st1nto grado de enro-
jecimiento.

En nuestro caso cambiamos a la estrella desenrbjecida de
vcomparac16n por el flujo F (A) resultante de un modelo atomfé&-
rico compat1b1e con el t1po de estrella problema en cuestidn.
Con este método se estiman los efectos de l1a extincién de la
estrella de comparacidon a cambio de los problemas de seleccidn
del/mode1o adecuado.

| Robert L. Kurucz, del Harvard-Smithsonian Center for
Astrophysics, ha venido trabajando en el modelaje atmosférico
de estrellas tempranas, perfecciondndo los mé&todos numéricos
y mejorando el tratamiento del transporte convectivo y las o-
pacidades de los modelos. Kurucz ha alcanzado a través de los
afnos un alto grado de refinamiento en sus resultados, los cua-
les se ajustan adecuadamente a las observaciones en estrellas
patrdon como el Sol y a Lyra,




En Kurucz (1979), el autor presenta un resumen de sus
resultados para atm6sferas de estrellas G, F, A, B, y 0. El
doctor Kurucz, gentilmente nos envié, en cinta magnética, los
flujos de sus modelos mds recientes. Los primeros 284 modelos
en la cinta son los publicados en el articulo de 1979. La se-
rie restante consiste de un primer grupo de modelos puramente
radiativos, con temperaturas efectivas entre 8000 °K y 20000°K,
y un segundo grupo de modelos semiconvectivos, bajo un trata-
m\ento convectivo mejorado, con temperaturas entre los 5500°K
y los 8500°K. En 1a malla de modelos se afiade un modelo para

el. so]._5700 Ky log g = 4.44, y uno para Vega, 9400°K log g=
3.95.

Los primeros modelos cubren 1os rangos entre 5500°k y
50. 000 K en temperatura y de log g= 0-a log g = 4.5 en gra-
vedad superfic1a1 para metalicidades 1/100, 1/10 y la solar.
Los grupos restantes cubren los rangos citados en Teff y 109 g
con metalicidades 109%0 -1, -0.5, 0, 0.5, 1 el primer grupo,
y togk,= -10, -3, -2.5, -2, -1.5, -1, -0.5, 0, 0.5, 1 el Gitimo
grupo.

Para determinar cudl de los modelos es el adecuado es con
veniente estimar a primera aproximacion una temperatura efecti-
va y una gravedad superficial a partir del aspecto del espectro
observado. De existir datos fotométricos de las estrellas pro-
blema el trabajo se simplifica notoriamente.

En la gr&fica II1.4 se representa la dependencia del an-
cho equivalente de la 1inea HB como funcibn de la temperatura
efectiva segln las. predicciones Kurucz para distintas graveda-
des superficiales

La eleccidon final del modelo puede lograrse comparando-
de manera iterativa mediciones de anchos equivalentes, perfi-




les de 1ineas y colores con las predicciones del modelo hasta
alcanzar el mejor ajuste.

En particular, el ancho equivalente de v de una 1inea se
define como

E. (A) -E;(2)
w-—j c Ec“)] dx (111.28)

donde EC(A) va](A),representan la distribucidén del contfnuo y
la 1fnea respectivamente. E1 ancho equivalente recibe tal nom-
bre ya que es el ancho que tendrfa una 1inea perfectamente opa-

ca que removiese del continuo 1a misma cantidad de energfa que
la 1inea considerada.

En 1a grdafica I11.4 se representa 1a dependencia del an-

‘ cho equivalente de 1a 1inea HB como funcidén de la temperatura
efectiva de los modelos de Kurucz para distintas gravedades su-.
perficiales. En la Tablalll.4 se resumen los datos correspon-
dientes para las lineas HB' Hy. H6 segin las predicciones de
Kurucz (1979). Una versibn observacional de la grdfica IIl.4

. esta dada por Sinnerstand (1961) y se presenta en la grafica

‘ I11.5. De ambas graficas puede verse que es posible asignar una
gravedad midiendo el ancho equivalente de 1a l1ineas del Hidré-
geno si se tiene una buena estimacién de la temperatura efecti-
va en estrellas tehpranas.

La posibilidad de ajustar perfiles tedricos a los obser-
vados esta limitada por la resolucién del espectro observado.
Para ésto es necesario observar con alta dispersidn, una ren-
dija muy angosta y con un alto cociente sefial a ruido, 1o cual
nos limita a estrellas brillantes. Por su parte, el ancho equi
valente, aunque no posea tanta informacidon como el perfil, nos
da una idea de los pardmetros atmosféricos en estrellas dé&biles.
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HB
2,53

4.30
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8.35
7.19

5.79
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3.84
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2.13
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15.80
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22,84

22.15
20,70

17,25
14.68

12,96
11.73
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9,32
8.72
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6.65
5.74
4.35
3.04
1.87
1.50
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4.5

Hy

2.08
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3.4%
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24.11
24.21

23.07
21,29
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13.20
12,08
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8.02
6.91
5.96
4.50
3.07
1.90
1.51
1.28

3.87



realizarse una correccién en los colores para que el color sip
tético de una estrella patr6n coincida con su color observado.

Muchas veces los espectros del OMA pueden no cubrir total
mente el ancho de los filtros, en estos casos la integral se -
realiza en el intervalo donde esta definido el producto del es
pectro y la funcidén de transmisibn.

Esto genera un nuevo sis-
‘tema fotométrico.

La constante de correccidn de cada sistema
fotometr1co teor1co se puede estimar ajustando los colores ob-
tenwdos del mode1o dealyra a sus colores observados.

El exceso de color E(A;-Az) entre dos longitudes de onda

A1y Az, recordando Ta ec. (11. 28) y (11.29), en funcidn del
flujo monocrom5t1co observado F de 1a estrella problema y del
flujo Fmd del modelo correspond1ente, esta dado por: ‘

. | Fr(aa) F1900)
(Ai-xz)= A, (A1) = A (xz)= -2.5 log | (111.30)

Fi(r2) FRd(a,)

donde A (A) representa la extincidn interestelar en magnitudes
a la 1ong1tud de onda )A. Asf, en términos del conciente del es-
pectro observado y el espectro modelado, la curva de extincidn
normalizada a las longitudes de onda Ay y A, serd (ec. 111.30)

£a) - Tog[Fy(3) 7 FI90)T - ToglFy () A" 00T =

* LN
end . emd
F19(as) )
* md

F(Ai-2z) F?d(k) F*(Al)




Todos los programas de reduccid6n y andlisis de datos
jmplementaron en el sistema NOVA 1200 del Centro de Compu-
to del instituto de Astronomia de 1a UMAM. En ello colabora-
ron los doctores Luis Carrasco, Claudio Firmani, Alfonso Serra

no; los M. en C. Rafael Costero y Gianfranco Bissiachi y el -
fisico Luis Salas.
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IV. OBSERVACIONES Y RESULTADOS
IV.1 OBSERVACIONES

Las observaciones en el ciimulo NGC 225 se realizaron con
el telescopio de 2.12 mts. del Observatorio Astrondmico Nacio
nal en San Pedro Martir, Bajs California. Para ello se utilj
26 el espectrégrafo y sistema de deteccién (OMA) descrito en
el capftulo anterior.

Los espectros se obtuvieron bajo un dngulo 8 = 5°45' de
la rejilla de 200 lineas mm *. Esto corresponde a una longi

tud de onda central (2° orden )ode Ac = 4605 A y una d1sper

si6n lineal recfproca Ky *52.5 A mm = 4,086 A canal” alre

dedor de Ac con la cimara de 450 mm de distancia foca1

El rango espectra cubierto es aproximadamente de 3650 A a
5580 A

-

En Ta tabla IV.1. se resumen las caracteristicas de la

observacién. En la primera columna aparece el nombre del ob

jetQ'observado. Los numerales precedidos con H representan
la identificacién dada por Hoa y colaboradores (1961), por
su parte L corresponde a nuestra asignacién de acuerdo con

Carrasco y colaboradores (1975). En las columnas siguientes

aparecen: el ndmero de Bitdcora; las coordenadas de telesco

pio, el tiempo sideral, el tiempo universal y el‘éngulo hora
rio a media exposicién; el tiempo base de integracién'y la
exposici6n total, ambos en segundos; la apertura,en micras, de
la rendija del espectrdgrafo y por Gltimo los conteos totales
en tres zonas del espectro (canal 50, 250 y 450).

Todas las observaciones se realizaron el 4 de octubre
de 1981 (tiempo universal) en colaboracién con los doctores
Carrasco, Alfonso Serrano y Octavio Cardona.

IV.2 REDUCCION DE LOS DATOS

Tanto 1a reduccibn como el andlisis de los datos se rea
1126, en 1a ciudad de México, en base al sistema Nova instala




NGC 225 - OBSERVACIONES

TABLA IV.1

Bitacora

. . . (-]
Rejilla: 200 lfneas por mm., &ngulo: 5°45'; fecha: 4 octubre 1981 (TU); dispersién 4.08 A

Longitud de onda central 4605 R (2°0rden) ; rango espectral: 3650~5580 ﬂ; cimara: 450 mm (F/5.5)

Objeto Coordenadas de Tiempo Tiempo Angulo To Texp  Apertura Conteos en
de telescopio sideral universal horario rendija el canal
observacién
h m s ° ! h m h m h m (seq) (saqg) ("u ) 50 250 450
H-1 SPM 743 00 43 46 61 42.4 22 57 5 49 -1 46 1 20 600 645 4030 1031
H~-2 w744 00 43 31 61 40.5 23 07 5 58 -1 36 2 40 600 720 5715 1638
H=-3 746 00 43 30 61 47.7 23 24 6 15 -1 19 2 40 600 614 5652 1581
H-4. " 754 00 42 16 61 39.2 00 36 7 27 -0 06 5 100 600 94 4515 316
H=5 " 751 00 42 S0 61 37.9 00 09 6 59 -0 33 5 100 600 242 6631 3380
H=6 * 748 00 43 46 61 42.6 23 17 6 (o]:] -1 26 2 40 600 390 4068 1091
H=T7" . " 747 00 43 27 61 38.8 23 36 6 27 -1 07 2 40 600 341 3482 905
H=8" * 755 00 42 08 61 40.9 00 45 7 35 0 03 ) 100 600 479 6800 1850
H=9 * 753 00 42 24 61 33.5 00 28 7 19 -0 14 5 100 600 301 5257 1913
H710:<' * 749 00 42 50 61 43.8 23 53 6 42 -0 49 5 100 600 397 5130 1313
Héll’ " 748 00 43 03 61 42,8 23 44 6 34 -0 59 5 100 600 343 4665 1332
‘H=12"7 " 750 00 42 50 61 40.9 00 00 6 51 -0 42 5 100 600 352 4374 1164
H-13 * 752 00 42 38 61 37.9 00 18 7 09 -0 24 5 100 600 149 2920 1077
Zélj v 756 00 41 50 61 39.2 00 54 7 44 0 12 30 720 600 55 1061 1269
Lé2fSnr v 757 00 41 46 61 49,7 01 25 8 12 0 43 8 - 160 600 139 2398 933
'L~2 Norte. 758 00 41 46 61 49.7 01 37 8 27 0 S5 8 160 600 67 1662 813
L-3 - 759 00 43 19 61 48,0 01 57 8 37 1 04 30 480 600 12 331 233
,Hil:net 102 760 01 07 52 62 41.0 02 13 9 03 1 05 4 80 1000 200 3133 1899

Observadores: J.Jesfis Gonzilez G., Luis Carrasco, Alfonso Serrano y Octavio Cardona. SPM, BC



do en el Instituto de Astronomia UNAM.

Los espectros se linearizaron con una dispersién de
4;03 g:anal'1 obteniendose un total de 485 puntos. En la
figura'IV 1 se esquematiza la obtencibébn del polinomio de dis
pers16n en base al espectro de comparac1on del He-A tomada
al final de las observaciones(Bitacora SMP' 761). Para ello
se utilizé el programa POIDISP desarrollado por Claudio Fir

La curva de respuesta se obtuvo en base al espectro
SPM 760 de la estrella patrén Hiltner 102 y los valores de'F,
dados en la tabla III. Como los puntos de calibracifn no
resultaban suficientes se interpolaron nuevos puntos de cali
bracién, en base a los flujos de stone de la tabla IV. Los
puntos interpolados se presentan en la tabla IV.2 ., Los es
pectros reducidos en flujo por unidad de Tongitud de onda-

(ergs cm -1 seg -! A'l) se presentan en las figuras IV.2 a la

IV.3 ANALISIS Y RESULTADOS

Debido a que no se cuenta con un 6at61ogo de estrellas
patrén de c1asificaci6n MK tomadas con el instrumento utili
zado, no es posible clasificar espectralmente de una manera
directa por el aspecto general de nuestros espectros.

Para lograr una clasificacibébn MK aproximada se tomaron
consideraci6n los siguientes aspectos:

Fisonomfa general del espectro, para lograr una cla-
sificacidén aproximada se siguieron los lineamientos
de clasificacién de Morgan, Keenan y Kellman (1943)
comparando los aspectos espectrales mds sobresalien
tes de nuestros espectros con los del catdlogo de
Morgan y colaboradores (1943), el de Yamashita y co
laboradores y el Atlas de Seitter (1970).
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2.

«E1 parametro Q de Johnson y Morgan (1953). El1 pard
metro Q definido como

: (U-B) - %%%5%} (B-V) = (U-B) - 0.72 (B-V) (IV.1)

es bidsicamente independiente del enrojecimiento y
esta relacionado univocamente con 1la temperatura
efectiva para tipos espectrales 0 y B.

Nuestras observaciones cubren dGnicamente el rango
espectral del filtro B de Johnson por lo que para
estimar el pardmetro Q utilizamos los datos fotomé
tricos de Hoag y colaboradores (1961). Los va1ores
asi'estimados se compararon con las calibraciones
de Q con el tipo espectral de Johnson (1958) y de
He1ntze (1973) asi como con las re]ac1ones de Q con
(_B,_V)o y de Q con M, de Becker (1963).

Colores intrinsecos. Corrigiendo 1¢s colores de
Hoag 'y co]aboradores (1961) por el exceso de color
promedio del grupo E(B-V) =0.29 mag. (Johnson y cola
boraddres 1960), se compararon los colores intrinse
cos (U—B) y (B- V) con las calibraciones de color

y tipo espéctra] de Johsnon (1963). Schmidt-Kaler
(1965), FitzGerald (1970) y Heintze (1973). Estas
calibraciones se encuentran resumidas en la tabla
3.3 de Mihalas y Binney (1981) y en la tabla 2.1 de
Underhill y Doazan (1982).

Anchos equivalentes de las 1f9neas de Balmer. Se mi
dieron los anchos equivalentes de Hgs Hy ¥ Hg. Es-
pecialmente se utilizé la relaci6n entre el tipo MK
y el ancho equivalente de HY dada por Balona y
Crampton (1974).

Profundidad de las l1ineas de Balmer. Este criterio
se utilizd Gnicamente para clasificacién relativa de



nuestras observaciones ya que no se encontré en la
literatura una calibraci6n de la intensidad de di-
chas 1ineas para estandares MNK.

La clasificacifn espectral final se alcanzé via un com -
promiso entre los 5 aspectos citados y se logré sélo para 10
de los 17 objetos observados. En la Tabla IV. 2 se resumen -
los resultados fotométricos de Hoag y colaboradores (1961) -
considerando E(B-V) = 0.29 y una distancia al grupo de 630 pc.
(Jobnéon y colaboradores, 1960). En la Tabla 1V.3 se resumen
nuestras mediciones para las 1ineas de Balmer y en la Tabla
IV;4,“se presenta para cada una de las estrellas clasificadas
suftipdieSpeCtral MK, los valores promedio de Te,vaog g de -
dicho tipo espectral y por Gltimo los valores respectivos del -
mddeldyatmosférico que mejor se adapta al caso particular.

Comparando la profundidad de las 17neas de Balmer respec .
toa la Tabla IV.3 con los perfiles de los modelos correspon -
dientes coh abundancia solar notamos claramente que las lineas
observadd§,son menos profundas. Esto puede deberse a una me -
nor métaIicidad que provoca un gradiente de temperatura menor

en la atmésfera y por tanto menos intensidad de las lineas de
Balmer.

El tiempo de vida en secuencia principal de la estrella
més brillante nos da una cota mdxima a la edad nuclear del -
grupo, siendo esta una estrella B6V 12.7x10° afios St s 67.7x
10 afios. En la figura IV.20 se presenta el diagrama H-R
tedrico asi como las isocromas de Cayrel y Delplace, AM.M,
(1972) que lo envuelven.




TABLA IV.2 FOTOMETRIA NGC225 (Johnsosn y colaboradores 1960)

ggETjS B-vV U~-B Q (B-V)o (U-B)o vol Mvo 2 SP3(Aprox)

9.42 0.16 -0.23 ~0.35 =~ .13 ~0.44 8.39  -0.61 B6V
9.84 0.20 -0.14 ~0.29 - .09 -0.35 8.77 -0.23 B8V
9.84 0.17 ~0.15 -0.27 -0.12 ~0.36 8.80 ~0.20 B7V

11.40  1.65 - 1.36 - B.88  =-0.12 ?

16.84 0.97 0.39 -0.31 0.68 0.182 9.00 0.00 ?
9.99 10.14 0.15 -0.05 ~0.16 ~0.14 -0.26 9.12 0.12 B9V
10.31 0.19 -0.08  -0.22 -0.10 -0.29 9.25 0.25 B8V

H- 8 10.64 0.51 0.44 0.07 0.22 0.23 9.26 0.26 F?
-.9 10.29 10.81 0.52 0.03 ~0.35 0.23 -0.18 9.42 0.42 AT?
) 10.63. 10.91 - 0.28 -0.02 ~0.22 -0.01 -0.23 9.76 0.76 AOV-IV

10.67 ° 10.94 0.27 0.12 -0.07 -0.02 -0.09 9.80 0.80 AQV
11.12 0.23 0.04 ~0.13 -0.06 -0.17 10.02 1.02 Alv

11,52 0.60 0.06 ~0.37 0.31 -0.15 10,05 1,05 ?

= Se consider6 Av = 3 E(B-V)
‘2 ='Se consider6 un m6dulo de distancia m-M = 9.0 mg.
'3VéfSeftOmaron en cuenta las calibraciones fotométricas descritas en el texto.
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TABLA TN,

LINEAS DE BALMER

-
wia) Area* Contfnuc®* Plujo al Profundidad Objoto Lfnea w(i) Area* Contfnuo®*® Flujo al Profundidad
10712 10747 cantro*t* continuoe 10”"? 10712 centro®*® contf{nuos

. 10 1? 1000 1071 1000

Hg ~ ~7.82  6.77 B.67 6.05 696 o 13.61 3.06  2.256 1.20 567

HO- 70830 10,72 13.70 9.48 692 H=10 H 13.01 4.36 3.355 1.88 560

Hzﬁ3'f 9.72 1§.17 18.7 12.68 679 HI 15.68 6.48 4,129 2.158 520

Eﬂsxg”.10p34' 6.61 6.40 4.14 647 "5 18.98 4.12 2.170 1.15 5130

o7 B.59 T 1B.1S 9,48 6.35 . 670 =11 N 16.46 4.99 3,032 1.56 514

Hz’yi,XO.BG 13,24 12,19 7.91 649 Hz 18,14 6.55 3.611 1,75 484

HB”J 12,44  7.78 6,249 3.97 6135 Hu 14.42 2.82 1.956 1.08 552

HD. 10,13 '9.36 9.241 5.96 645 H-12  u 13.77 3,90  2.834 1.61 568

A HY 0 11,98 14.59  12.18 7.40 607 My o 17.73 6.27  3.538 1.80 509
-ﬂgy' L2463 ‘0,812 3,08 2.69 873 "ﬂ 2.80 1.02 1.509 1.14 755

H ... 0.8 0,092 1.60 1.50 9317 n+is H 1.10 0,34 1.459 1.15 788

" i ~ 5 i} 1.90 0.54 1.412 1.04 716
= “5 b 2.80  1.024 3,654 3.14 859 "8 B.31 0.098 0.119 0.088 741
HC o S1.10 0.34 3.09 2.79 901 L1 H 3.00 0.014 0.048 0.038 798

H{ . 1.90 0.54 2.864 2.54 887 1y

o ‘H5‘ 12011 5.44 4.491 2.77 617 "ﬂ 7.21 0.42 0,721 0.517 717

H=6 j H 10,74 7.34 6.834 4.18 611 L2~8 i 7.30 0.64 0.872 0.657 753

HY o 14.47  12.98 8.985 5.06 563 "I 9.:49 0.86  0.905 0.633 €99

e "B [_ 11,52 4.8 d.802 2.29 602 "B 9.10 1 Q.51 0.558 0,389 697

b HeT HY 10.67 6.23 5.836 3.53 60% L2=N i 8.25 0.44 0.5131 0.374 704
"6 714,09 10.77 7.655 4,25 555 Hz B8.26 0.40 0.481 0.311) 349

| ‘ﬂs 11,96 5.18 3,002 1.68 545 "6 9.88 0.044 0.044. 0.028 587
¥ HY 17,97 7.99 4,464 2.33 522 L3 f 3.57 0.0098 0,028 0.020 727
- HG" 21.69 11.61 5,355 2.61 491 Hz 2,05 Q.0046 0.022 0.019 427
. » "B 9,80 2.54 2,587 1,74 671 H 4.05 0,87 2.141 1.78 830

HTS ,:‘HYJ 10,22 3.15 3,081 2.11 6BS Hiiltner H6 .3 0.67 2.135 1.81 848
N H6 10,77 3;54 3.288 2.06 626 102 NZ 6.02 1.28 2,119 1.74 821 .

¢ unidades en 10" ?ergs cm Zmeq”} A
“* unidades en 10 !'erqs cm ? seg ’
4% unidades en 10!’ orgs seg ! cm

o




TABLA IV.4

TIPO ESPECTRAL Te (ok) Log. g e MODEIL%g. 5

B6IV-V 13700"-14700" 3.79'P 13000

BV 12980"-13500" 3.84"° 13000

B8V 11900Y-12400" 3.83%0 12500

H- 6 B8V-BIV 10920"-12400" 3.83"7 11500
H- 7 BIV-BBV 10800"-11900" 3.89%2 11000
H- 8 A3V 8300™~ .9500° a.06" 8500
H- 9 B9.5 V 10200"-10700" 3.99"% 10000
H=10 AOV-TV 9500° a.15% 10000
H-11 A2V 300"~ 9500 4.200 9000
H-12 AoV 9500C 4.15% 10000

l = Underhill y colaboradores (1979)

L = Lesh (1977)

’ ‘A = Allen (1973)
C = Code 'y colaboradores (1976)
UD= Underhill y Doazan (1982)



E1 cociente del modelo atmosférico y la observacion
mostraba un efecto peculiar,pues se encontraba que:

mod. mod
——— -— donde X2 > A , (1v.2)

contrario al efecto esperado por la presencia del enrrojeci
miento interestelar.

Este efecto puede deberse a las siguientes causas:

Conjuncidn.de Ta estrella Hiltner 102 con una estrella
mas azul en el campo.

Variacibn de la respuesta instrumental o la geométria
del barrido de lectura.

Distintas condiciones del cielo para las estrellas pro-
blema y para la estrelila patrén.

La forma del campo alrededor de Hiltner 102 es muy espe
cial haciendo dificil .confundirse. Por otro lado el tipo es
pectral BO III y ~grado de enrrojecimiento E(b-v): - 1.07 mag.
de dicha estrella no son comunes. Una revisi6n somera del
campo en las cartas del Palomar Sky Survey no muestra una
estrella en las cercanfas, con la que hubiese podido .confun
dirse, de un color claramente mds azul,

En la tabla IV.5 se resume el andlisis fotométrico de
los espectros para los cuales Hoag y colaboradores (1961)
proveen de fotometria UBV. En la primera columna se da la
jdentificacibn del objeto, en la siguiente el flujo promedio
dentro de la banda B, calculado en base a la transmisién de
Buser (1978). En la tercera la magnitud a la que corresponde
segln la calibraci6n absoluta de Johnson (1966). En la cuar
ta la magnitud B de Hoag y colaboradores (1961). En la co-
lumna 5 se presenta la diferencia Amgp de la medicién de
Hoag et al. (1961) y la nuestra. Por su parte los valores
respectivos a la banda V se presentan en las columnas 6,7,8




Flujo medio®l V.2 B> Amg“ Flujo medio! V.2 v,> om* Tiempo sideral
Objeto .- Banda B (mag) (mag) (mag) Banda V (mag) (mag) (mag) (horas)
13.55 9.31 9.42 0.11 7.63 9.29 9.26 - 0.02 22.95
9.09 9.75 9.84 0.09 4,63 9.82 9.64 - 0.18 23.12
8.70 9.79 9.84 0.05 4.46 9.86 9.67 - 0.19 23.40
1.71 11.56 11.40 -0.16 3.10 10.25 9.75 - 0.50 00.60
2.98 10.96 10.84 -0.12 3.31 10.18 9.87 - 0.31 00.15
6.32 10.14 10.14 0.0 3.11 10.25 9.99 - 0.26 23.28
5.32 10.33 10.31 -0.02 2.60 10.45 10.12 - 0.33 23.60
3.76 10.70 10.64 -0.06 2.07 10.69 10.13 - 0.56 00.75
11.04 10.81 -0.23 2.06 10.70 10.29 - 0.41 00.47
10.96 10.91 -0.05 1.51 11.03 10.63 - 0.40 23.88
11.09 10.94 -0.15 1.54 11.01 10.67 - 0.34 23.75
11.14 11.12 -0.02 1.35 11.16 10.89 - 0.27 00.00
11.82 11.52 -0.30 1.18 11.30 10.92 - 0.38 00.30
15,11 - 0.16 13.49 00.90
0.76 12 .45 0.59 12.05 1.41
0.48° 17.94 - 0.50 12,23 01.62
0.069 16.07 - 0.046 14.82 1.95
En unidades de 1073 ergs cm™2 seg'l AT, Calculado con b anexa de transmisién sugerida
por Buser (1978) a(B) 4.48 B~ 2 (v)=5300 A

Magnitud correspondiente segun

la calibracién de Johnson (1966):

3. Magnitud segun Hoag y colaboradores (1961)

AmB = BH - Bg y ‘am

A

Fy(B) =
Fi(v) =

7.
3

2x10°
.92x10

3grg cm2seg
erg cm-seg

N S

A



y 9. En la columna 10 se presenta el tiempo sideral a la mj
tad de la exposicibn,

La gréfica IV.1 se presenta la diferencia m entre noso
tros y Hoag (1961) en la banda B como funcién del tiempo a lo
largo de la noche. La grdfica IV.2 muestra la misma relacién
para la banda V. En ambas gféficas se nota claramente Ta va
riacién de la diferencia Am a lo largo de la noche. Este

efecto puede deberse a una deriva a un reflejo de no lineali

dad del instrumento ya que la observacién sigui6 aproximada-
mente el orden de brillos. En ambas graficas los nimeros

junto a 1os puntos representan el visuales aparentes de las
estrellas observadas.

Las gr&ficas IV-3 y IV.4, donde se presenta Am contra m

en las bandas B y U respectivamente, a primera vista parecen

indicar una no linearidad. Sin embargo analizando el orden
de observacion (ndmeros junto a los puntos), parece ser un
reflejo de una deriva a 1o largo de la noche y no un efecto
de no ‘linearidad.

Como puede verse de las rectas de regresi6n, la deriva
afecta no s6lo al valor de las magnitudes monocromdticas si-
no tambi&n al color. Las estrellas a lo largo de la noche

aparecen inds azules respecto a la fotometria de Hoag y cola-
boradores.

Dado que todas las observaciones se realizaron muy cer
ca del zenit con una masa de aire muy cercana a la unidad
este efecto no puede atribuirse a errores en la extincién at
mosférica. En principio no es fdcil clasificar, en base a
nuestroe datos, si existe un problema instrumental o se trata
de una deriva aparente debido a un deteriodo sistemitico de
las condiciones del cielo, como el Seeing, y 10 largo de la
noche,

Como el instrumento no se habia utilizado anteriormente
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para realizar espectrofotometria absoluta no existen antece-
dentes de su efectividad para este tipo de trabajo.se propo-
ne realizar observaciones, por ejemplo del conjunto de estre
1las patrén, en condiciones controladas para cuantificar los
efectos de la posible no estabilidad temporal del instrumen-
to (espectrdgrafo més détector) asf como de las posibles flec
ciones al observar en distintas direcciones.

Cualquiera que sea la causa real de la deriva, no tene-
mos elementos bara realizar una correccifn realista de sus
de sus efectos. Sin embargo con el objeto de conocer cualj
tativamente las caracterfsticas generales de 1la extincibn al
cmulo NGC 225, realizamos una correccién dividiendo los es
pectros por una curva de la forma

c{(A) =mxr+ b

donde tanto la pendiente m como la constante b son funcidn.
de la hora' de observaci6én y se estiman en base a las rectas
de regrecién de las graficas IV.1 y IV.2. Aun . ando los va-

lores abso]utos‘del flujo arrojados por esta correccidn no
deben tomarse con seriedad, nos permite al menos notar dife-
rencias relativas tanto en la ley de extincidn como en la ex-
tincidn total.

Al comparar; las distintas curvas de enrojecimiento (aquellas
que se obtienen al dividir el espectro corregido entre su mo-
delo respectivo) se encuentra que su forma.difiere entre Tas
distintas estrellas. Es claro notar que tambien se presentan
distintos grados de extincidn, asf como diferentes excesos de
color. Por un lado las diferencias en extincién total pue-
den interpretarse como una manifestacién de que en grupos aso-
ciados con nubes de conciderable concentracién de material
obscuro ‘las estrellas se encuentran embebidas en dicho mate-
rial en grados diferentes,



V. CONCLUSIONES.

- Se implementd, en el sistema NOVA 1200 del Instituto

de Astyonomia UNAM, una serie de programas de reduccif, mane-
jo'y andlisis de los datos espectrofotométricos digitaliza-
dos del OMA. Es notorio el hecho de que con un sistema compu-
'tacional limitado es posible realizar este tipo de trabajo con -
una eficiencia y rapidez conciderable.

- Se desarro116 una segunda serie de programas que permiten
realizar andlisis fotométrico de bandas angosta, intermedia y
anbﬂa a‘partir de los espectros reducidos en flujos absolutos.
Sin embargo es necesario realizar un estudio comparativo de
los resu]tados de la fotometria sintética con la fotometria
observada para determinar las ecuaciones de color de los di-
ferentes sistemas fotométricos sintéticos.

Un tercer grupbd de programas fué desarrollado, en el mismo
sistema NOVA 1200, que pe;mite estudiar la extincibn interes-
telar via la comparacibén de los flujos absolutos observados |
con las predicciones de modelos de atmdsferas estelares.

- Se utilizb la técnica de reduccibén espectrofotométrica a
observaciones en el clmulo galdctico NGC 225. A partir de los
datos se estimo la edad aproximada del grupo, asf como distin-
tas caracteristicas de la extincibfn y el enrojecimiento.

Se encontro que la profundidad de las lineas de Balmer ob-
servada es concideriblemente menor a la predicha en los perfi-
les tebricos de los modelos de abundancia solar de R.Kurucz.
Esto representa una posible evidencia de que l1a metalicidad
Z en NGC 225 es menor a la solar.

A1 realizar la clasificacifn MK en base a indicadores como
el pardmetro Q, anchos equivalentes de la lineas de Balmer y
colores intrinsecos, se encontrd una buena concistencia de las
calibraciones de los distintos indicadores que conduciag en
genear] a la misma celda de clasificacién,




Se subraya la necesidad de realizar un catalogo de es-

trellas patron de clasificacién MK observadas con el OMA.

Esto permiti}ia realizar una clasificacién certera a partir

de 1a’fisonomfa general del espectro sin tener que recurrir

a mediciones de indicadores espectrales.

- Comparando nuestros resultados espectrofotométrlcos en

NGC 225 con la fotometria UBV de l1a literatura, se detectaron
anomalfas en nuestras observaciones. Las diferencias entre -
nuestros resultados y los publicados por Hoag y Lolaboradores;
(1960). tanto en color como en magnitudes monocromiticas, va-
riaban entre un 10% y un 70%. Por un lado se detecto que ‘los
colores observados eran clara y sistemdticamente mds azules
(menor'Btv) que los publicados. Por su parte las magnitude B
eran muy . cercanas; mientras que nuestras estrellas aparecfan
ma§ débiles respecto a las publicadas. Dado que ambas d1fereﬂ 
cias aumentaban con el tiempo a 1o largo de la noche de obéer-
vacién, pueden ser atribuidas a una deriva instrumehta] 0'a una
variacién sistemdtica de las condiciones del cielo & lo largo
de ‘1a noche.

- Del punto anterior se concluye el apremio de realizar
pruebas 1nstrumentales con el OMA, antes de interpretar los
resultados espectrofotométricos.

De las diferencias relativas entre los miembros de NGC 225,
tanto en extincidn como en enrojecimiento, se infiere que las
estrellas se encuentran asociadas en distinto grado con el ma-
terial obscuro de la nube con la que el clGmulo esta asociado.
Existe la posibilidad que el cociente de extincibn total a se-
lectiva varfe en el cimulo indicando diferentes tamafios medios
de los granos de polvo.
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