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:::I IN7hODUCCION 

Las 	regiones 	de 	formación 	estelar se 	distribuyen 	a 	lo 
1 largo 	de 	los 	brazos 	espirales 	de 	nuestra 	galaxia. 	En 	dichas 

zonas 	concurre 	una 	diversidad 	de 	objetos 	de 	interés 	astronó- 

:'I 

 
mico cuyo estudio 	permite 	conocer más 	profundamente 	procesos 
tales 	como 	la 	formación 	estelar a partir de nuebes densas y 

la 	serie 	de 	estadios 	evolutivos 	de 	los 	objetos 	proto-estela- 
res. 

' El 	medio 	interestelar esta constituido 	por material 	en 

forma 	de 	gas y 	por 	partículas 	de 	polvo, 	estas 	últimas 	con 

1 términos 	comparables 	a 	la 	longitud 	de 	onda 	de 	la luz 	visible. 
El 	polvo 	interestelar provoca 	una disminución 	selectiva 	en 

longitud 	de 	onda 	de 	la 	radiación 	estelar 	a medida 	que 	atra- 
viesa 	el 	espacio 	interestelar antes 	de 	ser detectada 	en 	la 
tierra. 	Los estudios de 	la extinción y el 	enrrojecimiento 

debidos os 'd 	granos los 	g 	nos d e 	polvo, 	revela 	que 	las 	propiedades 	de  

granos, 	tales 	como 	composición 	química, 	densidad y 	distri 'los 

bución de 	tamaños, 	son muy homogéneas para todas 	las direc- 

ciones 	sobre el 	disco galáctico, 	Sin embargo 	en 	las zonas 

de alto 	densidad, 	como 	en 	los 	grandes 	complejos 	de nubes mo- 

leculares, 	los 	granos 	pueden alcanzar dimensiones 	mayores 	a 

1 los 	valores 	medios del 	polvo 	interestelar típico. 	En 	espe- 

cial 	para 	la 	nube 	p Oph, 	Carrasco, 	Strom y Strom 	(1973), 	en- 

cuentran 	una 	serie de videncias 	de 	tamaño medio 	del 	grano 	de 

polvo aumenta 	con 	la densidad en 	dicha 	nube. 

• De 	lo 	anterior 	se 	desprende 	el 	siguiente 	esquema: 	el 

polvo interestelar crece como consecuencia del 	aumento en 

densidad 	de 	nubes 	moleculares 	en 	comparación 	con 	el 	medio 

interestelar 	típico, 	durante 	la 	formación 	estelar 	el 	grano de 

1 polvo se ve, afectado por dicho proceso 	hasta 	alcanzar las 	de 

nuevo 	las 	dimensiones 	promedio del 	disco 	galáctico. 	Observa 

cionalmente 	existen evidencias 	tanto 	del 	tamaño 	anormalmente 

grande 	de 	los 	granos 	en 	algunas 	nubes moleculares, 	como 	de 

:..•:Í, 	• • 

que 	en 	cúmulos galácticos 	de mediana 	edad 	( 	100 	millones 	de 
años 	o ,mayor) 	no 	quedan 	evidencias 	de 	haber existido dichos 



9 ranos. 

:..:I En 	el 	presente 	trabajo 	se 	estudian 	las 	características 

de la 	extinción 	comparando 	observaciones 	fotoespectrofotomé 

tricas 	con modelos 	atmosféricos 	teóricos. 	El 	estudio 	se 	rea 

' elcúmulo 	NGC 	225 	cuya 	juventud 	extrema 	se 	infiere liza 	en 	 y 	¥ 
de 	su 	asociación 	con 	una 	nube 	obscura 	en 	la 	que 	se 	encuentra 

'' la 	estrella 	de 	emisión 	BD 	+ 61°154 	(Herbig 	1960), 	objeto 	que 

debe encontrarse en contracción 	gravitacional 	hacia la 	secuen 

U. cia principal 	(Strom y colaboradores 	1972) 	y 	por tanto no más 

viejo 	que el 	millón 	de 	años,aproximadamente. 	Asi 	mismo en 

la 	periferia 	de dicha 	nube que 	rodea a 	NGC 	225 	se encuentran 

una 	serie de objetos de emisión 	como Lk -Ha 	200, Lk 	- 	Ha 201 

y Lk - Ha 205, 	que 	generalmente estan 	asociados 	a regiones de 

reciente 	formación 	estelar. 

1 El 	estudio fotométrico 	NGC 225 	presenta un 	interés doble. 

Por 	un 	lado 	la determinación 	de 	distancia, 	edad 	e 	indices 	de 

composición química 	pueden determinarse con 	mayor precisión 	pa 

ra 	grupos 	estelares 	que 	para 	estrellas 	individuales. 	La 	espec 

troscopia estélar 	permite 	estimar los 	parámetros espectrales: 

¥ 	...;. temperatura efectiva y gravedad superficial, 	independientemen 

te 	del 	enrrojecimiento y 	extinción 	interestelar. 	Por 	esta 	ra 

zón espectroscópicamente 	se determina 	la 	edad de un 	cúmulo de 

una 	forma más directa que a través 	de 	las 	técnicas fotométri 

cas 	de banda ancha. 	Una 	buena determinación 	de edad nos 	per 

mite acotar las escalas 	temporales 	de 	estadiosevolutivos 	co 

mo 	en 	los 	que 	se 	encuentran 	las 	estrellas 	de 	emisión. 	Por 

su 	parte una 	calibración 	de 	distancia 	es 	importante 	para 	esti 

mar 	la 	luminosidad 	de esta 	clase de objetos, 	cuyas 	caracterís 

ticas 	físicas en 	general 	se 	desconocen. 

Por otro lado, 	aunado 	a 	las 	determinaciones 	de 	la 	edad 

distancia 	al 	grupo, 	el 	estudio es 	ectrofotmétrico nosper- Y 	9 	p 	P  

......................................... 

 

mite detectar 	si 	existe 	extinción 	anomala 	e 	n 	el 	grupo 	estu-. 

diado y 	por tanto 	si 	hay 	evidencias 	de que 	en 	la 	escala 	de 

tiempo 	dada 	por 	la 	edad 	existen 	aun 	granos 	de 	polvo atípicos, 



En 	el 	capitulo 	I 	se 	presentan 	de 	manera 	general 	los dis- 
tintos 	métodos 	de 	fechado en 	grupos 	estelares 	jóvenes. En 	el 

capitulo 	II 	se 	resumen 	las 	características 	físicas 	del polvo 

interestelar y las 	de 	su estudio. 	Por 	su 	parte 	el 	capítulo 
u deobservación 	de 	reducción III 	describe 	las 	técnicas 	observ 	c 	ón y de 

así 	como el 	método datos 	esPect 	 empleadopara 

determinar 	las 	características 	de 	la 	extinción. 	En 	el capí 
tulo 	IV 	se 	presentan 	las 	observaciones 	realizadas 	en 	NGC 225 
así 	como el 	análisis 	de 	los 	datos 	y la 	presentación de iesul 
tados. 	Por Gltimo 	en el 	capitulo 	V 	se 	resumen 	las 	conclusio 

nes generales del 	presente trabajo

1 
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I. 	DETERMINACION 	DE 	EDAD 	DE 	GRUPOS 	ESTELARES 

La 	Astronomía 	moderna 	se 	interesa 	en 	determinar 	edades 

¥ ' estelares no 	solo 	por 	ser 	estas 	fascinantes. 	Por 	un 	lado 	se ¥¥I 

busca 	encontrar 	el 	orden 	cronológico 	en 	el 	Universo 	va 	el 	- 

ordenamiento 	temporal 	de 	los 	distintos 	fenómenos 	físicos 	que 
,i 

lo 	componen. 	Por otra 	parte, 	este 	sumario 	nos 	lleva 	a 	un 	me 

J_or 	entendimiento 	de 	la 	historia 	dinámica 	de 	nuestra 	y 	otras 

galaxias 	y 	de 	los 	procesos 	que 	afectan y determinan 	la 	for - 

F' 	̀ Tx mación 	estelar.  

Para 	cuantificar 	la 	edad 	de 	un 	grupo 	o 	asociación 	este 

métodos, lar, 	se 	han 	venido 	desarrollando 	div ersos  ,os; 	a 	partir 

r. de 	b 	rh 	drasekh r 	4 trabajo 	Schon 	e_ 	a 	a 	9 	2 	en 	evo de u 	el n 	I que 	 9 y 	( 	) 
lución 	estelar,, permitió 	interpretar 	las 	diferencias 	morfoló 

gicas 	en 	los 	diagramas 	HR 	(Hertzsprung-Russell) 	de 	distintos 

',. c`úmulos 	(Trumpler 	1925, 	1930, 	Kuiper 	1937), 	cono 	una 	manifes 

tación 	inequívoca 	de distintos 	tiempos de 	formación. 	Estos 

métodos 	pueden 	clasificarse 	en dos 	categorías 	dependiendo 

del 	tipo 	de 	consideraciones 	físicas 	que 	se 	uti.licen. 	Los 

llamados métodos 	cinematicos 	se 	basan 	en 	el 	análisis 	de 	las 

' 

posicionesmovimientos 	espaciales 	de 	los 	miembros 	del 	gru- y 	P 	 9  

¥t  o 	un fechado 	netamente 	empírico. 	Por 	su 	par- po P 	y consti tuyen P  
te 	los 	métodos 	nucleares, 	semi-empíricos, 	consisten 	básicamen te 

las 	predicciones 	de 	lateoría  te en una comparación entre 	í 	de 

evolución 	estelar y la morfología 	del 	diagrama 	HR o 	equiva - 

lente observado.  

Inicialmente 	cuando no 	se 	contaba 	con 	poderosas 	computa 

doras y mediciones 	fotométricas 	precisas, 	los 	métodos 	cinema- 

ticos 	se 	desarrollaron 	preferencialmente que 	los 	nucleares.y 

Aún 	cuando 	la 	teoría 	de 	interiores 	estelares 	progresaba 	con 

éxito", 	existía 	una 	gran 	dificultad 	en 	calcular 	modelos 	teóri 

cos 	confiables, 	en 	la 	cantidad 	requerida. 	Hoy 	en 	día, 	los 	- 

s métodos 	nucleares 	son más 	socorridos 	principalemnte 	por 	ser 

I t
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aplicables 	a 	objetos 	muy 	distantes, 	y 	por 	el 	mayor 	consenso 

en• 	el 	entendimiento •de 	los 	conceptos tos 	asociados 	con 	el 	de 	evo p 
lución 	estelar, 	en 	contraste 	con 	el 	del 	origen 	y 	evolución 	- 

de 	fenómenos 	como 	la 	expansión 	en 	asociaciones 	y 	de 	la 	natu- 

raleza 	de 	las 	llamadas 	estrellas 	desbocadas 	(runaway 	stars). 

Cabe 	aclarar 	que 	los 	distintos 	mótodos 	de 	datación, 	ha 

ciendo 	uso 	de 	diferentes 	consideraciones, 	arrojan 	información 

procesos rocesos 	a 	su 	vez 	distintos. 	Toda 	determinación 	cuantita- 

tiva de 	edad 	debe 	ser 	calificada 	adecuadamente 	por no 	ser un 

'`; concepto monodefinido. 	Una 	edad 	nuclear 	representa 	el 	tiem- 

po 	entre 	dos 	estadios 	evolutivos 	de 	una 	estrella, 	mientras 

1 un 	fechad o 	ci'nema'tico 	dice 	del 	lapso 	temporal 	desde 	el 	inicio 
de unestado 	de movimiento 	particular. 	Dada 	la 	importancia 	- 

1 de 	las 	distintas 	escalas 	temporales 	en el 	proceso de 	forma 	- 

cibn 	estelar, 	describiremos 	varios 	aspectos 	de 	algunos 	móto-. 

.... dos de 	fechado 	en 	ambas 	categorías, 	enfocados 	a 	la, aplicación 
¥¥ u 	s 	estelares muyjóvenes 	(edades menores 	o del 	orden  en;gr grupos   

de 	107 	años). 

I.1 	METODOS CINEMATICOS. 

El 	campo 	gravitacional 	de 	la 	galaxia, 	logra, 	en 	escalas 

' 

del 	orden 	de 	cien 	millones 	de 	años, 	que 	las 	estrellas 	pierdan 

memoria 	de 	su 	lugar ycondiciones 	de 	formación, 	debilitando 
la 	posible 	relación 	edad-cinemática 	de 	una 	estrella 	con el 	- 

tiempo. 	Para 	los 	miembros 	estelares 	mas 	antiguos 	de 	nuestra 

' 

galaxia 	(109"- 	1010 años), 	dicha 	relación 	puede 	ser 	construida 

solamente 	bajo 	una 	base 	estadística. 	Estrellas 	de 	edad 	inter 

medra -(10' 	- 	109 	años) 	pueden 	llegar 	a 	ser 	conectadas, 	uti li- 

• zando 	el 	patrón de 	rotación 	galáctico, 	con 	su 	lugar 	de origen 

dando 	información 	de 	los 	lugares 	de 	formación 	estelar 	en 	el 

pasado. 	El 	estudio 	de movimientos 	generales, 	principalmente 

en 	las 	llamadas 	asociaciones 	OB 	( 	definidas 	por 	- 	- 	- 	- 

1 

 



1 
Ambartsumian 	en 	1947), 	permite conocer 	la 	edad 	cinemática 	de 

7 grupos 	mas 	jovenes, 	como 	de 	10 	años 	o 	menos. 

La 	correlación 	entre 	la 	edad y 	distintas 	características 

orbitales 	de 	los 	grupos 	estelares 	mas 	viejos 	ha 	sido 	estudiada 

Martinet por Uool l ey (1.970,1971) , 	Eggen 	(1970) 	y 	por 	 y 	Major 
(1969) 	entre 	otros. 	El 	primero de 	ellos 	construye 	los 	diagra- 

mas 	color-color 	de 	cuatro 	muestras 	estelares 	de 	la 	vecindad 	so 

lar 	con 	inclinación 	orbital 	"i" 	(respecto 	al 	plano 	galáctico) 

y 	excentricidad 	"e" 	medidas: 	e s 0.075, 	0.1 < e < 0.175, 	e 	0.20 
y 	por: último 	con 	e 	0.4 	e 	i 	0.05 	radianes. 

' . 	El 	estudio de Wool1eymuestra 	que 	los 	grupos 	de mayor 	ex - 

centricidad 	e 	inclinación 	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 	dé 

color E(U-B) k0.15 magnitudes) 	de gran excentricidad 	encuentra 

que esta muestra se constituye de 	subenanas, 	objetos cuyas 	pro' 

piedades 	físicas 	los 	delatan 	como miembros 	de 	la 	población 	ga- 

láctica 	ms 	antigua 	(Pob,lación 	1I).. 	Por 	último, 	en 	lo 	que 	res 

.pecta 	a 	los 	grupos 	viejos 	de 	la vecindad 	solar, 	Martinet y 	- 

Major encuentran correlación 	entre 	la 	edad y 	las caracterist-- 

cas'cinemáticas de un modo 	inverso al' de Wolley, 	seleccionando 

subconjuntos 	del 	diagrama MR y estudiando 	las 	distintas 	propie 

dades cinemáticas entre las muestras. 

Un 	resumen actualizado 	de, resultados 	respecto 	a 	la 	corre 

z t' • loción 	entre 	las 	propiedades 	cinemáticas 	(características 'del 

llamado 	elipsoide 	de 	velocidades 	y 	de 	las 	velocidades 	peculia- 

res 	de 	las 	estrellas 	de 	disco) 	y 	los 	tipos 	espectrales 	se 	pre- 

¥' sentan Y 	Binney 	C 1981 por Mihalas 	 . 	En 	esta misma 	referencia ) 	 r  

se, encuentra 	una 	discusión 	sobre 	las 	evidencias 	teóricas 	y 	em- 

píricas 	de 	la 	variación 	de 	estas 	propiedades 	cinemáticas 	con 

I I 
1 



I.la. 	EL CONCEPTO DE 	EXPANSION 	GENERAL. 
¥k  

•  Ambartsumian'(1959 y 	referencias) ) proponey 	estudia 	el =- 

concepto 	de asociación 	OB. 	Básicamente 	estas 	agrupaciones 	se 

conciben 	como 	formaciones estelares que contienen 	estrellas 	- 

mas,tempr.anas 	que B2, 	de muy corta 	edad comparada 	con la 	edad 

• I
de la 	galaxia, compuestas 	por 	cúmulos 	individuales 	o grupos de 

cúmulos y 	el 	medio 	interestelar asociado 	con 	ellos. 	Dichas 	- 

asociaciones pueden alcanzar diámetros 	entre cientos 	de parsecs 

'y a unos' cuantos 	parsecs 	típicamente. 	Ambartsumian 	propone que 

no 	ser 	sistemas 	ligados 	gravitacionalmente 	deben 	estar 	en 	- 

U
al 

estado 	de 	expansión. 	Un gran 	número 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 

las mas cercanas (r `lkpc). 	Blaauw (1964) escribe un artículo 

¥', 	de revisión de las asociaciones OB en la vecindad solar. 	la 

expansión en 	varias 	asociaciones 	o en sus 	subsistemas ha 	sido 

mostrada _y medida 	por 	varios 	autores 

.,. 

 (Blaauw 1964, 	1952; 	Lesh 

r 1968, 	1969 y 	Garrison 	1967, 	entre 	otros, para la 	componente 	es 

telar. y,Sancisi 1972 	para 	el 	gas). 	En estos casos 	las 	observa 

ciones de los 	movimientos 	espaciales son, 	en mayor o menor gra 

r 



1 
¥

Ido, consistentes 	con 	un 	estado 	de 	expansión 	lineal, 	esto 	es, 

: el 	estado 	de movimiento 	esperado 	si 	los 	miembros 	se 	alejan 	de 

un 	centro 	de 	formación 	(espacial 	y 	temporal) 	común, 	con 	una 1 distribución 	de velocidades 	arbitraria 	pero 	sin 	sufrir 	un 	re 

traso 	considerable 	en 	la 	velocidad• 

La medición ,del 	vector de velocidad de 	un 	objeto 	astro 
nóin¡co 	se 	realiza midiendo 	independientemente 	la 	componente 

radial, en 	base 	al 	corrimiento 	Doppler 	de 	las 	líneas 	espectra 

les, y 	la 	tangencia) 	en 	base 	a 	la 	medición 	de 	los 	llamados 	- 

' movimientos 	propios. 

E1 	estudio 	de 	losmovimientos mo 	imien' 	o t 	s 	esPaciales 	se 	clarifica 
transfiriendo 	las 	velocidades 	medidas 	respecto 	al 	sol, 	a 	un 

sistema 	de 	referencia 	cartesiano 	llamado estandar 	local 	de - 

x reposo 	"LSR" 	(local 	standard 	of 	rest). 	Este 	sistema, se 	cons 

2F truye 	a 	partir de distintos 	conjuntos de estrellas 	en 	la ve- 

' cindad 	solar para 	las 	cuales 	se conoce 	la velocidad 	espacial 

con precisión. 	Las 	posiciones 	de 	estas 	estrellas 	respecto al 

1 centro 	geométrico 	o del 	sistema 	son 	tales 	que 	(por defini- 

ción de 	centro 	geométrico): 

N 
(j=1,2,3), 	 (1.2) 

¥j 	¥d
•)=0 

1 por lo 	que 	trasladando 	el 	centro 	de 	coordenadas 	a este 	punto, 

las 	velocidades 	Vi 	(de 	las 	estrellas 	que 	definen 	el 	LSR) 	res- 

1 a 	este 	punto 	son 	tales 	que: 

N: 
V. 	- 	d ( 	-¥ 	) 	- 	(j=1,2,3), 	(1.3) i=1  

1 de 	tal 	modo que 	la 	componente 0 V i`i 	de velocidad 	de 	una 	de 	es- 

tas 	estrellas 	medida 	desde 	el 	sol 	será 	donde eVij=Vaj-Vij 

U ved es 	la 	velocidad 	del 	sol 	respecto 	al 	LSR 	en 	la 	dirección 

y 	por 	tanto: 

1 



1; 
N N 

	

= 	(V
°J =1 	

0 V 3= ..) 	_ 	V- -V
1J 

V, = NV 
i=1 	1 

1 
o sea N 

Vol 	= 	Ñ 0 V i¥ (I.4) 

i ¥ =1 

De 	tal 	forma, las 	componentes de 	la velocidad 	solar 	res- 

pacto 	al 	LSR no 	son mas 	quelos 	promedios d e las componentes 

de 	las 	velocidades medidas 	desde 	el sol, 	de las 	estrellas 	que 

definen 	el 	LSR. 

El 	movimiento propio v, cambio anual en 	la 	posición 	de 

una estrella debido a 	su 	velocidad relativa 	al 	sol, 	se 	relacio 

tr, na 	con 	la 	velocidad transversal 	VT como 

r4 n° 	VT IrtY 
Ik: 

u = (I 	5 ) 
Sen 1" 	r 

' 	donde, no es el número de segundos en un año, O V T es la veloci-

dad tangencia) en kms 1 y r es la distancia al sol en km. 

• Aci : en tirmi nns de la arala.ie ?t hariacin en la posición anaren 

te de las estrellas cercanas, respecto al fondo "fijo" debida al efecto com- 

binado, de la distancia estelar y el desplasamiento de la tierra en uña línea 

de base de sus unidades astronómicas, j[["]-Sen 
1 	y de 	i , la velocidad 

tangencial esta dada por 
la.u'. 	["/a rio] _ 	 _ 	4.7 o V T 	[km/seg] 	- 	n 	 - 

[ 	n/ año 4 ti ] 	-1 km 	seg 	(I.6) 
o HL 	J 



el cúmulo esta en 

punto de convergen 

cia 	será 	la 	dirección 	del 	antiápice 	solar. Llamado xi al 	ángu- 

•' lo 	que 	hace 	la 	posición 	de 	la 	estrella 	i 	con el 	punto de 	con 	- 

vergencia 	P, 	las 	componentes 	radial 	y 	tangencial de 	la veloci- 

,; dad 	é i 	serán 

oVr 	- 	oVc 	cos a l 
• 

I.7 f̀ 

= 	Q V c 	sen a l eVT 

y por tanto para un 	cúmulo con movimientos internos 	desprecia- 

bles, 	los 	observables, 	velocidad 	radial 	y movimiento. propio 

1 
de los 	miembros 	se comportarán 	como 

i 

oVri 	= 	¥V c 	cosX 1 	+ 	K , 

_ 	n 	V 	senX i 	i  e (I 	$) 

donde el 	término K(K-term) 	representa una corrección por erro- 

res sistemáticos 	en 	la 	medición 	de 	la 	velocidad 	radial.o bien otros 

U efectos. Se realiza dicha corrección por las evidencias de que, particularmente 

• 
para estrellas de tipos espectrales tempranos 	(Q y B),existen contribuciones 

a 	la 	velocidad 	radial 	independientes dei reflejo de la velocidad` del 	sol 

I respecto a este grupo de estrellas. Entre estos efectos podriamos citar; 

U
1) enrojecimiento 	gravitacional 	(VRgrav Fin/seg ] ~ 0.63 R*). 

2) movimientos atmosféricos 	de 	las 	capas 	donde 	se forman 	las 

líneas 	espectrales 	consideradas. 

3) movimientos 	peculiares 	del 	sistema 	de 	estrellas de un mis 

mo 	tipo 	espectral 	respecto 	al 	LSR. 

:1 

+ 	,i 



de los miembros del 

e linealmente, los movimien 

n apuntando a un punto de -

que éste será una dirección 

tro 	de expansión ,y el antiá- 

de velocidad relativa entre 

ntro de expansión. En este 

os desde el Sol tendrán la 

(1.9) 

interpretarse como la `velo 
a una estrella imaginaria, 

el estado de expansión 11-

que en la ec. (I.8).Q Vi es 

1 

', de. 4) 	desviación 	carácter 	azaroso 
ma 	anterior 	respecto 	al 	LSR, 

• Si 	un grupo 	estelar se expand 

tos 	propios 	de 	los miembros 	seguirá 

convergencia, 	con 	la 	diferencia 	de 

intermedia 	entre 	la 	opuesta 	al 	cent 

solar dependiendo del 	vector 

I.• el 	Sol 	y 	el 	medio` original 	en 	el 	ce  

{ caso los movimientos 	propios medid 

forma 

- 	11i 	a 	senxi 

donde S es una constante que puede 

que 	tendría el S 	respecto c 	dad ; Sol  

en la 	posición solar, que comparta 

neal 	del 	grupo 	en` cuestión 	(nótese 

la magnitud de la velocidad del centro de movimiento del grupo 
U 	respecto al Sol). X representa de nuevo 

lar entre 'la posición de la estrella 

U punto, de convergencia. Dada la forma 

y (I..9) se concluye que no es posible 

se expande linealmente a partir únicamente del comportamiento. 

de -los movimientos propios 

De existir el estado de expansión lineal, 'las velocida - 

5¥ I 	
des, radiales,, a diferencia de la ecuación (I.8), se comporta - 

¥ 	¥' 	irán en la forma 

la diferencia angu-

"i" y la dirección del 

de las relaciones (I.8) 

probar si una asociación 

(I.10) 



donde K, S y x 	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 expansion es coevai 

y lineal, no es más que el inverso del tiempo Texp desde que 

se inició la expansión, esto es, 

1 	
K == i

T 	Pi 
(1 11) 

o 

donde Pes 	la 	distancia 	que 	la 	estrella ha 	viajado, 	respecto 

• al 	centro 	de 	formación, 	con 	la velocidad constante 	y1 . 	la 	Iii- 

pótesis más 	fuerte 	de 	la 	expansión lineal es 	la 	suposición 	que 

los 	movimientos 	son 	uniformes. 

• 1 Dados por 	un 	lado 	la 	dificultad 	de asignar 	a—priori 	un. 

trmi no. K adecuado y  los 	errores 	típicos en 	la medición 	de velo 

cid,ades 	radiales, y 	distancias 	estelares por otro, 	énalgunos 

casos 	se ha 	podido 	utilizar un método 	alternativo a 	lá 	ecuación 

(1.10) 	para 	estimar 	la 	edad 	de expansión K 	Suponiendo que 

la 	distancia al 	grupo es mucho mayor que las 	distancias 	relati- 

vas 	de los 	miembros 	al 	centro original 	y que 	las 	diferencias 	en 

• 
posición aparente de los miembros 	son 	pequeñas, 	las 	componentes 

en 	declinación 	P6, 	y 	en ascención 	recta 	cosJa. 	de los 	movi- I inientospropios 	seguirán 	una 	relación 	lineal 	del 	tipo 

= 	m 	+ C5  
1 (1.12) 

cosa 
11c1 

= m a1  + C 

donde la pendiente m es simplemente la suma de la constante de 

• expansión real k más un termino k' debido a la contracción o - 

expansión aparente producida por el movimiento relativo del -- 

grupo y el Sol a lo largo de la línea de visión (m=k+kt), 	k' 



en 	función 	de 	la 	velocidad 	radial 	promedio 	y.paralaje 	promedio 

de 	los 	miembros 	de 	la 	asociación 	esta 	dada 	por 

• k' 
n 	n 

= 	o 	<V 	><II">z3.68x10-3<V 	><J1">Se 	.de 	arco 	año 	1 	rado g 180 	l u. a. 	r 	 r 	9 

(1'13) c 1 
¥ con 	Vr 

>-expresada 	en 	km/seg. 
c   

' n 
En 	el 	caso 	que 	el 	vector 	de 	velocidad 	relativa 	promedio 

sea 	cero, 	entonces 	k'=0 y 	las 	componentes 	(I.12) 	tendrán 	la 	-- 

forma 

i 	i 	o 

(I 	14) 

cosóiu 	=k(ai-ao ) 

revelando 	las 	coordenadas 	(a0,6) 	del 	centro 	de 	expansión, ,  Y. 

por tanto del 	medio original 	de formación 

I. lb 	ESTRELLAS DESBOCADAS 	(RUNAWAY STARS). 

Siguiendo en 	retroceso 	los movimientos orbitales 	de 	estre 1 1 	as 	de alta velocidad 	cuyos-movimientos espaciales son conocidos 	con 
precisión 	ha 	sido 	posible, 	en 	algunos 	casos, 	identilficar 	las 	-- 

asociaciones 	OB 	donde 	posiblemente 	se 	originaron 	(Van 	Albada 	- f 
1961, 	Blaauw 	1961, 	1964). 	De 	esta 	forma 	puede 	determinarse, el 

tiempo desde que 	abandonaron 	la asociación y 	por tanto 	la 	edad 

Irr cinemática 	del 	fenómeno. 	Blaauw 	(1961), 	propone que 	los 	movi,- 

mientos 	peculiares 	de 	estas 	estrellas, 	son 	el 	resultado 	del 	rom 

I muy

. 

imieito de 	sistemas 	binarios 	con 	una 	componentemasiva P 	f 	 p  
así, como 	consecuencia 	de 	la 	rápida 	evolución 	de 	la 	primaria, 

la 	compañera, 	con 	alta 	velocidad 	orbital, 	se 	observa 	ahora 	con 

F`` alta 	velocidad 	peculiar. 	Por 	su 	parte 	Poveda 	et 	al. 	(1967) 	pro. 



ly'  

ponen 	que 	estas 	estrellas 	deben 	su 	origen 	al 	rompimiento 	diná- 

mico 	de 	sistemas 	estelares 	o 	protoestelares 	inestables 	(trape- 

cios). 

Sin 	embargo, 	la 	naturaleza 	de 	las 	estrellas 	O y 	B 	de 	al- 

ta-velocidad 	no 	está 	comprendida 	del 	todo. 	Carrasco 	et 	al. 

(1980) 	muestran que 	al 	menos 	una 	alta 	fracción 	de 	las 	estrellas 

1 desbocadas 	poseen 	cinemática 	característica 	de objetos 	viejos 
de disco y pueden 	ser por tanto, 	estrellas en 	un estadio evolu 

1 tivo 	similar 	al, de 	las 	estrellas 	ultravioleta 	(UV-bright 	stars) 
encontradas 	en 	los 	cúmulos 	globulares 	(ver 	referencia 	en 	Carras 
co et 	al. 	1980). 	De 	ser 	este 	el 	caso, 	dichos 	objetos 	no 	tie- 

nen 	relacién directa 	con 	las 	asociaciones 	OB 	y 	el 	fechado 	cine- 

mático 	a 	partir de 	estrellas 	desbocadas 	debe 	analizarse con 	c ui 
dado 	para cada 	caso particular. 

I.2 	METODOS NUCLEARES

U

. 
Correlaciones 	evidentes 	entre 	distintas 	propiedades estelares, 

tales como la relación temperatura-luminosidad en el diagrama HR y la relación 
( 	u 	) 	en 	la 	secuencia masa-luminosidad 	La a 	principal, 	deben 	ser con- 

secuencias 	directas 	de las leyes 	que gobiernan la 	estructura 

y5U  estelar. 	Por otro 	lado el 	hecho 	de 	encontrar diversidad 	de 	tem 
.peratu,ras 	efectivas y 	luminosidades 	en 	estrellas 	de 	una misma 

masa 	sugiere 	que 	las 	estrellas 	evolucionan, ajustandose en distintas con 

figuraciones, a través del 	tiempo. 	El encontrar las concentraciones de 	estre- ' llas en 	los 	diagramas 	HR 	(secuencia 	principal, 	rama 	asintótica, 

'. etc.), 	puede 	entenderse 	como 	una 	manifestación 	de 	que 	las es- 
trellas.pasan 	una 	alta 	fracción 	de 	su 	vida 	en 	esos 	estados 	evo- 

lutivos. 

• Los 	resultados 	de 	la 	teoría 	de 	estructura y 	evolución 	es 

telar 	nos 	permiten, fechar 	las 	estrellas 	individuales 	o 	en 	gru 	- 

1 
31, 
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com 	arándolos 	con 	distintas 	propiedades 	estelares 	observa- os 	 P 	P p 	P  

bles. 	El' 	presente 	trabajo 	no 	pretende 	abarcar 	todos 	los 	aspec 

tos 	del . modelaje 	estelar y 	su 	relación con parámetros observables. Una 
descripción detallada 	de 	la 	teoría 	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 	más 

importantes 	de 	la 	utilización 	de 	la 	teoría 	de 	interiores 	y. evo 

lucíón 	estelar para estimar 	las 	diferentes 	escalas 	temporales 

'en cúmulos 	de juventud 	extrema. 

Los detalles más prominentes del diagrama HR se han 	podido 	inter- 
pretar 	satisfactoriamente 	en base al 	modelaje de evolución de 

distribuciones 	esféricas 	autogravitantes 	de 	gas, 	sin 	rotación 

ni 	campos magnéticos, 	que 	simulan 	estrellas 	reales. 	las 	ecua- 

ciones 	básicas que 	resumen 	la física 	involucrada 	en dichos mo- 

delos 	son 

cj ç 

pd 2 r 	_ 	p¥ M(r) 	_ 	dP 	 (I .15 ) -¥ 

ate 	r2 

donde M(r) 	no 	es mas 	que la 	masa 	interior 	al 	punto r, 	que 	en 	el 

caso 	no 	relativista viene 	dada 	por 

r 
M(r) 	- 41lr2pdr. 	 (1.16) 

l o 

La 	ecuaci'5n;(1.15) 	es 	simplemente 	la 	segunda 	ley 	de 	Newton 

donde 	la acelaración 	de un 	elemento de masa p esta determinada 

' por el 	balance 	del 	peso local 	y 	el 	gradiente 	de 	presión. 	Cuan- 

do la 	estrella 	está en 	fases 	evolutivas 	para 	las 	cuales 	la 	re- 

serva 	de 	energía 	gravitacional 	no 	es 	la 	importante para 	mante- 

ner el 	flujo 	a 	través 	de 	la 	superficie, 	la 	aceleración 	es 	des- 

preciable y 	la 	ecuación 	(1.15) 	se 	reduce 	a 	la 	ecuación 	de 	equi 

librio 	hidrostático 



1 = 	 (1 	17) 

En caso 	que 	la 	energía 	cinética 	en 	movimientos 	colecti- 

f , vos (macroscópicos) 	sea 	despreciable, 	podemos 	considerar.di 	- 

' chos movimientos 	como cuasiestáticos 	y 	entonces 	la 	conservación 

de la energía 	térmica requiere que 

w dL= 4nr2 	p(c(r)-Tdt)' 
	

{(.18) 
dr 

1 - 	donde L es 	la 	energía 	por 	unidad 	de 	tiempo 	que 	escapa 	a 	través, 

de 	la 	superficie 	de 	la 	esfera ,de 	radio 	r. 	e es 	la 	potencia 	ge 
F nerada 	por unidad 	de masa 	dentro de dicha 	esfera y S 	la 	entro- 

pía 	por unidad de masa. 	El 	flujo L esta determinado 	por el 	me- 

canismo que. transporta 	la 	energía. 	Este 	transporte 	puede 	rea- 

lizarse 	a 	sea por conducción,radiación 	o 	convección. 	El 	gra Y 	 9 
diente de temperatura, en 	la mayoría 	de los casos de 	interiores diente 

 

.estelares, es 	lo 	suficientemente alto, 	de 	modo 	que 	la 	conducción 

no es un mecanismo eficiente para 	transportar la 	energía y 	solo 

es 	importante 	en 	el 	caso 	de gases 	degenerados 	(p 	ej. 	enanas - 

" blancas y 	núcleos 	de gigantes 	rojas). 	El 	transporte 	de 	energía 

1 será 	radiativo o 	convectívo, 	dependiendo 	de 	la magnitud 	del 	gra 

diente de 	temperatura y estará caracterizado 	por alguna 	de 	las 

1 siguientes 	ecuaciones 

dT 	_ 	_ 	3 	K¥.ArÍ 	 (I.19) 
' dr 	4ac 	T3 	4fr2 } 

' donde T 	representa 	la 	temperatura, K 	es 	la 	opacidad 	del 	mate- 

rial, 	c 	es 	la velocidad 	de 	la 	luz 	en 	sistema 	CGS 	y 	a 	es 	llama- 

da 	la constante 	de 	Stefan-Boltzmann y es 	igual 	a: 

a 	= 	7.565 	10 15 erg 	cm-3°K "

II 1 

1 
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Este 	es 	el 	caso 	en 	que el 	transporte 	es 	radiativo. 	Si el 	gra- 

diente de temperatura 	es 	muy 	grande, 	se tendrá 

r dT  
dr 	r2 	P 	dr 	' (I.20) 

1 
donde 	r2 es 	el 	segundo exponente 	adiabático 	y.relaciona la 	va 	- 

1 riación 	en 	la 	presión 	con 	la 	variación 	en 	temperatura a. través 

de 	la 	fórmula 

r'' dP 	rx 	dT 
+ 	= 0 (I.21);. P 	1 _rz 	T 

1 
'S 	1 Junto 	con 	las 	ecuaciones 	(1.10), 	(I.16), 	(I.18),(I.19) 6 	(I.20) 

s deben 	considerarse 	las 	siguientes 	ecuaciones 	de 	punto 

• P 	= 	P(p, T, 	cq) 
x.(p, 	T. 	cq) 

e 	e( p, 	T. 	cq) (I.22)  

¥'r. 'S 	= 	S(p. 	T. 	cq) 
r2 	= 	T2 ( p, 	T , 	cq ) , 

donde cq 	representa 	la 	composición 	química. 

Ambos 	conjuntos de 	ecuaciones 	(diferenciales y de punto) 

'se resuelven simultáneamente 	por métodos numéricos con condicio 

, nes 	a 	1.a 	frontera 	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, (I.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 	presión y 	temperatura. 	Sin 



1 
*1 

embargo, 	cuando 	la 	atmósfera 	se 	encuentra 	en 	equilibrio 	radia- 

la 	estructura 	interna 	no 	depende ende fuertemente 	de 	los 	valo P 
res de 	temperatura y 	presión 	atmosféricas, 	por 	lo 	que 	se 	esco- 

gen 	las 	condiciones 	mas 	simples, 	esto 	es, 

'i P(r=R)=0, 	T(r=R)=0. 	 (1.24) 

Generalmente 	se espera que el 	radio de un modelo sea un 	resul- 

tado 	de. la teoría y 	por 	ello 	se 	acostumbra 	cambiar 	el 	radio 

por la masa 	corno variable 	independiente 	en 	las 	ecuaciones 	dife 

renciales. 	Así, 	el 	conjunto 	de 	ecuaciones 	a 	resolver 	es 	el 	si ¥ r 
1 guíente: 

ECUACIONES DIFERENCIALES 	ECUACIONES DE PUNTO 

' dr 
-
_ 	2 	- 

t dm 	'(41tr 	(m) 	(m)) ¥ 	P 	p(p. 	T. 	c
• 	

•q) 
K 	' 	x(A. 	T. 	c•q) 

• dP 	Gm 	 e 	c (p. 	T. 	c•q) _ - 	- 	411r 	m 	 S 	= 	S(A. 	T. 	c•9) 
' rz 	- 	r2 (p, 	T, 	c.q) 

dL m 	_ E _ dS 

1 Tdt m 

3 	K 	L 

' 
6 4 a c 	T 	Ir 

dT dm r2 	, 	T 	dP 
j r2 	P 	dm 

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

P(M) 	PSuperficie Superficie' 

1 

r 	Zi 

1 
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Estas 	ecuaciones 	constituyen 	el 	conjunto 	de 	relaciones 	físicas 

que 	gobiernan 	el 	interior de 	las 	estrellas. 	Aunque 	su 	deduc- 

'ción no 	es 	difícil, 	determinar 	la 	forma 	explícita 	de 	las 	rela- 

ciones 	de 	punto a p licables 	a 	un 	estado 	particular 	involucra 	un 

profundo 	conocimiento 	de 	la 	física. 	Artículos 	de 	revisión 	del 

', modelaje 	estelar y 	sus 	resultados 	se 	presentan 	en 	Iben 	(1967, 
1974). 

Podemos 	separar la evolución 	estelar en tres 	etapas. 	Una 

1 etapa presecuencia princiaall 	que caracteriza a 	la 	serie de esta 

dos 	evolutivos 	por los 	que atravieza 	una 	distribución de 	gas y 
desde 	que 	se; vuelve 	gravitacionalmente 	inestable, 	e 	ini- 'polvo 

cia su 	colapso, 	hasta que se genera una 	estructura 	de equili 
hidrostát`ico y comienza 	la 	transmutación 	termonuclear de hi- I brio 

: drógeno a 	helio 	(secuencia 	principal 	de edad cero). 	Durante 

la 	secuencia 	principal 	(segunda 	etapa), 	la estrella 	se mantie- 
` ' ne básicamente en 	equilibrio hidrostático sufriendo 	pequeños y 

l'e'ntos 	cambios 	de estructura. 	En 	secuencia 	principal 	la 	estre 
ha 	invierte cerca del 	90% de su 	vida hasta 	que al 	agotarse el 
hidrógeno 	en su núcleo comienza a 	sufrir cambios 	evolutivos de 

1 escalas 	temporales mucho menores hasta convertirse en 	alguno - 

de los 	distintos 	cuerpos opacos con los 	que 	termina 	la 	evolu- 

ción postsecuencia principal_. 

El 	tiempo 	de llegada 	a la 	secuenca 	principal 	es 	muy cor 
to variando típicamente entre 2x10" 	años 	para estrellas 	de 	100 

masas 	solares 	hasta 	3x10 	años 	para 	aquellas de 0,5 masas 	sola 
II res. 	La 	figura 	I.l, 	tomada 	de Clayton 	(1968), 	muestra 	las 	tra 

yectorias 	teóricas de modelos 	con 	masas 	entre 	0.5 y 	15 masas 

solares. 	En 	ella 	se 	numeran distintos 	puntos 	cuyo tiempo evo- 
lutivo 	correspondiente 	se 	señala 	en 	la 	tabla 	I.1. 

En 	lo 	que 	respecta 	a 	la 	secuencia 	principal 	(SP) 	de 	éste 

mismo 	trabajo 	original 	de 	Schonberg y 	Chandrasekhar de 1972 se propone' 

Y  ' 
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3.137 X 101 

1.135 X 10' 
1 250 X 104 

2.505 X 10' 
2 hIS X 10' 

7.554 X 10' 
8.020 X 104 

1.155 X 10' 
1.404 X 10' 

1.821 X 10' 
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1 definir 	un 	tiempo 	de 	vida 	TSP, 	como 	la 	razón 	entre 	la 	tasa 	de 

generación 	de 	energía 	por 	quemado 	de 	hidrógeno y 	la 	potencia 

que 	se 	escapa 	a 	través 	de 	la 	superficie 	(luminosidad). 	Así, 

si 	una 	estrella 	deja 	la 	SP con 	un 	núcleo 	de 	helio 	de masa 	fM 

(M masa 	total 	inicial) 	podemos 	escribir 	tsp 	en 	unidades 	sola- 

res como 

1.1 	x 	10¥fX 	 -¥ 	años, 	 ( 1.25) P 	 e 

', donde 	X 	representa 	la 	fracción 	por peso 	del 	hidrógeno de la 

composición 	química 	original 	(para 	una 	estrella 	de 	M¥M0 	f 	es 

del 	orden 	del 	15%). 

La dependencia de tsp con la 	composición 	química 	puede 

n rr ejemplificarse con 	ayuda 	de la 	relación masa-luminosidad 	tes- 

rica 	de un 	modelo 	estandar 	(polítropo de 	índice 3), con opaci 

dad de Kramers 	(x=,K pT 

M 5'S 	 (I.26) 
x p 

, t 

f ' donde 	u es 	el 	peso molecular medio de 	la 	distribución homogé- 

nea 	en 	SPEC. 	Sustituyendo 	(I.26) 	en 	(I.25) 	tenemos 	que 

X 	 (I.27)  

de donde 	se 	puede 	ver que 	los 	errores 	en 	el 	cálculo 	de 	la 	opa- 

cidad 	no 	son 	determinantes 	en 	el 	fechado de 	cúmulos 	utilizando 

tsp, 	sin 	embargo 	errores 	en la 	composición 	química 	pueden 	11e- 

se presentan los resulta 

post-secuencia principal' 



r ■ ' 4.4 	4.2 	4.0 S.n Iog(Te) 	 a 

w, Fi9 	I.2. 	Trayectorias 	evolutivas en 	el 	diagrama 	HR 
de modelos 	con 	composición 	(X,Y,Z)=(0.71, 0.27, 	0.02) 

con masas 	0.25< 	ç15. 	Los 	tiempos de 	evolución entre 
o 

puntos 	enarcados 	se 	detallan 	en 	la Tabla 	1.3 	(Iben, 	1967). 
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hipótesis 	coeval 	consiste 	en 	la 	suposición 	de 	que 	las 

'miem

La 

bros 	de 	un 	grupo 	estelar,se 	formaron 	al 	mismo estrellas 	 9 	P 

Bajo 	esta 	suposición, 	el 	diagrama 	1-IR 	observado 	de 	un ,tiempo. 

' cúmulo 	estelar, 	arroja 	información 	de 	los 	estadios 	evolutivos 

relativos 	de 	estrellas 	de 	distintas 	masas 	a 	un 	mismo 	tiempo 	t, 1 después 	de 	la 	formación'. 	estelar. 	En 	la 	figura 	I.3 	(tomada 	de 

C1ayton, 	1968), 	realizada 	originalmente 	por Sandage 	en 	1957 	se 
presenta 	una 	composición 	de 	los 	diagramas 	magnitud 	color de 	10 

cúmulos 	galácticos y 	un 	globular. 	La 	escala 	temporal 	de 	la 	de 

recha 	se 	construye 	en 	base 	a 	la 	edad T.sp 	de 	las 	estrellas 	que 

se encuentran 	"saliendo" 	de 	la 	secuencia 	principal 	(turn-off 

pont). Edad 

r  MY 

. 
-4 

f 

-2 

1 

2 

4 

6 

-4 	0 .4 	.8 	1.2 	1.6 	2.0 
e-v 

Fig. I.3. 	Diagrama Color-Magnitud 	de 	10 	cúmulos 	galác 

ticos y 	1 	Globu.lar. La 	escala 	de 	la derecha 	correspon 

de 	a la 	edad 	de 	los distintos 	puntos 	de 	salida 	de 	secuen 
cia 	principal. (Tornada 	de 	Clayton, 1968 	cuya 	fuente 	ori 

ginal es 	un 	trabajo de 	Sandage 	en 	1957). '< 
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edades nucleares 	de cúmulos 	muy jóvenes y aso 'Determinar 

ciaciones, 	presenta 	una 	serie 	de problemas 	especiales. 	En 	es- 

• tos,'casos 	el 	tiempo 	de 	evolución 	no 	ha 	sido 	lo 	suficientemen- 

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 

cia 	principal 	de 	edad cero.. 	Podemos 	calcular dos 	tiempos 	inde- 

pendientemente, 	un 	tiempo 	t, 	igual 	al 	tiempo 	de evolución 	en 	se 

cuencia 	principal 	Tsp de 	las 	estrellas 	más brillantes, 	y 	un 	- 

U 
tiempo de contracción t 	dado 	por el 	tiempo de contracción pre- 

ti ¥ . secuencia 	principal 	correspondiente al 	tipo 	estelar    mas débil 

que ya 	ha 	alcanzado 	la 	SPEC. 	Si 	la 	hipótesis 	coeva!l 	se cumplie 

u se 	entonces t¥=tc, 	sin 	embargo 	se encuentra 	siempre que 	tnctc . 

y que por tanto 	la 	formación 	estelar se 	ha 	venido realizando - F'

' por escalas del 	orden de t -t 	Como por ejemplo, en el 	caso c 	n 
de NGC2264 Warner et al. 	(1977) 	encuentran t¥-tn¥10' 	que 	es del 

orden dé la edad nuclear del 	cúmulo. 

Por 	estas 	razones conviene analizar estrellas 	individual 

mente para 	conocer las 	escalas 	temporales 	en cúmulos 	de juven- 

tud 	extrema. 	 • 

tLes 
- 

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

diagrama color-luminosidad son subestimados en general. Las fuentes 	princi- 

pales de error podrían 	resumirse en: 

• - 	Errores 	de medición 	fotométrica. 

U - Errores en la estimación 	de 	la 	extinción. 
- 	Errores 	en 	la 	determinación de 	distancia. 

- 	Errores 	internos 	en 	el 	modelaje 	isocrónico. 

-Mala 	determinación 	de 	la 	composición 	química. 

• - 	Diferencias 	intrínsecas 	entre 	modelos y estrellas 	rea 

y pérdida de masa. 

a observados. 
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• Algunos 	de 	estos 	pueden 	cuantificarse 	pero 	otros 	simple 

mente 	pueden 	ser 	calificados 	cualitativamente. 

la 	conexión 	teoría-observación 	se 	facilita 	cuando el 	mo- ' delaje de. trazas 	evolutivas 	e 	isocronas 	se 	realiza 	en 	el 	plano 

' log T' 	-tem 	eratura 	efectiva, 	log-gravedad 	superficial 	Por 
ef 	P 	9 	p 

un lado, 	tanto 	la 	gravedad 	superficial 	g 	como la 	temperatura 

efectiva, 	pueden 	estimarse 	espectroscópicamente de 	una 	forma 

independiente 	de 	la 	distancia y 	la 	extinción 	interestelar. 

Hejlesen 	et al. 	(1972) 	presentan 	una 	serie 	de 	isocronas en el 
diagrama 	HR teórico 	(log 	Tef, 	log 	g) 	para modelos 	concomposi 

1 ción 	(X, 	Y, 	Z)=(0.7, 	0.27, 	0.03) 	(Figura 	I.6). 	Los 	autores 	ha 
cen notar 	que 	el 	valor del 	logaritmo 	de 	la 	gravedad 	superficial 
correspondiente a 	la secuencia 	principal 	de 	edad 	cero, 	es 	prác 

ras ticamente 	constante 	(del orden 	de 	4.3) 	para 	temperaturas 	mayo- 

res a'6900°K-(que 	corresponden a 	tipos 	espectrales mas 	tempra- 

nos nos 	que 	F4), 	esto 	es, 	a 	lo 	largo 	de 	la 	secuencia 	principal 	su- 
perior 	(masas 	5v) 	Comparando con modelos de distinta 	com- 

posición química 	encuentran que el 	valor de log g de 	SPEC 	no - 

` cambia apreciablemente con X y que por su parte un cambio en 
la fracción Z de elementos 	pesados áZ=-0.01 	corresponde a 	tan 
sólo 	un 	cambio 	Alog 	g=+0.06 	en 	la 	gravedad 	superficial. ,' Las 	figuras 	I.5 	y I.6 muestran 	isocronas 	calculadas 	por 

los 	autores citados 	en un 	diagrama magnitud bolométrica-tempe- 

1 
f,y  

ratura efectiva y 	(1og Tef, log g) 	respectivamente

1 
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bol 

Iog Te 	, - 

Fig. I.S. 	Isocronas en el diagrama HR derivadas para 

una composición (X, Y, z)=(0.70, 0.27, 0.03). El to-

garítmo de la edad en años se especifica para 3 de las 
curvas. (Hejlesen, 1972). 
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I. 
11. 	POLVO 	INTERESTELAR. 

A 	simple 	vista 	el 	espacio 	entre 	estrellas 	parece va-  

medida 	que 	observamos 	el 	cielo 	con mayor detenimiento cío 	Ame . 
se 	hacen 	patentes 	nebulosidades 	brillantes 	que 	sugieren 	la 	exis+A 

tencia 	de 	un medio interestelar. 	Hartmann 	en 	1904 	detectó la 

presencia 	de 	líneas 	de 	absorción 	en 	binarias espectroscópicas 

que 	no compartían 	el 	desplazamiento 	Doppler 	periódico del 	sis- 

tema 	Estudios 	posteriores mostraron la 	fuerte 	correlación 	de 

U la intensidad de dichas 	absorciones 	con 	la 	distancia,en 	espec- 

tros 	de 	una 	gran 	variedad 	de 	objetos. 	Estas 	líneas 	intereste- 

lares , dan 	una 	de las 	tempranas 	evidencias 	de 	la 	rotación galác 

tica. 

Hoy en día, 	el 	gas 	interestelar se estudia 	a 	través 

£ de un gran número de sus manifestaciones con observaciones en 

U radiofrecuencia, en visible y en 	infrarrojo. 	Sin embargo, 	el 

medio interestelar no se compone únicamente de material 	gaseo- 
Sir William Herschel 	desde 	1784 	había 	señalado 	la  asocia- 

ción 	de 	nebulosas 	brillantes ' 	tes 	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 	tamaños y densidades, 	las 	- 

cuales 	producen 	una 	disminución 	en 	la 	intensidad 	de 	la 	radia 	- 

ción 	de 	las 	estrellas 	a 	medida 	que 	atravieza 	el 	medio 	interes- 

telar. 

U No fue hasta 	1930 	cuando se 	dió la 	primera 	estimación 

de 	la 	absorción interestelar a 	cierta 	longitud 	de 	onda. 	Trumpler 

(1930 	 a , b) notó 	que el tamaño l i neal 	aparente 	de cúmulos 	galácticos 

similares 	en 	concentración y número de estrellas, 	aumentaba con 

ºE. 
l. 

j 	_ 



la 	distancia 	al 	cúmulo. 	Si 	el 	medio 	interestelar 	fuese 	trans- 

parente, el 	diámetro 	de 	un 	cúmulo 	a 	una 	distancia 	r estarfa 	da 

do por 

2(fl_4)+ 
-alo* 	 1) , 	 • 

donde a es 	el 	ángulo que subtiende el 	cúmulo, y donde hemos 	u- 

U tilizado la 	relación 	que existe 	entre 	magnitudes y 	distancias 

(m6dulo de 	distancia), 	que 	viene 	dada 	por 

m 	- 	M 	= 	5 	log 	r-5 	(II 	2) 

Para corregir el 	aumento de 	D debido a la no transpa 

rencia 	del 	medio 	interestelar, 	Trumpler sumó 	en la 	ecuación 	- 

t (II 	1) 	un 	término 	ar 	, 	proporcional 	a 	la 	distancia, 	para 	eH- 

minar el 	efecto 	sistemático observado, 	de 	tal 	forma que los 	cú 

mulos 	de 	un mishio 	tipo 	aparecieran con 	el 	mismo diámetro, lineal, 

y asi 	obtuvo 

1 U -M-a 	+1 D 	= 	cte 	= c1O 	2m 	r 	
(fl 	3) 

............. 	. 1 

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

U Utilizando métodos 	alternativos para medir 	la absor- 

ción monocromática 	en distintas direcciones 	se pudo estimar la 

absorción 	promedio en el 	visual (i55OO) 	en 	1 mag/kpc 	Dicho 

valor no depende fuertemente de la 	dirección 	en que se observe 

de tal 	forma que las propiedades físicas 	del 	material extintor 

son muy 	similares 	en las 	distintas 	regiones 	de la 	galaxia.  

fl 

1 



miento" 	debido 	al 	polvo 	que 	absorbe 	preferencialmente.fotones 

B i 4400A ti 	Í 	La 	dependencia 	de 	la absorción 	con 	la 	longitud 	de . 
onda 	se 	estima comparando 	la 	distribución 	espectral 	de estre- 

llas muy 	enrojecidas 	con 	la 	de 	estrellas 	relativamente no 	enro 
jecidas 	del 	mismo tipo 	espectral. 	La 	extinción 	en magnitudes ' varía 	aproximadamente 	como a 1 	en 	las 	bandas 	U, 	B, V. 

I La 	importancia 	del 	polvo 	interestelar 	en 	la 	Astrono- 

mía va 	más 	allá 	de 	la 	estimación 	de 	correcciones 	en 	la 	distri- 

bución 	espectral 	de 	los objetos 	que 	se 	observan. 	Dada su alta I' opacidad, 	proporciona 	una fuerte 	contribución 	al 	campo 	de ra- 

diación difusa 	de la 	galaxia. 	Juega 	un 	papel 	importante 	en los 

procesos .térmicos del 	medio 	interestelar. 	En 	la 	formación 	de 

moléculas 	interestelares, 	actúa 	como 	un 	sumidero de energía y 

1 las protege de 	disociaciones 	por fotones ultravioletas o 	rayos 
cósmicos. 	Dada 	su 	gran concentración 	en 	regiones de 	alta dénsi 
dad, 	debe 	estar 	íntimamente ligado a 	los 	procesos 	de forma 	-, 

ción 	estelar. 	Por 	último, 	parece que 	gran 	parte del 	material 

sólido en 	el 	sistema 	solar se formó a 	partir del 	polvo origi- 
nal 	en la 	nebulosa 	presolar. 

1 El 	presente capítulo 	consiste en 	una 	presentación 	so 

mera de 	los aspectos 	teóricos y observacionales más 	importantes 

del 	estudio del 	polvo 	interestelar. 	Dicha 	presentación 	preten 

de crear un esquema 	de las condiciones 	físicas 	de los 	granos - 
de polvo 	en 	regiones 	de 	reciente 	formación 	estelar. 

.1 	INTERACCION DEL POLVO 	INTERESTELAR CON LA 'II 
RADIACION. 

La 	radiación 	de 	los 	objetos celestes 	que 	detectamos I en 	la Tierra 	posee 	información 	tanto 	del 	material 	emisor como 

del 	material 	absorbente 	a 	lo largo 	de 	la 	línea 	de visión. 	Los 

I átomos y moléculas 	libres 	en el 	material 	interestelar 	típico 

presentan 	secciones 	eficaces 	a 	la 	radiación 	muy 	selectivas, 

1 
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produciendo 	principalmente 	absorciones 	en 	frecuencias 	específi 

' deanchospequeños 	comparados 	conla cas muy 	p 	q 	p 	 longitud de onda 

la 	luz. 	En 	contraste 	los 	granos 	de 	polvo 	interestelar, 	con 

` I
de 

- dimensiones 	entre 	10y 	10 cm típicamente, 	están 	formados 	por 

un 	gran. número de átomos y moléculas 	que 	integran una 	estructu 

1 	. ra que 	posee 	los 	suficientesrados 	de 	libertad g 	para 	abarcar  

un 	amplio 	rango de energías, 	absorbiendo 	radiación 	de distin 	- 

tas •frecuencias 	en una forma 	continua. 

Para 	caracterizar el 	campo de 	radiación 	en la materia 

U
, 

se 	define 	la 	intensidad 	específica 	I( 	P, 	t) 	de 	tal. forma  

} que 

I 	dvdwdAdt 	 (11.3)    v 	 . 

representa 	la 	energía 	de 70s 	fotones nes 	con frecuencia a 	entre v y a 	z¥; 
v+dv que por 	en un 	tiempo dt 	atraviesan un área 	dA perpendicular 

a.' 	a dirección 	depropagación 	dentro 	de un 	n 	ul 	s 1k 	ángulo 	sólido 	d 9 	o 	w 

alrededor de 	dicha 	dirección. 

Cuando 	la 	energía 	(II.3) 	atraviesa 	un 	cilindro 	de 	sec 

ción dA y de 	largo 	dl 	se ve afectada por la 	interacción 	de los 

fotones 	con 	el 	material 	dentro 	del 	cilindro. 	Por un 	lado 	una 

• I fracción Kv1 	es 	removida 	del 	haz 	en 	la 	dirección 	por efectos 
V 

de 	absorción 	y 	dispersión*. 	Por otro 	lado el 	material 	contri- 

buirá 	con una 	energía 	j 	dAdvdwdldt, 	a 	dicho haz 	donde j 	se co 
v 	— 

noce como 	el 	coeficiente de 	emisión 	del 	material. 

El 	balance 	de 	energías 	a 	la 	entrada y 	salida 	del 	ci 	- 

lindro requiere que 

U
' 

dIv 	= 	-Kv lvdl 	+ 	jvdl. 	(II.4) 

'pefiniendo la 	profundidad 	óptica 	dt= 	- 
 

	K dl 	- v como 

U 	" 

v 

* 	K, 	representa 	el 	coeficiente de 	extinción. 

',i 



', 

podemos 	expresar la ecuación 	de 	transporte, 	ecuación (II 	4), 

en su forma 	integral como 

1 
F Tv(r) 

IV (r) 	= 	Iv(0)e'Tv(r) + K¥v_e-Tv d.rv , (II 	5) 
J  o 	v 

donde 	Iv(r) 	será 	la intensidad 	especifica 	que 	se 	mide en 	un 	- 

punto r después de que un 	haz 	de 	intensidad 	I¥(0) 	ha atravesa- 

do una profundidad óptica 	T 	(r). 

-' Se definen los 	factores de 	eficiencia a 	la 	ab- 
j
Qa(v) 

sorción y jQd(v) 	a la 	dispersión de un 	tipo j de 	partículas 	j, 	co 

mo los cocientes de las 	secciones ópticas 	jS a(v). jsd(v): a 	las 
geométricas 	jo 	(3a=4irr en el 	caso de 	que 	las partículas j 

I i sean esféricas con radio 	r3 ), 	es decir, 

O 

, (v ) ¥Sa 
(11 	6) 

jQd(v 	=  .Q¥— 



Sé denota jNgL 	como 

columnar de granos j y representa 

granos 	
por unidad de área que 	se 

distancia 	1. 

Cuando el 	intercambio 	de 

•cionales 	del 	sólido es mucho más 

1 tre la 	radiación y dichos modos, 

térmica gobernada por la ley de P 

energía removida por absorción SE 

cha 	ley contribuyendo 	al coeficic 

ción J por 

2hv 3  _ 1 u 	
B(Tg) = -;;- 	hV7T

1 
 

e 

para los efectos de la extinción se escribe como 

Por su parte la luz dispersada por granos externos a 

la dirección considerada contribuye al coeficiente de emisión 

con aquellos fotones que son dispersados dentro del ángulo s6- 

U 



1:, 

ltdo alrededor de 	la 	dirección 	dada. 	Tenemos 	que 

d(v'k1= 	 )dw' . 	(II .13) Iv¥k') jNg jQa.J J jF(k-k' 

donde `k' 	representa 	la dirección del 	fotón incidente 	dispersa- 

do a 	la 	dirección 	k y 	la 	integral 	se 	realiza 	sobre el 	ángulo 

sólido alrededor de la dirección observada 	k. 	la 	función 

"I F(k-k') 	se conoce como la función 	de fase y depende 	delángu- 

lo entre las direcciones 	k y k' 	y de las 	propiedades ópticas 

' de los 	granos. 

Cuando observamos la 	luz proveniente de 	una estrella 

podemos considerarla una 	fuente puntual. 	En dicho caso se es 

tá midiendo, más que la 	intensidad 	específica 	I, 	a 	la 	inte- 

U' gral 

 

 'de ésta 	sobre e: 	ángulo sólido de 	la 	imagen 	estelar-, o 

sea el 	flujo :F 	. 	Siendo dicho ángulo 	sólido muy pequeño y 

considerando que la emisión térmica del 	polvo es 	despreciable 

respecto a la 	intensidad del 	haz estelar, podemos expresar el 

,j cociente entre el 	flujo que sale de la 	estrella y el 	observado 

1 
como 

e
' 

v+ 	1 	JTv .Jv 	_ .r 
 Fv 0 ¥ 	y--0-¥J0 -dTne 	J v 	(II.14) 

U:., o en magnitudes 

F 
Av 	= 	-2.51ogF• 0) 	= 2.5log(e) jT v= 	1.086 3 Tv 	(11.15) 

v 

Así 	pues, 	la extinción monocromática 	en magnitudes Av 

debida 	a 	los 	granos 	de polvo 	tipo 	j 	es 	proporcional 	a 	la 	pro- 

'._ fundidad 	óptica de la colección de 	dichos 	granos 	a 	lo 	largo de 

la trayectoria de ala 	luz 	desde 	que 	sale 	de 	la 	atmósfera estelar hast 



,1 

1 la 	superficie 	de 	la 	atmósfera 	terrestre. 

Como 	el 	polvo 	interestelar se 	compone 	de 	una 	variedad 

I': de 	granos. de 	distintos 	tamaños y 	propiedades 	ópticas, 	la 	extin 

ción'.total 	en 	magnitudes 	será 	la 	suma 	de 	contribuciones 	(I1.15) 

' sobre los 	distintos 	tipos 	de 	granos 	j, 	esto 	es 

AV 	1.086 	 Q 	d 	II16 ( 	) .. 
t 

Jtama
exto 	N 

composición 	orinas 	orientaciones 	ños 
química 

. En 	principio, 	para 	estimar los 	valores 	de 	¥Q(v) 	y 

necesitamos conocer la 	forma y el 	Sndice.de 	refracción jF(k-k') 

(mn-jk) 	de 	los granos j 	y resolver las 	ecuaciones 	de Maxwell 

con condiciones 	de 	frontera apropiadas 	en 	la 	superficie del 	gra 

' no. 

La 	solución analítica a 	dicho 	problema 	ha 	sido encon- 

trada 	por Mie 	(1908) y 	Debye 	(1909.) 	para 	granos 	esféricos homo 

géneos. 	En 	especial ,Van 	de Hulst 	(1957) 	presenta la 	solución 
para granos 	esféricos 	de 	radio a e 	índice de refracciónm 

2 
Q= 	(2n+1)[ l a'n,I 2+1bn 12) 

' 
d 

 
X=1 

s (II 	ha) 
m 

Qext 	2 	(2n+1)Re(an+bn) 
X 	n"-1 

donde X es un parámetro adimensional del tamaño (X 2¥a ) y los 

nef;cientes a v b están dados en función de las funciones de 



a 	'1'' n 	mX 1n 	x 	-m*n(mX)'I'' i(x) 
r. n 	n(mx)ln(x,)-m' n(mx) Z' (x) 

(II 	17b) 

m1 	n(mX) 	n(X)-'i'n(mX)I" n(X) b 	_ 
m  n 	mI'S 	n(mx 	-I'n(mx) 	 ' (). 

eproblema computacional 	de la Así 	1 	 p llamada teoría 	de  

,` Mie se reduce a encontrar los 	valores de a y b 	para valores 

dados 	de )(X) 	y m. 	En 	general 	las 	series (II 	17a) 	con 

vergen 	rápidamente 	(Wickramasinghe, 	1967). 

Cuando el 	tamaño de las partículas es pequeño compara 
do con la 	longitud de onda 	(x«1) podemos ver el 	comportamien- 
to asintótico de los 	factores 	de eficiencia (II.17a) 

Q= -4 	Im( m 
2-1 	)2 . a m 2+2  

(II.18) 

Á Q d 	3 	X" Re (m 2x-1 )2  
a  

m 	 ' m z+2 
} 	 3  

donde puede verse que la dispersión 	es 	tipo Rayleigh 	(Qdaa-"), 
• El valor máximo de x para el cual las formas (11.18) 	son 	aplicables, 

varia 	de -k=0.2 para m=.28-2.22i 	hasta x=.06 	para 	m=8.18-1.961 

(Van.de 	Hulst, 	1957). 

1 • 
, 

Para 	partículas 	dieléctricas no conductoras 	(m real), 
la extinción 	esta dominada 	por 	la 	contribución dispersiva como 
puede 	verse 	en 	(11.18), 	esto 	es 

U Qa - 0 	m real 

'r" 8 	X4  
Qd - 	Qext 	3  2  (11.19) m2+2 

d  3 
4 	. 
.1 



1 Extensos 	resultados 	numéricos 	para 	granos 	esféricos 

homogéneos, 	para 	granos 	cilíndricos 	con 	distintos 	ángulos 	de 

incidencia, 	así 	como 	para 	granos 	compuestos 	de 	hielo, 	grafi- 

to y 	fierro, 	se 	presentan 	en 	Wickrarnsinghe 	(1973).  

I1.2 	MANIFESTACIONES 	DEL 	POLVO 	INTERESTELAR. 

I II.2a La curva 	de 	extinción.  

Las observaciones de extinción interestelar proveen 

información importante para 	determinar las 	propiedades 	físicas 

de 	los granos 	de polvo. 	Estos 	estudios 	se basan en comparado 

r t nes espectrales 	de estrellas similares con distintos grados de 

enrojecimiento. 

La magnitud monocromática aparente ml(a) 	fuera de la 	, 

atmósfera 	terrestre de una estrella 	de magnitud 	absoluta 	M(X) 

a 	una distancia 	dl "esté 	dada por 

• u. . . 	 . 	

ml(X) 	_ 	M 	()) 	̀  	5+5 	logd1+A(a), 	(1I.20) 

donde A(x) 	es 	la extinción en magnitudes 	a longitud de onda X. 

` otra 	de 	magnitud, Por otra 	parte 	si 	observamos 	estrella 	la misma 

absoluta 	M 	(a) 	a 	una 	distancia 	d2.que 	no 	esté 	enrojecida, 	su 	- 

,` magnitud aparente correspondiente será 

1 m2() 	= 	M 	(a) 	-5+5 	log 	d2 	(II.21) 

.'¥ 	y la diferencia en magnitudes aparentes será Lmm1-m2 

(II .22 



1 
Por lo 	tanto 	podemos 	conocer 	la 	forma 	de la 	extinción 

magnitudes  en  	A(X) 	para 	distintas 	longitudes 	de 	onda 	comparan- 

do do las magnitudes aparentes monocromáticas de 	ambas 	estrellas 

si 	conocemos 	sus 	respectivas 	distancias 

1 A(x) 	= 	ám(a)-51og(dT ). (II 	23) 
¥ d2 

ti ' Con 	el 	objeto 	de 	eliminar 	el 	término 	de distancias 	en 

(II 	23) y 	poder comparar la 	dependencia en) de 	la extinción 	de 

regiones 	con 	distintos 	grados 	de 	enrojecimiento, se define la 

Is. extinción normalizada 

E(¥) 	_ 
 (II 	24) 'It 

i donde a1y X 2 son dos 	longitudes de onda 	de referencia arbitra - 
1 

rías.  	De este modo 	E(X)está 	dada 	por 

E( ¥ ) 	= 	Ama 	-dm Xi 	(II 	25) 
Z 

,. 

INm(X1)-Am(X2) 

A la 	dependencia 	E(),) 	con 	a 	se le llama curva 	de ex 	- 

, tinción normalizada y para su determinación se emplean principalmente téc 
nicas 	fotométricas y 	espectrofotométricas. 

La 	fotometría 	de 	banda 	ancha 	consiste 	en medir la 	luz 

en 	un 	rango 	amplio 	de 	longitudes 	de 	onda 	via 	la 	utilización 	de 

filtros 	específicos. 	Esta 	técnica 	tiene 	la 	ventaja 	de 	que 	se 

pueden 	obtener medidas 	de alto cociente 	señal 	a 	ruido 	con una 

rapidez 	considerable. 	Sin 	embargo, 	se 	pierde 	resolución 	espec 

eral 	y los 	resultados 	deben 	interpretarse con 	mucho cuidado. 

En Goláy 	(1974) 	se 	encuentra 	una 	excelente 	presentación y dis- 

cusión 	de 	las 	diferentes 	técnicas 	fotométricas 	así 	como 	de 	sus 
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1 En 	las 	gráficas 	anteriores 	la 	curva 	de 	extinción 	se 
ha normalizado con 	las 	longitudes 	de 	onda 

1 	- rv 
A 1 	5500A 

• A Z 	- 	4400A, 

que corresponden 	a 	las 	longitudes 	de onda 	efectivas de 	las ban 

} das 	V(visual) y 	B(azul) 	de Johnson 	(1965). 

Los colores 	de una 	estrella 	se definen 	como la 	dife- 
rencia en magnitudes a 	dos longitudes de 	onda 	fuera de la at - 
mósfera 	terrestre, 	así, el 	color A-B correspondiente a 	las 	ban 

das A y 	estará dado 	por 

1 I F(A)1A(A)d  
A 
 

A-B = mA-m8_-2.5log 	 (II.26) ' 
F(A) 	B(a)d 

donde- F(X) 	es el 	flujo estelar fuera de 	la atmósfera terrestre 
s  1  y'I(x) 	es 	la 	respuesta 	del 	instrumento utilizado 	que 	se compo- 

ne de la 	reflectancia 	del 	telescopio T(A), 	la 	respuesta 	del 	fi1 

• tro correspondiente R(X) 	y 	la 	respuesta 	del 	detector utilizado I es 	decir, 
ik } ' 

.k, 
I(A) 	= 	R(A)T(A)0(A) 	(II.27) 

' El 	exceso de color se 	define 	como la 	diferencia 	del 	color medí 
st 

 
de 	una 	estrella enrojecida 	con 	su 	color 	intrínseco 

I
do 

•`. E(A-B) 	_ 	(A-B)-,,-(A-B)..,. 	. 	(II.28) 



, E(¥ ) _ (II.29) 
E(6-V) 

, r 
Por 	último 	para determinar 	la 	distancia a 	los cúmulos 

•1 estelares por métodos 	fotométricos se requiere corregir 	por - 
la 	extinción 	total. 	La razón 	de extinción 	total a 	selectiva 

-se define como 

RV = A(V) (II.30) 

} , E(B-V). 



es el valor medio generalmente aceo 

s se encuentra un va - 

Estas diferencias son 

media anormal respecto 

_., 	a los que producen la extinción típica del medio interestelar. 

interestelar. 

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

{ 	de uña estrella enrojecida, a través de un'polarizador .lineal, 

se observará un cambio de I¥, , como función de la dirección del 

eje del polarizador, que varía como se muestra en la siguiente 

respecto W eje del polarizodor 

tado. Sin embargo, para algunas regione

lor Ry muy distinto (p. ej.e'Ori Rv?6). 

I ''. 	una manifestación de granos de dimensión 





entre 	las 	dos 	direcciones 	de 	polarización, 	en magnitudes, 	será 

1 pm¥= 2.172Px 	(II 	34) 

I, 

Las 	direcciones 	de los 	vectores 	de 	polarización 	son - 

en menor o mayor grado paralelos al 	plano galáctico 	(MathewsonyFord 

1970) mostrando la 	conexión de los mecanismos de 	alineamiento 

1 ,, con la 	presencia 	del 	campo magnético galáctico, 

s 
Se 	identifica 	a 	los 	granos 	polarizantes 	con 	los extin 

tores en el 	visible debido a 	la 	correlación que existe de P¥ 

}'r con el 	exceso de color 	E(B-V) y por 	lo tanto 	con 	la 	extinción, 

Av. 	Aún cuando estrellas 	con el 	mismo E(B-V) presentan distin. 

tos porcentajes de 	polarización, 	se 	encuentra que tiene una co 

ta máxima ..dada 	por 

p 
V 	0.09.0 	mag1 	 (II.35) 

E(B-V) 

II 
La variación de 	P 	como función de a 	para 	distintas 

1 regiones 	se ajusta: muy bien con la 	relación 	encontrada 	por 

Serkowski 	(1972) 

P a ¥ e_ 	
(xmax 	 (II 	36) 

P('max) 1 
donde'amax 	representa la 	longitud de onda en 	la que se encuen - 

' —tra 	el 	máximo valor del 	porcentaje 	de polarización. 

La 	figura 	(II 	5) 	presenta 	las 	observaciones 	de 

x' t max) 	
junto 	con un modelo 	teórico para cilindros dieléc 

tricos 	parcialmente alineados con 	índice de 	refracción 	1.33 

s£ (hielo de 	agua). 

A 



Fig. II 5 Oependenci 
, P larización normalizad 

La forma 	P(¥) es muy p 

valor 	l ext" ¥Oext)(¥`), 	donde 	, 
 eficiencia a la extinción en la 

oscilación 	del 	vector eléctrica 

la dirección 	De 	la normal 	cu r 1 ¥ se 	relaciona 	dire valor de amax 

delasarticulas p 	polarizantes. 

R dada por Serkowski et al. 1 V 	 C 

Rv = 5.5 amax' 

aa
' 

jY ¥K 

t ¥ 

4¥t. '■ . 	 k 	 EL 

indica que tanto las valoraciones de 
amax 

como en Rv para dis-

tintas regiones son indicadores observacionales de las diferen 

• tes dimensiones medias de los granos involucrados. 



II.2c 	Luz 	difusa. 	Nebulosas 	de 	reflección. 

La 	luz que es 	dispersada 	por los 	granos de 	polvo 	se 

manifesta 	en fenómenos 	observables 	astronómicamente como la 	- 

luz 	difusa 	en 	la 	Galaxia y el 	brillo de 	las 	nebulosas 	de 	reflec 

1 ción.. 	La 	información que 	estos 	fenómenos 	pueden aportar permi 

ten acotar las características y valores del 	albedo y la fun 	- 

1 ción de fase de los 	granos dispersores. 

El 	albedo y se define como la refracción de energía 	que 
es 	removida de un haz 	por 	el 	efecto de 	la 	dispersión 

,: Rd (a) 	para 	un 	tipo 	de 
(II 	38) jY(a) 	 grupos 

jQext(¥ 	
J. 

Lillie y Witt 	(1973,, 	1976) 	han 	realizado 	mediciones 	fo 

tométricas del 	campo de 	radiación 	difusa en 	la 	galaxia. 	Sepa 	- 

rando vía 	un análisis detallado de las espectativas teóricas y 

extrapolaciones observacionales 	la contribución estelar a dicha 

radiación, han estudiado 	la 	contribución 	de 	la dispersión 	a 	la 	- 
' curva 	de extinción. 	En 	la 	figura .(II .6) 	se presenta 	el 	resulta 

;do gráfico de dichos autores junto con la 	curva de extinción me 

dia de Savage y Mathis 	(1979) y la 	restante contribución por -- 

absorción. 

Bajo un conjunto de aproximaciones muy generales 	se -- 

puede ver que la razón 	entre 	la 	intensidad 	de 	la 	radiación 	difusa 

Dp 	debida al 	polvo y 	a 	la 	intensidad 	total 	(suma 	de contri bu 

ciones 	estelar y del 	polvo) 	se relaciona con el 	albedo y la fun 

I.. ción de fase en 	la forma 	(Wickramasinghe 1967) 
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1 Fig. II.6. 	La curva de extinción promedio de Savage y 

Mathis 1979 mostrando la contribución por absorción y 

por dispersión según Lillie y Witt 1976. 	(Adaptada de 

• Whittet 1981). 

Por 	otra 	parte 	Hubble 	dividió 	las 	nebulosas 	brillan 	- 

tes 	en 	dos 	tipos. 	Las 	nebulosas 	de 	reflección 	debían 	su 	bri 	- 

llo 	aque 	los 	granos 	de polvo que 	contienen dispersan 	la 	luz P 

£ difusamente. 	Por su 	parte, las 	nebulosas 	de 	emisión 	presentan 

un continuo muy 	débil 	y 	fuertes 	líneas 	de emisión 	provocadas 

• 1 por el 	gran 	número 	de 	fotones 	ionizantes 	de las 	estrellas 	aso- 

ciadas con 	la 	nebulosa. 



U, 

Hubble 	(1922) 	encontró 	que 	existía 	una 	correlación 	en 

tre la magnitud aparente de la 	estrella 	iluminante y 	la 	distan 

cia 	angular máxima 	desde la estrella 	a 	la 	cual 	la 	nebulosa 	de- 

jaba de ser detectable 	fotográficamente 	(el 	límite de Hubble 

.,.. era 	alrededor de 23.25 mag/segundo de arco cuadrado), 

mP9+4.9 
	log 	a>19.74, 	(II 	40) 

donde a 	es 	la máxima 	separación 	angular descrita 	en el 	párrafo 

anterior y mp9 la magnitud fotográfica 	de la estrella asociada 

a 	la nebulosa de reflección. 	Cederblad 	(1946) 	presenta 	un 	ca- 

U tálogo de 	215 nebulosas 	brillantes 	con 	sus 	respectivas 	estre 	- 
s 

las 	asociadas. 

Al 	igual 	que 	la 	relación 	(II 	39), 	la 	ley 	de Hubble 	- g 
proporciona 	información 	sobre y y F(¥.). 	Aun cuando varias com 

binaciones de Y y F 	pueden 	reproducir las observaciones el 	- 

concenso general 	puede 	resumirse en que el 	albedo del 	polvo 	in, 

' terestelar típico es 	alto (a0.5 	en 	general) y que 	la 	función 

de fase es tal 	que la dispersión es fuertemente favorecida ha- 

' cia la dirección de propagación 	del 	fotón 	incidente, ambos 	re- 

sultados 	para el 	rango de frecuencias 	del 	visible. 	Fl 	mínimo 

de Y en 2200A indica que el 	pico correspondiente en la curva - 
h 

de extinción se debe al 	efecto de absorción, 	posiblemente por a 

í I partículas de 	grafito. 	Para 	longitudes 	de onda 	menores a 	19001( 

aproximadamente la 	dispersión 	se vuelve 	isotrópica tipo Rayleigh 
4 

(proporcional 	a 	x 	)• 

Interpretaciones de 	la 	luz difusa 	del 	disco en térmi- 

nos 	de 	distintos modelos 	para 	el 	disco 	galáctico 	son 	discuti- 	•r 

da 	por Van 	de Hui st y de Jong (1969) . 	Predicciones 	teóricas 	de 

1 
v y 	F(¢) 	se presentan 	enWi,ckramsinghe 	(1973) 	para 	distintos 

indices 	de 	refracción y formas 	de granos 	teóricos. 

1 

', 



1 

1. 
II.2d 	Otras manifestaciones 	del_poolvo 	interestelar. 

Ademas 	de 	losefectos 	de 	enroleci'miento, 	polarización 

dispersióny 

	

de 	la 	radiación 	estelar, 	existen 	otros 	tipos 	de 	- 

observaciones 	astronómicas 	que 	añaden 	información 	de 	las 	propie I dades físicas y químicas 	de 	los 	granos 	de 	polvo. 

1 Por un 	lado 	la 	comparación 	de las 	abundancias 	de ele- 

mentos 	pesados en la 	componente gaseosa con la 	cósmica 	indica 

1 que 	una 	gran parte 	de dichos 	elementos 	deben 	encontrarse 	en 	el 
material 	sólido 	interestelar. 	Las 	mediciones 	indican 	una ma 	- 
yor carencia 	(Depletion) 	de dichos 	elementos 	en 	zonas de mayor 
obscuración,`alcanzando 	valores 	hasta 	del 	70% en 	algunas 	nubes 

,., moleculares. 

Por otro lado la curva de 	extinción no es 	una curva - 

lisa como muestran los 	datos fotométricos. 	En 	dicha curva 	se 

encuentran una serie de 	estructuras de absorción con una varíe 
dad de anchos 	e 	intensidades que 	se correlacionan 	con el 	exce- 

so de color y 	por 	tanto 	se 	identifican con un 	origen intereste 

' r, la.. 	Una 	serie 	de 	líneas y 	bandas 	en 	el 	intervalo visible 	es 
a 	Herbig(1975) 	 York 	9 	Estructuras de ancho reportada 	por 	g(1 	5) 	y Yo 	(1 	71). 	nc 	o 

hasta 	de varios cientos 	de angstroms 	son 	reportadas 	por Rex(1975) y 
t  iv xa s van 	Breda 	Witter (1981). La 	identificación 	de 	distintas 	bandas 	- y  } en 	el 	infrarrojo ha 	sido estudiada 	por varios 	autores vía 	obser 

vaciones 	fotométricas 	y 	experiencias 	de 	laboratorio y son 	resu- 

midas 	por 	Whi,ttet 	(1981). 

Todas 	estas 	observaciones 	aunadas a 	los 	resultados 	teó 

ricos y experimentales 	así 	como 	de análisis 	de muestras 	meteor% 
ticas y 	planetarias, 	no 	nos 	han 	llevado 	aún 	a 	un 	esquema 	único 

;:I y 	claro 	de 	los 	procesos 	de 	evolución, 	distribución 	del 	polvo 	in 

.f  
terestelar 	ni 	de 	su composición, 	forma 	o dimensiones. 

s;' 
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,' 
Artículos 	de 	revisión 	actualizados 	sobre 	las 	diferen- 

tes 	problemáticas 	observacionales y 	teóricas 	del 	polvo 	interes 

telar 	se pueden 	encontrar, 	por ejemplo, 	en 	Savage y Mathis 

9 	Whittet 	1981 	. (197 	) 	y 	( 	) 
,. 

 DISTRIBUCION DEL 	POLVO 	INTERESTELAR. 

I
II 

El 	hecho 	de 	que 	estrellas 	a 	una 	misma 	distancia 	del 	- 

Sol 	presenten 	distintos 	grados 	de 	extinción 	implica 	que 	el 	pol 
vo 	no 	se distribuye 	uniformemente 	en 	la 	Galaxia. 	Observacio 	-- 

nes 	en 	galaxias 	similares 	a 	la 	nuestra 	indican 	que 	el 	polvo 	se 
reduce 	a 	ocupar el 	plano galáctico 	en forma 	de 	nubes y agrupa- 

ciones 	extensas 	de estas. 

Las 	irregularidades 	en 	la 	distribución 	del 	material 	- 

, extintor pueden 	determinarse con un 	análisis 	estadístico 	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 	galáctico. 	Bajo esta 	hipótesis 

Munch 	(1952) 	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 
xE ;1 proporciona 	los 	excesos 	de 	color y 	módulos 	de 	distancia. 

Siguiendo 	el 	análisis 	de Münch 	podemos 	ver 	que 	el 	exce. 

so 	de 	color 	en 	dos 	longitudes 	de 	onda X1  y a 2 	se 	relacionan 	con 
la 	distribución 	de 	densidad p(r) 	del 	polvo 	extintor 	en 	la 	for- 
ma' 

,` 

1 



1 

E(ai-aº)(r) 	= 	1 	086 	(T X1 (r) 	T Xt(r))dr 

r 
= 	1.086J p(r)[K(X1,)-K(a2,r)]dr 

1 0 

F 	1(r ) 	Fx2 (0) 
J

r 
n(r)dr = 	-2.51og 	F 	r 	F--T 	(II 41) 
O 	¥2  

z , dond,e`p(r) 	representa 	la 	densidad 	del 	polvo 	como 	función 	de 	r 

a 	lo 	largo de 	la 	linea 	de 	visión 	en 	dirección 	de 	la 	estrella, 

K'(a,r) 	es 	el 	coeficiente 	de 	extinción 	por 	unidad 	de 	masa,TX(r) 

la profundidad óptica atravesada 	por la 	radiación 	estelar de 	- 

1 longitud de onda X, 	F X (r) 	representa 	el 	flujo 	estelar medido 
,k r fuera de la atmósfera 	terrestre y Fx (0) 	dicho flujo 	en ausen 	- 

1 cia 	de extinción y n(r) 	podemos definirla 	como 	un coeficiente 

volumétrico de extinción. 

Si 	la 	distribución 	p(r) 	del 	polvo 	interestelar 	es 	dis 

creta como propone Ambartsumian, 	podemos 	escribir la 	ecuación 

anterior simplemente como 

( 	) 

 

1 E 	¥ 2 -a1 	(r) 	= 
I
r
o  n(r)dr n(r, E.(a 2 -X 1 ), 	 II.42) ;^1 j 

1 
donde 	n(r) 	es 	el 	número 	total 	de nubes 	extintoras 	intersecta - 

1 das 	entre 	la 	tierra 	y 	la 	estrella, 	y 	E.(X 1 -a2 ) 	el 	exceso 	de 	co 

1or que 	produce 	la 	nube 	particular j. 	Suponiendo que n(r) 	es 

'. 
una 	variable azarosa, 	entonces 	la 	probabilidad 	P 	de 	intersec- 

tar n 	nubes 	a 	una 	distancia 	r 	está 	dada 	por la 	llamada 	distri- 

bución 	de Poisson 

t 	'. 



1 
= 	----- 	 (II Pn 	e 	n ¥ 	, 

II 
dondev es 	el 	número 	esperado 	de 	nubes 	por unidad 	de 	distancia. 

En 	el 	caso 	ideal 	de 	nubes 	idénticas 	que 	producen 	un 

exceso 	de color E0 entonces 	E(r)=Eon(r) y el 	valor 	promedio de 

los 	excesos 	de 	color observados 	y 	su 	dispersión 	serán 

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

'" d 2{r) 	_ 	<F 2 (B-V)> 	- 	<I (B-V )2 > 	- 	Eovr, 	('1I.44) 

de tal 	forma, 	resolviendo el 	sistema 	de ecuaciones, 	se 	encuen- 

tra que el 	exceso E(B-V) 	promedio 	por nube E 	y 	el 	número 	pro 

1 medio; de nubes 	por unidad 	de distancia v tiene el 	valor 

Eo(B-V) 	= 	0.14 mag 

v 	4.3 	nubes 	kpc-1 	(II 	45) 

• MUnch desarrolló 	un 	análisis 	estadístico más 	completo 

basado en 	una 	distribución 	bimodal 	de 	nubes 	extintoras. 	Para 
•

ello' consideró 	hasta 	el 	tercer momento 	de la 	distribución 	de 

1 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, 	Münch 	desarrollo 	la 	estadística 	que 	pro- 
t 

porcionara 	la' probabilidad 	de un 	exceso 	de 	color 	para 	un 	rango 

de 	distancias. 	Dividiendo 	la 	muestra 	en 	dos 	grupos 	caracteri- 

zados 	por <r> 	= 	375 or = 	250 	pc 	,(Grupo 	1) , y <r> =720 pc 
Qr = 480 	pc 	(Grupo 	II) 	encuentra 	que ambas 	muestras delatan la 

existencia 	de 	dos 	tipos 	promedio 	de 	nubes. 	Los 	resultados 	de 
• 

Múnch'para 	ambas muestras y el 	promedio entre ambas se 	resume 



x ¥ 
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CARACTERISTICA GRUPO 	I GRUPO 	II PROMEDIO ENTRE 
LOS 2 GRUPOS 

Absorción AV por nube 0.22 	mg 0.18 	ing 0m.20 

E(B-V) por nube 0.067 mg 0.054 mg 0m .060 

v 6.5 nubes/kp 6.0 nubes/kp 6.28 kpc-1 

E(B-V)v 0.43 mg kpc-1 0.32!mg kpc-1 0.38 mg kpc 

Absorción Av .1.2 mg/nube 0.79 mg 0m.995 

E(B-V)/nube 0.36 mg 0.24 mg 0m.30 

v 0.6 kpc-' 1 kpc- 1 -¥ 0.8.  kpc 

i:(6-V)v 0.22 mg/kpc 0.24 mg/kpc 0.24 



Strbngren 	(1972) 	realiza 	un 	estudio 	similar 	conside- 

rando 	únicamente 	las estrellas 	AO dentro de un radio de 250 

parsec.s, 	encontrando 	evidencias 	de 	una 	distribución 	similar 	a 

base de nubes 	De 	su muestra 	tan sólo un 	10% de 	las 	estrellas 

presentan excesos 	E(B-V) 	mayores a 	0.05 magnitudes. 	Un valor 1,'',' tan 	pequeño 	del enrojecimiento enun radio de 250 pc 	indica 	por 
un lado que 	la 	separación 	entre nubes 	es 	del 	orden 	de cientos 

de pc. 	Por otro lado el 	resultado de Strbmgren 	representa una 

de las evidencias de que 	el 	Sol 	se encuentra 	en 	el 	medio entre 

U las nubes. 	En este sentido 	se 	citan 	evidencias 	como el 	hecho 

h 	r de que la 	densidad 	del 	polvo 	en el 	Sistema 	Solar 	es al 	menos 

cuatro ordenes de magnitud más 	pequeña que el 	valor estimado 

e 	la 	vecindad 	solar 	-1k 	 _ n 	( 	pc) 	(Bertaux y Blamont 	1976) y la 	ob 

servación de FitzGerald 	(1968) 	de 	que en un 	radio de cien 

parsecs 	no se encuentren 	estrellas con enrojecimiento 	aprecia- 

ble.  

En 1975 Bohlin mide 	densidades 	columnares 	del 	hidróge- 

no NH en 	la dirección 	de 	40 	distintas estrellas 	tipo 0 y B a 

partir de 	la absorción Lyrnan Alfa con observaciones 	de 	satéli- 

te 
	Bohlin encuentra 	una clara correlación entre dicha colum- 

' a na  de densidad y los 	excesos de color E(B-V) 	de 	las 	estrellas 

involucradas, 

,1• 

NH 	5.4x1021 átomos cm-2mag-1, 	(II.47) 
E(B-V) 

donde ̀NH es 	la 	suma de las 	columnas 	de hidrógeno 	atómico N(HI) 

determinada 	a 	partir de la 	absorciónlLyman Alfa y 	la 	del hidr6 

geno molecular 2N(H2) estimada 	en base 	a 	la 	intensidad 	de lí- 

neas moleculares y una abundancia 	cósmica. 	Haciendo 	una correc 

r 	¥. ción del 	10% sugerida por Jenkins 	(1977) 	por 	el 	Hidrógeno ioni- 



N 	(total) 
H 	 2mag-' < 	 >ti 5.9x10 21  Átomos 	cm- 	(11.48) 
E(B-V) 

Otras 	determinaciones 	por 	diversos métodos 	del 	cocien 

té gas 	a 	polvo se encuentran en Ryter y colaboradores 	(1975), 

Jenkins y Savage 	(1974) y Knapp y 	Kerr 	(1974) entre otras. 	Los 

resultados confirman la correlación entre la cantidad de gas y 
la 	del 	polvo 	indicando que 	una nube de 	gas 	es a 	la 	vez 	una 	de 

polvo 	viceversa. 	El 	valor promedio del 	cociente 	de gas 	a. -- -y 

polvo consistente con un exceso de color por unidad de distan- 

# cia 0.6 mag/kpc-1, 	una densidad volumétrica de 	hidrógeno 	- 	- 

•rU  in 1 2 cm 	y un cociente en masa de gas a 	polvo de alrededor 
de 100 	es 	(Martin 	1978). 

NN(total) 	- 	 2  _ 1  

<` 	> 	(6.0±1.,5)x1C21 	cm 	mag 	(1I.49) 
• E(R-V) 

x  Spitzer 	(1978) 	estima 	el 	ancho efectivo del 	disco 	de 
gas en 	250 	pc. 	El 	ancho del 	disco galáctico extintor 	se puede 

U calcula,r por un 	análisis 	estadístico de los 	excesos de color 

E(B-V) 	de objetos 	fuera 	del 	disco. 	Consideremos un disco de 

Í
ancho 2H. 	Al 	observar un 	objeto 	sobre el 	plano, 	la 	luz 	emiti- 

da por el 	objeto atravesará una distancia 	r dentro 	del 	disco. 

De 	la 	figura 	(II.7) 	podemos 	ver que 

U . Senb 	= 	r 	. 	( II.50) 



II 
modo.,9ue 	E(B-V)*Senb 	

H 	E 	B-V 	Y 	promediando 	para 	va- 'de ,* 	r 
rios 	objetos 	podemos 	determinar 	el 	ancho 	total 	del 	disco 	extin 

tor con la 	relación 

2<E(B-V),kSenh¥> 2H = 
E 	B-V 	 (II.51) < 	> 

r 

' Utilizando este método 	Knapp y 	Kerr 	(1974) 	con 	exce - 

sos 	E(B-V) 	de 	38 cúmulos 	globulares 	con 	1bIS100 	encuentran 	que 

1 E(B-V)Senb ti 	.059 mg, 	de modo que el 	ancho 	efectivo 	del 	disco 

de polvo es 

0.059 2H z2 	kpc 	0.19 	kpc 	200 	pc, 	(II 	51) 

1 
0.61 

valor que a 	primera 	aproximación, 	considerando 	la pobreza 	numé 

1 rica de la muestra, puede identificarse con 	el 	ancho 	del 	disco 

gaseoso mostrando una vez más 	la asociación 	entre polvo y gas 

1 en el 	Medio 	Interestelar. 

EL POLVO INTERESTELAR EN ZONAS DE FO t II 	¥ 	 RdACION ESTELAR. 

En 	la 	sección anterior se 	hizo 	notar que 	la 	extinción 

promedio del 	disco 	galáctico 	(A v-1..Emag/kpc 1)se debla 	a 	una 	dis- 

., tribución de nubes de gas y 	polvo conocidas 	como nubes 	difusas. 

Estas 	nubes 	tienen 	radios de 	unos 	cuantos 	parsecs, 	5 	típicamen 

te, 	temperaturas 	cinéticas del 	orden de 	los 	80°K y densidades 

de Hidrógeno nH alrededor de 	20 partículas 	por cm'. 	y 	una ma- 

sa total 	entre 100 y 	30OM. 	Por su parte el 	medio entre nubes 

se caracteriza 	por densidades nH entre 	un 	décimo y un 	centési- ' mo de partículas por cm' 	y temperaturas 	del 	orden de 	6000°K. 	Am 

" bos 	estados 	en el 	medio 	interestelar 	coexisten 	por 	equilibrio 



de presión. 

embargo el 	esquema 	real 	del 	Medio 	Interestelar 	se 'Sin 

:.: presenta 	más 	complejo, 	en 	él 	coexisten 	nebulosidades y 	conjun- 

tos 	de estas 	cubriendo un 	amplio 	rango 	de formas, 	característi 

cas 	espectrales, 	tamaños, 	densidades y obscurecimiento. 	El 	ta- 

maño angular medio 	de nubes 	de extinción A 	varía, 	a 	primera 

' aproximación, 	como AV-9 	mostrando 	que 	en 	general 	las 	nubes 	de 

-mayor 	densidad y obscuramiento 	son más 	pequeñas. 	Las 	densida- 

'.` 
des 	Ny 	en 	M.I. 	varían 	desde 	10-2 	cm-3 	para 	el 	medio entre nu 	- 

sl 
8 	_3 

bes hasta densidades mayores a. 10 	cm 	para nebulosidades y 

fuentes compactas 	como maseres de 	OH 	(Moran, 	1981). 	La extin- 

ción del 	medio entre nubes 	no 	qs 	detectable, 	aunque en 	él 	pue- 

den 	existir 	gr.anos.de 	polvo 	de 	tamaño 	pequeño, 	mientras 	que 	en 

las 	envolventes circumestelares 	pueden 	alcanzase 	extinciones 	- 

'I hasta 	de 	13 mag en 	estrellas 	OB 	(Borqman et 	al. 	1970), 	10 mags. 

I . en 	estrellas Wolf-Rayet 	(Reddish, 	1968) 	y 	algunas 	regiones 	111I 

compactas, 	donde no ha 	sido posible detectar la 	o 	las 	estrellas 

1 excitadoras, 	sugieren 	extinciones 	hasta 	de 21 	magnitudes 	en 	el 

visual. 

á ¥... En el Palomar Sky Survey se  han identificado  1800 de 	las 	llamadas 
nubes obscuras. 	Estas 	nubes 	presentan A¥:4 mag 	de extinción - 

¥. típicamente, 	raH º2x103 	cm ^3 , 	temperaturas medias 	de 10°K, 	radios 
típicos 	de 	1 	pc y masas del 	orden 	de 	300 Me. 	En 	estas 	nubes 	el 

hidrógeno 	se encuentra 	predominantemente en 	forma molecular de 

tal 	forma 	que 	no 	existe 	una 	correlación entre 	la 	densidad 	de Hi 

,; drógeno y la 	intensidad 	de 	la 	linea de 	21 	cm. 	Un 	examen de 	la 

} distribución de estas 	nubes 	en 	el 	cielo muestra 	que 	una 	gran ma 

yorfa 	de 	ellas 	se encuentran 	formando 	parte 	de 	extensos 	comple- 

jos. 

eral me En 	las 	regiones 	de 	activa 	formación 	estelar 	gen 	n n 

U 



;I: tese 	encuentran 	algunos 	o 	la 	totalidad 	de 	los 	siguientes 	ob- 

jetos: 

,, - 	Cúmulos 	estelares 	jovenes 	y'asociaciones 	OB. 

- 	Asociaciones 	T, 	compuestas 	de 	estrellas 	T Tauri. 

- 	Regiones.Nll 	típicas, 	compactas 	y 	ultracompactas. 

- 	Nubes 	moleculares, 	obscuras y complejos de 	estas. 

- 	Fuentes 	infrarrojas. 

1 - 	Fuentes 	de emisión maser. - 	Estrellas altamente 	obscurecidas. 
Nebulosas de 	reflección. 

- 	Estrellas que 	presentan 	líneas 	de 	hidrógeno 	en 	emisión. 

En especial 	para 	la nube obscura cercana a 	la estre 	- 

,: 1 11a pOph 	Carrasco y colaboradores 	(1973) 	encuentran que elcocien 

te 	R 	de 	extinción 	normal 	a 	selectiva 	aumenta 	con 	la 	profundi 

1 dad óptica 	en la 	nube 	al 	'igual 	que la 	longitud de 	onda 	de máxi 
ma polarización 	

max' 	
Esto aunado a 	la observación de Greenberg 

(1968) 	de 	que la 	pendiente 	ultravioleta 	de 	la curva 	de extin 	- 

ción decrece por Rv,son evidencias de que el 	tamaño medio de 
los 	granos de polvo aumenta con la densidad dentro de las 	nu - ' bes moleculares. 	pOph 	es 	una 	región 	vecina 	a 	la 	asociación 	OB 

en la 	región entre el 	Escorpión y el 	Centauro con 	edades cinem
1 	

á 

ticas 	entre algunos millones 	de 	años 	y 	107 	años 	(Borgman y 
Blaauw 	1963, 	Blaauw 	1964). 	Carrasco.et 	al. 	(1973) 	calculan 	una 
mínima 	escala 	temporal 	de crecimiento 	de 	los 	granos de polvo en 

7x105 	años 	para 	las 	partes 	densas 	de 	lá 	nube. 

Si 	el 	esquema 	de 	granos 	anormalmente grandes resulta 

I 
ser 	común 	en nubes moleculares, 	a 	partir de 	las cuales 	se con- 

densan 	las 	estrellas, 	y 	siendo que 	las 	evidencias 	observaciona 



1 

les 	en grupos 	estelares 	de 	edades 	mayores 	a 	algunas 	decenas 	de 

millones 	de años 	no muestran 	granos 	anormales,' debe 	existir 

una etapa 	durante la 	formación estelar 	durante 	la 	cual 	el 	p01- 

yo regrese 	a 	una distribución 	normal 	de tamaños. 

' .. En el 	presente 	trabajo 	se 	realizaron 	observaciones 	es 

pec.troscópicas 	en regiones 	de 	reciente 	formación 	estelar con 

el 	objeto 	de determinar cotas 	a 	dicha 	escala 	temporal 	de reajus 

I¥# te de los 	granosde 	polvo en 	nubes moleculares 	una vez 	que se 

inicia 	el 	complejo proceso de formación estelar

1 
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III. 	OBSERVACION 	Y 	REDUCCION 	ESPECTROFOTOMETRICA 

i 	• 
III 	1. 	INSTRUMENTO. 

1e a Para 	obtener 	espectros 	estelares 	digitalizados 	se 	ha 	emplea 

el 	espectrógrafo 	Boller 	& 	Chivens, 	construido 	especialmente 	-- I do 

para el 	Observatorio Astronómico 	Nacional 	(OAN), 	al 	cual 	se 	ha 	- 

instalado 	un 	tubo 	de 	televisión 	SII 	como 	detector y un analizador. 1 ' multicanal 	óptico 	(OMA) 	modificado 	para uso 	astronómico, 	que con 

trola 	la 	lectura de 	datos 	así 	como 	el 	manejo 	de los mismos. 

1  
El 	espectrógrafo, 	tipo 	cassegrain 	de colimador f/15, 	está 

	

s 	optimizadas dotado de 	tres 	rejillas 	difractoras 	intercambiables 
° 

para, trabajaren el 	ler 	orden 	en 	el 	rojo 	(X>6 500 A) 	y 2do 	en 
el 	azul 	(3000A 	6000A) 	alrededor de 	su 	respectivo ángulo de 

resplandor 	(Blaze 	Angle). 

1, TABLA 	III .1 

lineas/mm 	1 	Angulo de 	Longitud 	de onda de 	Resplandor 

t l 
Resplandor 	ler. 	orden 	2do. 	orden o 	 ° 

200 	6° 	00' 	9473. 	A 	4737 	A 

400 	90 	44' 	9661. 	A 	3831 	A 

830 	20° 34' 	7560 	A 	3980 A 

La 	distribución 	angular 	del 	espectro que genera 	una 	rejilla 

de difraccián 	esta 	gobernada 	por la ecuación 	de 	la 	red 

a(senOm-Sena) 	= 	mX 	 (III.1_ 

donde 	a y 	sm representan 	el 	ángulo que forman 	respecto a 	la nor 

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

pectivamente, 	a 	representa 	la 	separación entre 	las 	líneas 	del 

Í
rayado y m, 	(número 	entero) 	que 	responde a 	la 	condición 	de máxima 

` interferencia 	constructiva 	que 	requiere de 	una 	diferencia 	de fase 

entre los 	haces 	considerados 	sea 	un múltiplo 	de 	a' 
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fi 

Fig. 	III.1Sección de una rejilla de difrac 
ci6n. 	Los ángulos son medidos respecto a la 
normal de la red. 	8 	ngulo de la bisectriz 
de los haces incidentes y refractado. 	a = án- 
gulo del haz incidente; 	B 	ángulo del haz re 
fractadot 	¢Ea+s 1 	eb- ángulo de resplandor. 

En términos del 	ángulo de la rejilla 	ee y recordando que - 

en nuestro 	espectrógrafo el 	ángulo 	
4 
	entre 	la cámara y el'coli 

mador es de a0°, 	la 	longitud de onda 	central 	a 	en angstroms 	pus c 
de derivarse de 	la 	ecuación 	11! 	1, 

eo 
ac = 2m (sen0c cos Z )= 1.8126x10 	S m¥ A 	(III.2) 

donde m es 	el 	orden al 	que se observa y n(n 1) el 	número de lf - 

_,¥ •neas por milímetro 	de la 	rejilla 	utilizada. 	En 	la 	gráfica 	I11.1 



o 
,Por su parte la dispersión lineal reciproca en el plana fo - 

cal de la cámara está dada por 

K= f  p = f n cos g 	 (I I 1.5) 
c 	c 

donde f¥ es la distancia focal de la cámara con la que se enfoca 

el espectro generado por la rejilla. La dispersión alrededor de 

la longitud de onda central y en términos de 0c y ¥c se escribe 

como: 

K 	= 	 -i ) A mm 	(II1.6) ¥c[cote +tan]¥ 	10¥ 	cos(25° ac 	2f c 	c 	2 	mn c mm 	 c 

El OMA cuenta con dos cámaras de distancias focales 450 mm 

(F15.5) y 162.4mm 1F/1.6) respectivamente. Esta última fue di 

señada por F. Cobos y R. Noble y construida en los talleres del 

Instituto de Astronomía, UNAM. 	En la Gráfica III.,2 se da la - 

dispersión lineal, recíproca del espectrógrafo para el conjunto - 

disponible de cámaras 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 fósforo, que se acopla 

ópticamente 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-

rior del blanco consiste de un arreglo bidimensional de juntu- 

ras P-N. 	Para cuantificar el número de electrones que inciden 

sobre cada elemento de área del blanco se establece inicialmen-

te una diferencia de potencial de polaridad inversa a los dio -

dos. Los fot-oelectrones incidentes generan pares (electrón-hoyo) 

de portadores de carga en el sustrado N provocando que el poten- 
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GRAFICA. 111.2. Dispersión Lineal Rectiproca alrededor 
de la longitud de onda central con función del ángulo de 
la rejilla. 	(Las relaciones y distancias focales fueron 
proporcionadas por Claudio Firmani y Francisco Cobos en 
comunicación personal). 
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La figura III.2 tomada de Firman¡ y Ruiz (1981) esquemati 

j.,, 	za el manejo de los datos. La señal integrada de cada uno de -
los segmentos s es restada a la señal del segmento a correspon - 

'  diente. Una vez digitalizada, la diferencia (a - S) se acumula 

durante el tiempo de integración en alguna de las memorias A y 

B. Terminada la exposición se puede guardar la información 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 zo 

na a 'del detector, la señal (a - g̀), que acumularemos en la me- 

	

1 
	

merla A, será la suma de la contribución de señales 

A 	Ea  + Cia  + Coa - CIB  - Ces 
t', 

donde E= Espectro estelar en d 

	

* ' 	- Ci 	Ci = Señal del cielo en a, 
Co. Coi= Corriente obscura del detector en a, _S. 

Proyectando ahora el espectro en la zona 8 la señal (a-g) 
correspondiente, almacenada en la memoria B, será 

	

' 	B= ~ES - CiB  - CoB  + Cia  + Coa  

de tal forma que la diferencia de las memorias A-B será 

•  A-B=E+E + Cia -Cia  + Cis  - CiB  +Coa  -'Co  a i Cos 	COs= 

= Ea  + 	EB  = 2E, 

eliminandose a.sC de una manera eficiente las contribuciones del 

cielo y de la señal obscura en ambas zonas. 

El número de conteos CONT. obtenido en cada canal una vez 

U
i 

finalizada la exposición esta determinado por 



1 

1 
donde 	n 	es 	el 	número de 	fotones 	de 	la 	estrella 	con 	longitud 	de 

onda en 	el 	intervalo da que por unidad 	de 	tiempo 	y 	 irea 	inciden 	- 
sobre el 	telescopio; 	tex 	en 	el 	tiempo neto 	de 	exposición; 	S 	la 

IT' superficie del 	telescopio, 	fr 	la 	fracción 	de 	la 	imagen 	estelar 

que entra en la 	rendija del 	espectrógrafo, 	á 	representa el 	- 

1 ancho de la 	banda 	óptico 	del 	canal 	dentro 	del 	cual 	se 	realiza 

la 	integral 	y e(x) 	el 	factor de eficiencia 	total 	del 	sistema 	te 

1 lescopio espectrógrafo-detector y no 	es más que el 	inverso del 

número de fotones de longitud de onda a 	que son necesarios para 

U producir un conteo, 	en el 	factor e(a) 	se 	incluyen 	los 	efectos 	- 
de reflexión 	y transmisión a 	través 	de 	las componentes 	ópticas 

del 	filtro 	que 	se utilice, 	la 	eficiencia 	cuántica 	del 	detector 

y`;.el 	factor de 	transferencia 	de 	corriente 	de 	señal 	a 	conteos. 

¿ 1 Por el 	teorema del 	valor medio 	pesado sabernos que existe 

una longitud de onda 	isofótica a,i 	dentro del 	canal 	de ancho - 

1 óptico 	tal 	que 
(i=1,500) 

1 ` 
1 	

N(X) 	e(a)da 	=N(X51) e(X)d 	con 	a s i 	¥¥ i 	 (III.8) 
J 

En el 	proceso de detección 	se borra toda 	información acer - 

ca de la dependencia 	en a 	del 	producto N(¥) e(a) 	dentro 	de cada 

canal 	(ec. 	II! 	7) 	Por 	ello 	resulta 	imposible 	determinar la lon 

gitud 	de onda 	isofótica 	sin 	conocer 	a. priori la 	forma 	de 	N(X) 	que 

es 	lo que 	precisamente se 	intenta medir. 	En 	fotometría 	de 	banda 

• intermedia y 	ancha 	se acostumbra 	asignar a 	as 	el 	valor de la 	lon 

gitud de onda promedio* ao determinada 	por la 	respuesta 	de cada 

una de las 	bandas 	del 	sistema 	fotométrico 

*Algunos autores llaman a X 	longitud de onda efectiva Aeff. 	Otros ( 	lay,l974) 

TI distinguen a ñeff de ño definiendo a la primera como 

I N(X)e(a)dñ , que aunque en algunos casos puede ser mejor aproximación 
¥eff- (x) da prN 
a la longitud de onda isofótica depende del objeto que se observa y por tanto 

1 

no esta definida por el sistema fotométrico. 



1 
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1 
Estrictamente 	los 	distintos 	canales 	pueden 	considerarse 	co 

mo detectores 	independientes. 	Por ello 	las 	eficiencias 	e(a) 	de 

1 dos canales 	pueden ser diferentes para una misma longitud de on — w 
da. 	Poi- 	esta 	razón 	se 	acostumbra 	dividir 	el 	espectro 	(III.11) 

I 

por un espectro 	de 	calibración 	que 	elimine 	o 	minimise 	esas 	dife 

rencias. 	Dicha 	calibración a uede obtenerse mediante 	la 	observa 

ción de una fuente estable. 	De modo 	que 

CONT 
CC

i 	
= 	Tex 	Sf 	ec(a i) 	N(x1) 	Axi 	conteos 	(i=1,500) 	(11I.12) 

Calibi 1 
, 

Donde 	la 	respuesta 	calibrada ec(a i )¥ 	bL—'no 	es 	mas 	que 	un 

valor 	proporcional 	a 	la 	eficiencia 	promedio 	del 	sistema de detec:; r — 
ción. 

111.2 	LINEARIZACION. 

Para 	determinar 	las 	longitudes 	de 	onda 	a l 	del 	espectro  

(III.12), 	se 	toma el 	espectro 	de comparación de una 	lámapra 	incas 

descente 	(Helio-Argón en 	nuestro caso). 	Se ajusta una 	curva sua 

` 	f ve que pase por los 	puntos de dicho 	espectro y se 	determina la 	- 

1 posición 	en 	canales y fracción 	de 	canal 	de los máximos 	de 	las 	11 

reas 	de comparación. 

r ' ` Se obtiene 	una 	función de dispersión ajustando un 	polinomio 

al 	conjunto 	de 	puntos 	canal-longitud 	de 	onda de 	las 	líneas 	de 	-- 

comparación 	identificadas. 

1 La 	figura 	II1.3 muestra 	el 	espectro 	de comparación He-Ar en 

el 	rango 	entre 	3000 y 8500A. 	En la 	figura 	se 	presentan 	las 	líneas 

mas 	conspicuas 	que 	se observan 	en 	el 	OMA. 	La 	altura 	en 	el 	dibujo 

representa 	aproximadamente 	la 	intensidad 	relativa 	entre 	las 	líneas.. 

Los 	números 	marcados 	dan 	la 	longitud 	de 	onda 	de 	identificación 	- 

•que 	han 	sido 	calificados-de 	acurdo 	con 	la 	seguridad 	de 	la 	identi- 

ficación. 	Las 	líneas marcadas 	con 	números 	menores 	poseen 	en 	gene 
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ral 	una 	identificación más 	segura. 	Dependiendo de la 	dispersión 

Y 	la 	resolución 	se 	toman 	distintas stintas 	líneas 	para 	ajustar 	el 	polino ` 

mio de 	dispersión 	tomando las 	líneas 	adecuadas 	un 	grado 	entre 	4y 

5, 	es 	suficiente 	para obtener un 	buen 	ajuste

1 	

. 

Dada 	la 	variación 	de 	la 	dispersión 	lineal 	recíproca 	(ec. 

III.5) 	a lo largo del 	espectro 	aunada 	a 	los 	efectos 	de 	distorcio 

1 ves 'ópticas y 	electrónicas, 	las 	longitudes de 	onda 	al 	asociadas, 

por ejemplo, 	al 	extremo 	izquierdo, 	de 	cada canal 	i, 	no 	estan 	- 

igualmente 	espaciadas ciadas y 	por 	ende 	los 	distintos 	canales 	definen 

anchos 	ópticos 	
A

, 	X 	diferentes. 

rt ' La 	linearización consiste 	en 	definir, 	en 	base 	a 	la 	curva 	de¥, 

dispersión, nuevos 	canales 	equidistantes de ancho 	óptico constan 

1 te. 	El 	espectro 	linearizado CL3 se obtiene a partir de los conteos 

del 	espectro 	(III.12) 	divididos 	por el 	tiempo 	de 	exposición. 

I. - CC 
CL 	g¥ 	t 	= 	Sf 	e.(x 	) 	N(X3 ) 	¥a 	conteos 	seg 1 	(III.13) j = 

ex 

i i =1 
¥ 

donde gi 	es la 	fracción 	del 	canal 	inicial 	que 	entra dentro del 	- 

1 nuevo canal 	j 	y 	¥ 	el 	ancho de banda al 	que 	se 1ineariza. 

111.3 	EXTINCION 	ATMOSFERICA. 

El 	flujo 	estelar F(0) 	sufre 	pérdidas 	a 	medida que 	atravie 

s 	la atmósfera 	terrestre antes de 	ser colectado 	por un telesco 

pio 	en 	la 	superficie de 	la 	tierra. 	Dicha 	disminución 	se debe 

principalmente a 	la dispersión 	de 	Rayleigh causada 	por las mo 	- 

léculas 	de 	aire, 	las 	absorciones 	en 	líneas y 	bandas moleculares 

del 	agua y del 	ozono, y 	por la 	dispersión 	tipo aerosol 	debida 

al 	polvo 	mineral, 	partículas 	de 	sal, 	gotas 	de 	agua, 	así 	como 	de 

U todo tipo 	de 	contaruinantes. 

Recordando 	la 	ecuación 	de 	transporte 	(11.14) 	el 	flujo 	inci 



1 
P I 

dente 	en 	el 	telescopio 	F(X,Z) 	de 	una 	estrella 	que es observada 

a una distancia 	cenital 	Z esta dado 	por

1 	

: 

T ¥(zl F(¥+,Z) 	= 	F 	(0) 	e 14)  

' donde F(0) es 	el 	flujo estelar fuera de la atmósfera terrestre a 
y Ta(Z) 	representa 	el 	espesor, óptico de la capa de atmósfera 

atravesada en la 	dirección de observación. 

Definiendo 	el 	coeficiente de absorción atmosférica K¥ como 

el 	espesor óptico en 	la dirección cenital 	tenemos que 

rt..•1 F(X,Z) 	= F(0) 	e 	a

ti(Z 
 (III.15) 

} 

donde la 	llamada masa 	de aire M(Z) 	a la 	distancia cenital 	Z, 	re 

presenta la densidad coiumnar 	atmosférica en unidades del 	va- 

1 lor respectivo 	en la dirección del 	cenit 

} 	z M(Z
)

_ 	o PAtm' dt 	donde 	Mo = J P 	d¥f III. 16) 

M0 0 

con X - en la dirección cenital. 

CENIT 

da 

U¥.  

...¥¥¥¥.5•..,.. . ' 	 .. w—......:.4 	 "w._-.tR.a _._-. 
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• Si 	aproximamos 	la 	estructura 	atmosférica 	por 	una 	estructu- 

ra 	plano-paralela 	(Fig. 	III.4) 	tenemos 	que 

M(Z) 	= M 	1-,- ds = 	1-- ¡SecZ  p•dx 	= 	$e- 	4.-Z 
CO 

(III. 17) 
p 	d 	 o 

de 	donde 	14(Z) 	Sec(Z), 	 (III.18) 

fórmula que da, M(Z) 	con 	una 	aproximación mayor al 	0.25% hasta ' 

Z =600. 	A. 	Benporad 	(según Golay,1974) 	da 	la 	siguiente aproxima 

ción 	polimonial 	al 	caso no 	plano-paralelo 

rk M(Z)=Sec 	Z-0.0018167(Sec 	Z-1)-0.002875(Sec 	Z-1)2 	- (III:19) 

{ - 	O 	0008083(Sec Z-1)9 

que arroja un valor de M(Z) aproximado dentro de un 0.1% hasta 

Zs81° 

' Por' su 	parte 	la Sec 	Z en términos 	de la 	latitud 	del 	obser 

vador, 	la 	declinación 	6.de la estrella y el 	ángulo horario A.H. 

al q ue se observa esta 	dada por 
• l ' 

Sec 	Z 	= 	(Seno 	Senó 	+ Coso 	Cosd 	Cos 	A.H.)- 	(III.20) 

Debido a 	que 	el 	ángulo horario 	aumenta 	o disminuye depen 	- 

diendo 	si 	la 	estrella 	se observa 	después o antes 	del 	meridiano, 

la 	masa 	de 	aire 	en 	la 	ec. 	I1I.15 	varia 	a 	lo 	largo 	de 	la 	exposi- 

ción 	En el 	programa 	de reducción 	se calcula la corrección 	por 

1 extinción 	cada 	cuatro minutos y 	se 	corrige 	el 	espectro lineari 

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

1 de 	integración. 

¥, 	j 
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1 
CORATM 	

- 	11 	NC 	
e3 M) 	(1II.21) 

•  
c a 	i=1 

' donde 	K 	es 	el 	coeficiente 	de 	extinción 	atmosférica 	a 	la 	lon- on 	aj  

gitud 	de 	onda 	del 	canal 	en cuestión, 	y 	el 	número de 	correciones 

,.` NC esta dado por 

' 
Tiem 	o 	de 	ex 	osición 

NC 	Valor 	entero 	( 	 )+1 	Ii (122 ) unidades 	e 	cuatro 	minutos 

! Schuster 	(1981) 	basado 	en 	observaciones fotométricas 	de 	212 

noches 	en 	San 	Pedro 	Mártir, 	B.C. 	discute 	la 	extinción 	atmosféri- 

1 ca 	en dicho observatorio y calcula los valores 	promedio del 	coe- 

ficiente 	de extinción 	en magnitudes 	(K 	maga=1.0857 	Kaj ) 	para 

las bandas 	del 	sistema 	fotométrico de 	13 colores. 

La 	Tabla 	III.2 	presenta 	los 	valores 	de la 	extinción 	atmos- 

férica 	en San Pedro Mártir interpolados de los 	resultados de 

Schuster 	siguiendo la 	extinción 	selectiva 	del 	observatorio de 

lick. 	Dicha 	interpolación 	se calcula 	con 	la 	subrutina 	de correc 

ción 	atmosférica 	del 	programa. 	REDUCE 	desarrollado 	por J. 

1 Balldwinde 	la 	Universidad de California 	Sta. 	Cruz. 	En 	la 	gráfi- 

iE ca 	11I.3 	se muestra 	la 	extinción 	en 	San 	Pedro 	Mártir descrita 	don 

de 	los 	puntos 	de Schuster se 	han marcado 	con un círculo. 

# A partir de los 	valores 	K 	así 	determinados, 	el 	espectro 	11 

nearizado y corregido 	por extinción 	atmosférica esta dado 	por 

•• CLA. 
CL. 

=CÓR¥AT 	Sf ec (¥ . )o ff N(X) 	conteos 	seg 1 	(j=1 ,NP) 	(111.23) 
J 	J 

donde 	a 	diferencia 	del 	espectro 	(I11.13) 	N(X 	) 	representa 	el 	flu 

.Í 

jo de 	fotones 	con 	longitudes 	de 	onda 	al 	provenientes 	de 	la 	estre 

lla 	que 	incide 	fuera 	de 	la 	atmósfera 	terrestre. 

, 
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.EXTINCION ATMOSFERICA 	S.P.M. 

X 	[Al K[ma9] X 	[A] 	K[ma9] 
3100 1.225 6600 0.080 
3200 0.783 6700 0.074 
3300 0.637s 6800 0.086 
3400 0.556 6900 0.091 
3500 0.51.5s 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 

I; 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 
5500 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 Extinción III.2. atmosférica en S.P.M. 
Los datos marcados son los 	resultados de 	-- 
Schuster (1981). Los puntos restantes son - 

.I. interpolaci6n de los anteriores siguiendo la 
extinción selectiva del Observatorio de Lick. 

1 
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I11.4 	ESTRELLAS PATROI 	DE 	ESPECTR0F0TOMETRIA 

El 	espectro 	(III.23) 	se 	relaciona 	con 	el 	flujo 	real 	'fue- 

ra 	de la atmósfera terrestre a 	través 	de 	la 	curva 	de respuesta 

Resp3 	- 	Sf 	e(X3)ta 	(j=1,500) 	 (111 	24) 

La 	respuesta 	(III.24) 	depende, 	en 	principio, 	únicamente 

del 	paso 	Aa 	de 	linearización 	así 	como, de 	las ,condiciones 	instru 

mentales de observación tales cómo el ancho de la rendija, el ángulo y densi 

'dad de líneas de la rejilla de difracción y del ajuste del cuadro de lectura 

en el detector. Así, la respuesta aplicable a una serie de espectros problema 

obtenidos y linearizados bajo las mismas condiciones se puede determinar obser 

vando una 	estrella cuyo 	flujo J'o   Fst 	sea conocido. 	En 	términos 

del 	espectro 	(1I1.23) 	linearizado y 	corregido por 	extinción at- 

mosférica 	de 	la 	estrella 	patrón, 	la 	curva 	de 	respuesta 	esta 

•dada 	por 
st CLA 

Resp3 = 	St__ 	_ Sf ec(a j ) 	a¥ 	(j= L,NP) 	(III.25) 

D.S. 	Hayes 	(1970_) 	publica 	la 	distribución 	espectral 	de 

doce estrellas as 	p atrón B-A 	brillantes. 	Para 	ello 	utilizó 	el 	es 

disenado 	por 	E.J. 	Wampler 	(1966) 	montado 	al pectrofotbmetro

- 

telescopio de 36 	pulgadas, del 	observatorio de Lick; como fuente 

patron tron 	utilizó 	un 	par de 	1ém aras, 	cuidadosamente nte 	ca libradas , 

colocadas 	sobre un 	edificio a 	400 metros 	de 	distancia 	aproxima 

`'. 
0 	0 

damente. 	Hayes cubría el 	rango espectral 	de 	3200 A a 10870 A 

con una 	serie de 	36 bandas 	independientes 	de 	30 A 	(para XZ5556 

A) y 45 A (x5556 A) de ancho. 

La 	escala 	de magnitudes 	adoptada 	se basa 	el 	flujo en 

5556 A de 	la 	escala a lyr 	(Vega). 	Hayes 	y Lathan 	(1975) 	redis- 

cuten 'la 	extinción 	atmosférica 	en 	Lick 	redefiniendo 	la 	distri- 

bución 	absoluta 	de 	energía 	de Vega. 	El 	cero 	en 	la 	escala de mag- 



1 

nitudes 	adoptada 	corresponde al 	flujo monocromático 	de Vega 	en 

5556 	A, 	cuyo 	valor dado 	por 	estos 	autores 	es 

1 Fx 	= 	3.39 	x 	10 	9 ergs 	cm-2 	A 	seg1 	
(III.26) 

,, o 	por 	unidad 	de 	frecuencia 

U
♦ .. _  

FV 	= 	3.50 	x 	10 2o ergs 	cm 	seg
1

¥ 	H 

que 	es 	equivalente a 	un 	flujo de fotones 	de 

1i .= 	948 fotones 	cm
Z 
	seg

S 

	A
1 

 

Para 	evitar problemas 	de 	saturación, 	así 	como 	por la 	po- 

sible 	no 	linearidad 	del 	detector, 	es 	conveniente 	que 	la 	estre- 

laa 	patrón 	observada 	para 	calcular 	la 	respuesta 	(III.25) 	sea 

de 	una magnitud cercada 	a 	la 	de 	las 	estrellas 	problema.' 

<w 

U Las 
i 

estrellas 	patrón 	presentadas 	por Hayes 	(1975) 	resul- 
tan 	ser demasiado 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- 

pectrofotómetro de Wampler. 

En 	la 	Tabla 	III.3 	se presentan 	los 	flujos 	absolutos 	en J 
distintas 	unidades 	para 	las 	estrellas 	patrón 	de 	la muestra 	de 

Y1. 

Stone 	(1977)

U Para 	obtener la 	respuesta 	se 	promedia 	el 	espectro de la 

estrella 	patrón 	dentro de cada 	una 	de las 	bandas de 	Stone den- 

tro del 	intervalo 	espectral 	observado. 	La 	curva 	de 	respuesta 

se 	obtiene 	interpolando una 	cúbica 	suave 	cada 	cuatro 	puntos 	de 

U calibración. En 	los 	extremos 	de 	la 	curva 	puede 	extrapolarse 	li 

neal 	o 	cuadráticamente 	dependiendo 	del 	caso 	particular. 



De 	este modo, 	la 	distribución 	espectral 	del 	flujo 	de 	e- 

I' nergía 	absoluta 	fuera 	de 	la 	atmósfera 	terrestre 	de 	una 	estre- 

;.Í 

 problema 	se 	obtiene 	dividiendo 	su 	espectro 	(1I1.19) 	por la 

de 	(III.25) curva 	respuesta 

f*(
X 
	 ) 	= 	F*t v 	) 	=

N 	( 	) 	 c 	_ 	cLA 	(j= 	1, 	NP) 	(III.27) 
X 	J 	v 	j• 	X 	d 	X. Respj 

3  

donde c y 	h representan la 	velocidad de 	la luz y la 	constante 

de.Planck 	respectivamente. 

1 III.5 	MODELOS ATMOSFERICOS DE KURUCZ 

1 Como se mencionó en 	el 	capítulo 	11 	la 	técnica 	para 	deter 

minar la 	curva 	de 	extinción 	interestelar se basa 	en 	la 	compara 

I
ción de 	las 	distribuciones 	de flujo de 	un 	par de estrellas, 	si 

; milares en el 	tipo espectral, 	pero con 	distinto grado 	de 	enro- 
jecimiento 

En 	nuestro caso 	cambiamos a 	la 	estrella desenrojecida de 
s ' comparación por el 	flujo F(X) 	resultante de un modelo atomfé- 	- 

rico compatible con 	el tipo de 	estrella 	problema 	en cuestión. 

• Con este método 	se estiman los 	efectos 	de 	la 	extinción de la 

estrella 	de comparación 	a 	cambio de 	los 	problemas 	de 	selección 
del 	modelo adecuado. 

Robert 	L. 	Kurucz, 	del 	Harvard-5mithsonian 	Center for 

Astrophysics, 	ha 	venido trabajando en 	el 	model•aje 	atmosférico 

de 	estrellas 	tempranas, 	perfeccionando 	los 	métodos 	numéricos 

y mejorando el 	tratamiento del 	transporte 	convectivo y 	las 	o- 

pacidades 	de 	los 	modelos. 	Kurucz 	ha 	alcanzado 	a 	través 	de los 

años 	un 	alto 	grado 	de 	refinamiento 	en 	sus 	resultados, 	los cua- 

les 	se ajustan 	adecuadamente 	a 	las 	observaciones 	en 	estrellas 

LI • patrón como el Sol 	y a Lyra. 
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autor 	presenta 	un 	resumen 	de 	sus 9 	9 	e 1 	to 1 	7  Kurucz 	( 	). 

'dees
En 

trellas 	G,F,A,B,0. 	El resultados 	para 	atmósferas y 

doctor Kurucz, 	gentilmente 	nos 	envió, 	en 	cinta 	magnética, 	los 

,I ,  flujos de 	sus 	modelos 	más 	recientes. 	Los 	primeros 	284 modelos  

en 	la 	cinta 	son 	los 	publicados 	en 	el 	artículo 	de 	1979. 	La 	se- ' rie 	restante consiste de un 	primer 	grupo de modelos 	puramente 

radiativos,•con 	temperaturas 	efectivas 	entre 	8000 	K y 	20000°K, 

1 y'un 	segundo 	grupo 	de modelos 	semiconvectivos, 	bajo 	un 	trata- 

miento• convectivo mejorado, 	con 	temperaturas 	entre 	los 	5500°K 

y los 8500°K. 	En 	la 	malla de modelos 	se 	añade un modelo 	para 

° 	= 	Vega, 	9400°K log= el. sol, 	5700 	K y 	log 	g 	4.44, 	y 	uno 	para 	V 	g 	9 

1 3.95. 

Los 	primeros modelos 	cubren los 	rangos 	entre 	5500°k y I,' 50 000°K en temperatura y 	de 	log 	g= 	0 a 	log g 	= 4.5 	en gra- 

vedad 	superficial 	para 	metalicida'des 	1/100. 	1/10 y 	la 	solar. 

'. Los grupos 	restantes 	cubren los 	rangos 	citados 	en 	Teff y log g Z  
con 	metalicidades 	log ,= -1, 	-0.5, 	0, 	0.5, 	1 	el 	primer grupo, 

1 y 	log4e = 	-10, 	-3, 	-2.5, 	-2, 	-1.5, 	-1, 	-0.5, 	0, 	0.5, 	1 	el 	último 

,.. grupo. 

'l  de 	los 	modelos 	es 	el 	adecuado 	es 	co Para determinar cual 	 con 

veniente 	estimar a 	primera 	aproximación 	una 	temperatura 	efecti- 

va y una gravedad 	superficial 	a partir del 	aspecto del 	espectro . 
observado. 	De 	existir 	datos fotométricos 	de 	las 	estrellas pro- 

:I blema 	el 	trabajo 	se 	simplifica 	notoriamente. 

Hl: En 	la 	gráfica 	III.4 	se 	representa 	la 	dependencia 	del 	an- 

cho-equivalente de 	la 	línea 	11 	como 	función 	de 	la 	temperatura 

efectiva 	según 	las. predicciones 	Kurucz 	para 	distintas 	graveda- 

des 	superficiales 

La 	elección 	final del modelo 	puede 	lograrse 	comparándo 

de manera 	iterativa 	mediciones 	de 	anchos 	equivalentes, 	
perfi- 
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les 	de 	líneas 	y 	colores 	con 	las 	predicciones 	del 	modelo 	hasta 

alcanzar 	el 	mejor a jus te. 

En 	particular, 	el 	ancho 	equivalente 	de vi 	de 	una 	línea 	se 

define como 

"'. Ec 	(?) 	-

1 	

E 	G¥ ¥ 
W _ Ec( 	da 	 (III.2a) 

donde 	E(X) 	y_E1 (X) 	representan 	la 	distribución 	del 	continuo y 

I:;. la 	línea 	respectivamente. 	El 	ancho 	equivalente 	recibe 	tal 	nom- 

bre ya 	que 	es 	el 	ancho que 	tendría 	una 	línea 	perfectamente opa- 

ca 	que 	removiese 	del 	continuo la misma 	cantidad 	de 	energía 	que 

la 	línea 	considerada. 

'u 
En 	la 	gráfica 	III.4 	se 	representa 	la 	dependencia 	del 	an- 

cho equivalente de la linea 	H 	como función 	de la 	temperatura 

efectiva de 	los 	modelos 	de 	Kurucz 	para 	distintas 	gravedades 	su-. 
per,ficiales. 	En 	la 	TablaIll.4 	se 	resumen 	los 	datos 	correspon- 

dientes 	para 	las 	líneas 	H 	H. 	Hd 	según 	las 	predicciones 	de 

Kurucz 	(19i'9). 	Una 	versión 	observacional 	de 	la 	gráfica 	II1.4 

1 esta dada 	por Sinnerstand 	(1961) y 	se presenta 	en 	la 	gráfica 

III.5. 	De 	ambas 	gráficas 	puede verse que 	es 	posible 	asignar una 

gravedad 	midiendo 	el 	ancho 	equivalente 	de 	la 	líneas 	del 	Hidró- 

geno 	si 	se 	tiene una buena 	estimación 	de 	la 	temperatura 	efecti- 

va 	en 	estrellas 	tempranas. 

.:•,I: 
La 	posibilidad 	de 	ajustar 	perfiles 	teóricos 	a 	los 	obser- 

vados 	esta 	limitadapor 	la 	resolución 	del 	espectro 	observado. 

Para 	ésto 	es 	necesario 	observar 	con 	alta 	dispersión, 	una 	ren- 

dija 	muy 	angosta y 	con 	un 	alto 	cociente 	señal 	a 	ruido, 	lo 	cual 

nos 	limita 	a 	estrellas 	brillantes. 	Por 	su 	parte, 	el 	ancho 	equi 

U';  valente, 	aunque no 	posea 	tanta 	información 	como 	el 	perfil, 	nos 

da 	una 	idea 	de 	los 	parámetros 	atmosféricos 	en 	estrellas débiles. 
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L121FJS DE BW'1F3.: ANMO g JIW.t rPE SMN -" M70EG06 DE KURt.CZ. 

3.0 

HB 	Hy 	116 

2.42 2.45 2.53 

4.12 4.16 4.78 
6.62 6.66 6.84 
9.36 9.41 9.64 
11.09 11.96 12.38 
14.59 15.38 16.15 
14.69 15.06 15.45 
12.99 13.04 13.25 

11.28.11.20 11.34 
9.79 9.71 9.83 

7.92 7.90 8.03 

6.78 6.80 6.94 

6.00 6.04 6.17 
5.40 5.44 5.57 
4.92 4.96 5.07 
4.50 4.53 4.63 
4.11 4.13 4.23 
3.75 3.76 3.84 
3.10 3.07 3.12 
2.33 2.28 2.30 
1.72 1.65 1.63 

3.5 

HB 	Hy 	116 
2.28 2.28 2.37 

3.91 3.93 4.04 
6.36 6.40 6.57 
9.33 9.39 9.63 
12.32 12.32 12.23 
14.99 15.28 15.83 
17.59 18.37 19.09 
16.29 16.66 17.10 

14.62 14.74 15.02 
12.88 12.92 13.14 

10.45 10.50 10.72 

8.95 9.05 9.27 

7.94 8.07 8.29 
7.16 7.32 7.53 
6.58 6.72 6.93 
6.07 6.21 6.40 
5.62 5.75 5.93 
5.21 5.33 5.50 
4.49 4.58 4.72 
3.68 3.73 3.83 
3.00 3.02 3.10 
1.09 1.83 1.84 
0.82 0.75 0.72 

4.0 

¡lB 	Hy 	116 

2.19 2.17 2.22, 

3.71 3.69 3.79 
6.02 6.03 6.19 
9.18 9.17 9.41 
12.51 12.50 12.60 
15.50 15.54 15.89 
20.25 21.55 22.62 
19.71 20.53 21.28 
18.62 19.13 19.68 
18.32 18.77 18.38 
16.58 16.82 17.21 
14.90 15.04 15.38 
13.51 13.66 13.98 
12.41 12.58 12.90 
11.54 11.73 12.05 
10.83 11.03 11.35 
10.22 10.44 10.76 
9.27 9.50 9.81 
8.50 8.74 9.04 
7.87 8.11 8.40 
7.33 7.55 7.84 
6.84 7.06 7.33 
5.99 6.19 6.43 
5.09 5.24 5.44 
4.28 4.40 4.56 
3.14 3.19 3.28 
1.84 1.81 1.84 
1.49 1.16 117 

2.5 4.5 

HS 	Hy 	116 

2.53 2.59 2.67 

4.30 4.36 4.52 
6.71 6.75 6.94 
9.12 9.17 9.39 
11.44 11.83 12.20 
13.32 13.78 14.22 
11.78 11.79 11.96 
9.93 9.76 9.82 

8.35 8.15 8.19 
7.19 7.02 7.07 

5.79 5.69 5.75 

4.93 4.86 4.92 

4.32 4.26 4.31 
3.84 3.78 3.02 
3.42 3.36 3.39 
3.05 2.97 2.99 
2.68 2.60 2.60 
2.33 2.23 2.22 
1.63 1.51 1.48 

HB 	Hy 	11, 
2.13 2.08 2.12 
2.85 2.80 2.86 
3.55 3.49 3.57 
5.73 5.67 5.60 
8.84 8.80 9.03 
12.44 12.44 12.82 
15.80 15.84 16.21 
22.29 24.11 25.56 
22.84 24.21 25.36 

22.15 23.07 19.29 
20.70 21.29 21.94 

17.25 17.56 18.04 

14.68 14.99 15.44 

12.96 13.30 13.74 
11.73 12.08 12.51 
10.77 .11.13 11.55 
9.99 10.34 10.75 
9.32 9.66 10.06 
8.72 9.06 9.44 
7.70 8.02 8_37 
6.65 6.91 7.22 
5.74 5.96 6.22 
4.35 4.50 4.66 
3.04 3.07 3.16 
1.87 1.90 1.95 
1.50 1.51 1.55 
1.28 1.28 1.30 

- (¥raalal 	1.5 2.0 

HB ' Hy 	H6 HB Hy 116 

5500 2.81 2.84 2.99 2.70 2.73 2.84 
..5770 
6000 4.59 4.62 4.83 4.46 4.55 4.72 

k¥Y 6500• 6.52 6.49 674 6.71 6.75 6.93 
7000 . 8.26 8.37 8.70 8.79 8.81 9.07 
7500 	. 9.65 9.81 7.33 11.04 11.65 10.06 
8000 8.23 7.92'7.89 10.77 10.83 11.01 
8500 6.11.5.64'5.53 8.90 8.65 8.65 
9000 450 4.07 3.99 7.13 6.80 6.75 

• ".9400 
9500 	. 3.54 3.20 3.15 5.81 5.51 5.49 
10000 2.94 2.66 2.63 4.97 4.72 4.71 
10500 
11000 3.93 3.74 3.74 
11500 
.12000 	.' 3.26 3.10 3.10 

.12500 
13000 2.76 2.61 2.59 
14000 2.33 2.17 2.15 
15000 1.92 1.76 1.73 
16000 	:' 1.50 1.35 1.30 
17000 1.06 0.92 0.87 
18000 " 
20000 
22500 
25000 
30000 
35000 
40000 
45000 
50000 
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Hl. 
realizarse 	una 	corrección 	en 	los 	colores 	para 	que 	el 	color 	sin 

tético 	de 	una 	estrella 	patrón 	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 - 

II., realiza en 	el 	intervalo 	donde 	esta 	definido 	el 	producto del 	es 

pectro y 	la 	función 	de 	transmisión. 	Esto 	genera un 	nuevo 	sis- 

1 tema fotométrico. 	La constante de corrección de cada 	sistema 

fotométrico 	teórico 	se 	puede estimar ajustando 	los 	colores `ob- 

tenidos del modelo de a Lyra a 	sus colores observados

1 
- 	longitudes excesocolor 	E a 	a 	entre 	dos 	on 	it 	es 	de onda El de  

'y a l 	y 	X 2, 	recordando 	la 	ec. 	(II 	28) 	y 	(II .29),en 	función 	del 

flujo monocromático observado 	F 	de la 	estrella 	problema y 	del 

' , F md 	del 	modelo 	correspondiente, 	esta 	dado por:  flujo 	x 

- 	 FX(X1) 	X 2  
- 	

(I1I.30) E 	(fii-a x)= 	A¥(1,1 ) 	- 	Aa(X2)- 	2.5 	log * 

Fx(a2 ) 	FXd(x1) 

{ 
donde A 	(X) 	representa 	la extinción 	interestelar 	en magnitudes 

a 	la 	longitud 	de onda a. 	Así, 	en 	términos 	del 	conciente del 	es- 

pectro observado y el 	espectro modelado, 	la 	curva 	de 	extinción 

normalizada 	a 	las 	longitudes 	de 	onda 	a l 	y 	A 2 	será 	(ec. 	III.30) 

lo 	Fa) 	/ 	F  md (X)) 	- 	log[F* (Xl)/Fmd. (¥,.)J 	= 9¥ 	a 	a 	a e(¥
) 
	_ 	¥( 

log 	F(X1 ) 	_ 	log 	Fa(X2) 	(III.31) 
m d 	 Fmd ¥- 

F¥ 	(ai) 	( 	z) 

1 	lag 	FX(a) 
	
F(x1) 

Í F(X1-X2 ) 	F(X) 
	

F*(al) 
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Todos 	los programas 	de reducción y 	análisis 	de datos 

se implementaron en 	el 	sistema NOVA 1200 del 	Centro de Cómpu- 

del 	Instituto to 

 

de Astronomía de 	la 	UMAM. 	En 	ello 	colabora- 

ron los 	doctores Luis 	Carrasco, Claudio 	Firman¡, 	Alfonso 	Serra 

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

IV.1 	OBSERVACIONES 

Las 	observaciones 	en 	el 	cúmulo 	NGC 	225 	se 	realizaron 	con 
el 	telescopio 	de 	2.12 mts. 	del 	Observatorio 	Astronómico Nacio 
nal 	en 	San 	Pedro 	Mártir, 	Baj,. 	California. 	Para 	ello 	se 	utili 

z'ó 	el 	espectrógrafo y 	sistema 	de 	detección 	COMA) 	descrito 	en 

el 	capítulo 	anterior. 

 ° = Los 	esp 	os 	se o t 	vieron 	un 	ángulo 	5 	45 	de espectros 	 obtuvieron 	bajo 

la 	rejilla 	de 	200 	lineas 	mmr1. 	Esto 	corresponde 	a 	una 	longi_ ° 
tud de onda 	centrar 	(2° orden 	)de 	a c 	4605 A y una disper 

e  sión 	lineal 	recíproca 	K 	52.5 A mm 1 	4.086 	A canal4 	alre 

dedor de 	X 	con 	la 	cámara 	de 	450 	mm de 	distancia 	focal. 
El 	rango espectra cubierto es aproximadamente 	de 3650 A a ° 
5580 A. 

En 	la 	tabla 	IV.1. 	se 	resumen 	las 	características 	de 	la 
observación. 	En 	la primera 	columna 	aparece 	el 	nombre del 	ob 

jeto observado. 	Los 	numerales 	precedidos 	con 	H 	representan 

la 	identificación 	dada 	por 	Iba 	y 	colaboradores 	(1961). 	por 
su parte L corresponde a nuestra asignación de acuerdo con 
Carrasco y,colaboradore's 	(1975). 	En las 	columnas 	siguientes 

aparecen: 	el 	número de 	Bitácora; 	las 	coordenadas 	de 	telesco 

pio, 	el 	tiempo 	sideral, 	el 	tiempo 	universal 	y 	el 	ángulo 	hora 

rio a 	media 	exposición; 	el 	tiempo 	base 	de 	integración y 	la 

I.:. 	

. exposición 	total, ambos 	en 	segundos; 	la 	apertura, en 	micras, de 

la 	rendija 	del 	espectrógrafo y 	por 	último 	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 	colaboración 	con 	los 	doctores 

Carrasco, 	Alfonso Serrano y Octavio Cardona. 

IV.2 	RED 	C 	IDE 	LOS 	DATOS C ON 	 0 	DA OS 

Tanto 	la 	reducción 	como 	el 	análisis 	de 	los 	datos 	se 	rea 

lizó, 	en 	la 	ciudad 	de 	México, 	en 	bese 	al 	sistema 	Nova 	instala 



TABLA IV.1 

NGC 225 - OBSERVACIONES 

Objeto Bit cora Coordenadas de Tiempo Tiempo Angulo To Texp Apertura Conteos en 
• de telescopio sideral universal horario rendija el canal 

observación 
h m s ° ' h m h m h m (seg) (seg) (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 " 744 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 50 61 37.9 00 09 6 59 -0 33 5 100 600 242 6631 3380 

• H-6 " 745 00 43 46 61 42.6 23 17 6 08 -1 26 2 40 600 390 4068 1091 
H-7 " 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 5 100 600 479 6800 1850 

• H-9 " 753 00 42 24 61 33.5 00 28 7 19 -0 14 5 100 600 301 5257 1913 
H-10 " 749 00 42 50 61 43.8 23 53 6 42 -0 49 5 100 600 397 5130 1313 
1-11 " 748 00 43 03 61, 42.8 23 44 6 34 -0 59 5 100 600 343 4665 1332 
11-12 " 750 00 42 50 61 40.9 00 00 6 S1 -0 42 5 100 600 352 4374 1164 
11-13 " 752 00 42 38 61 37.9 00 18 7 09 -0 24 5 100 600 149 2920 1077 
L-1 " 756 00 41 50 61 39.2 00 54 7 44 0 12 30 720 600 55 1061 1269 
L-2 Sur " 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 55 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 

Hiltner 102 " 760 01 07 52 62 41.0 02 13 9 03 1 05 4 80 1000 200 3133 1899 

Rejillas 200 líneas por mm., ángulo: 5°45'1 	fecha: 4 octubre 1981 (TU), dispersión 4.08 A 
Longitud de onda central : 4605 R (2°orden) 1 rango espectral: 3650-5580 A; cámara: 450 mm (F/5.5) 
Observadores: J.Jesis González G., Luis Carrasco, Alfonso Serrano y Octavio Cardona. SPM, BC 



do 	en 	el 	Instituto 	 de Astronomía 	UNAM. 

Los 	espectros 	se linearizaron 	con 	una 	dispersión 	de 

4.OA canal 1 	obten¡endose 	un 	total 	de 485 	puntos. 	En 	la 

figura 	IV.1 	se 	esquematiza 	la 	obtención 	del 	polinomio 	de 	dis 

P ers i'ón 	en 	base 	al 	espectro 	de 	comparación 	del 	He-A tomada 

f 	de 	las 	observaciones(Bitacora 	SMP  al 	final 761). 	Para 	ello (  
, ' se 	utilizó 	el 	programa POIDISP 	desarrollado 	por Claudio 	Fir 

'; 

mane. 

La curva de 	respuesta 	se 	obtuvo en 	base al 	espectro 

SPM 	760 	de 	la 	estrella 	patrón 	Hiltner 	102 	y 	los 	valores 	de'Fx 

dados 	en 	la tabla 	III. 	Como 	los 	puntos 	de 	calibración no 

1 resultaban 	suficientes 	se 	interpolaron 	nuevos 	puntos de 	cala 

bración, 	en 	base a 	los flujos 	de stone de la tabla 	H. 	Los 

' 

puntos 	interpolados 	se presentan 	en 	la 	tabla 	IV.2 	Los 	es 
fi . pectros 	reducido; 	en flujo por unidad 	de 	longitud 	de onda 

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

IV 	- 	19. 

1 IV.3 	ANALISIS 	Y 	RESULTADOS 

, Debido a que 	no 	se cuenta 	con 	un catálogo 	de 	estrellas 
¥' 

patrón 	de 	clasificación 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 	clasificación 	MK aproximada 	se 	tomaron 

en 	consideración 	los 	siguientes 	aspectos: 

1. 	Fisonomía 	general 	del 	espectro. para 	lograr una 	cla- 

sificación 	aproximada 	se 	siguieron 	los 	lineamientos 

' de 	clasificación 	de 	Morgan, 	Keenan y 	Kellman 	(1943) 

comparando los 	aspectos 	espectrales más 	sobresalien 

tes 	de 	nuestros 	espectros 	con 	los 	del 	catálogo 	de 

Morgan y 	colaboradores 	(1943), 	el 	de 	Yamashita y co 

laboradores 	y 	el 	Atlas 	de 	Seitter 	(1970). 
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ESPECTRO: P1743.F5 	RITACORA: SP743 	NOMBRE: NOC 225 - 01 	FECHA: 4/10/81 
}- 
1 
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NOMBRE: NGC 225 - 02 
	

FECHA: 4/10/81 

rlrr'-. 	L. 	 A1% G/IJ VI 

ESPECTRO. PI744,F5 	BITÁCORA: SP744 
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ESPECTRO: PI746.F5• BITACORA: SP746 	NOMBRES NGC 225 - 03 
	

FECHA: 4/10/131 

COORDENAI'AS(1981): A.R.= OHR 43.67MIN 	DEC- 61GRADS 47.7OMIN 
<AH>: -1HR 19.67MIN <TS>: 23HR 24.00MIN 	<TU>: 6HR 15.00MIN 	T.E.: 0.67MIN 
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ESPECTRO: P1745.F5 	BITÁCORA: SF'745 	NOMBRE: NGC 225 - 06 	FECHAS 4/10/81  

COORAENADAS(1981): A.R.= OHR 43,77M1N 	DEC= 61ORAUS 46.2OMIN 
a• _ y¥ <AH>: -1HR 26,77M1N •',TS>, 231-IR 17,00?1IN 	•<,TU:r•: 6HR Q.00MIN 	T.E.: 	0.67MIN 

LAM. INIC.= 3645,03 A DEL. LAMB. 4.000 A 	•l.F'T,:485. 	MASA DE AIRE= 1.100527 

HH rE
- «: };irr :rr 

i'i 

 

} rl 
i 	I 	t 	i 	1} 	1 	 } 

_  

} 

	

t:t E 	
t 	 ! 

11LLL 
_ 

( 	1 	 I 

HIWiiiiII1H 
X360.00 	380.00 	400.00 	420.00 	440.00 	'160,00 	'180.00 	500.00 	520.00 	5g0.U0 

• LAMBDA 10' 



E4
t ::+*I:T :i9f:I::::::: 

:i:::: :: 
I::TIíT:::: ¥ 

[3:J: 1 l1:I 
j.•.i•._j:: 

¥¥ 
j 	I j ¥ U 	I 

iiU 1_ 1 
1 	E 	r ._  t

1-
t 

(—¡ j¥ - I 

-._¥.. 
t j ilil f 	i t .¥T'I i 

I 	¥ 	Í 	.. 
flE i _.¥ ¥..¥{..... I 	1 

) 
_ 

S TtL i: 
__ 

 j 

______ 
} I _ l} I ;! I 1a 1 

o 

o 
W 

ci 

Lb 
o 

u, 

V o 

S 	' O 

a 

o 
N 
ó 

ro - • \,• T 	¡n 
•*ri n 

H m -1 z I z 7 -+ r D o 

II 	(iD) 	-v 
H wv-' v 

O' 
.A A c0 "1 
• CR CR ¥•-¥ Z 	'i 
O -i •• 	CR wz 

1— e. 

hJ 0 o r-wx ,, 
I la 
::', p, 
• ww u) • II 0. • 	- 

oz 
z o 

-1:1 v II 	m —1.. 	.. 

ci 
ci c) n 
Cn 7T 
• b PJ 

tJ a 	r•J 
.J cn 	r_n 

aoo 
DIO) 
ti 2 m ►—I 
a-•a z 
ti + xm 	-n m .Ji 	ni  

z 
4. 

0á 
Js Z 	H 

mz o 
co 

c360.00 	380.00 	400.00 	420.00 	ti¡l 0.00 	460.00 	480.00 
LAMBDA

a _p — — — — — — — — 
Nl0' 

500.00 	520.00 	5i10.GJ 



I(':..•.  
'ESPECTROS, P1755.F5 	BITÁCORA: SP755. NOMBRE: NGC 225 — 08 FECHA: 4/10/81 

COARAENADASc1981): A.R.= OHR 42.13MIN EJEC= 61GRADS 440.90M:CN 
--¥ N <AH): 	OHR' 	2.87MI 	< .TS. OHR ;. • >: A¥.QOMIH -;TU.-. 7Hf. 3,.,.00MTN - T.E.. 	i.blMXN 

LAM. 	INIC.= 3645.03 A DEL. 	LAMD.= 4.000 AIPT.:465. MASA DE AIRE= 	1.063718 

1 2 t _ 

T— T 
1 1 

iT TT[ 
 _E 

 

1H 
¥ 

1 
} ? 

, 
1 

1 

a 171 _.¥_ 	¥ I¥¥I l 	l¡ ¡ ►►- j¥¡ }1 tq ¥ 

f 
, 

, i
/iJ: \ 

i1 i 1 ii ivI1I:i 
1 

1 
i 

i 
} } 	1 f;  

.. 
. ::L 

{ 
i, 

:::r 
¥ 

1  f I 

¡I 

f H 
j 1 1 	í 	 í 	.¥ 

; 	1 	í 1 	f 	! . ii.H_i L 1 i 	I  __ 
`dso.`flo 380.00 uoo. oo 420.00 L140. oo 	460. 00 	480. 00 	500.00 520.00 540.00 	5 

LRMBDR X10' 



■ 

o 	
,

. .J 

 
ó  
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ESPECTRO: P1749,F5 	BITACORA:SP749 	NOMBRE?NGC 22 - 10 	FECHA: 4/10/81 
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ESPECTRO, FI750,F5 	OITACORA: SP750 	NOMBRES NGC 225 -• 12 	FECHA: 4/10/81 
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2.  .El 	parámetro Q 	de 	Johnson y Morgan 	(1953). 	El 	paró 

metro Q definido como 

E U-B 
Q 	= 	(U-B) 	--¥ 	(B-V) 	_ 	(U-B) 	- 0.72 	(B-V) 	(IV.1) 

es 	básicamente 	independiente del 	enrojecimiento Y 

esta relacionado unívocamente con 	la 	temperatura 

'. efectiva 	para 	tipos 	espectrales 	0 y B. 

1 Nuestras observaciones 	cubren únicamente 	el 	rango 

espectral 	del 	filtro 	B de Johnson 	or 	lo 	que 	para P 	4 	P 	a 
estimar el 	parámetro Q utilizamos 	los datos 	fotomé 

tricos 	de 	Hoag y colaboradores 	(1961). 	Los 	valores 

así 	estimados se compararon con 	las 	calibraciones 

I` de Q con el 	tipo espectral 	de Johnson 	(1958) y de 

Heintze 	(1973) 	así 	como con las 	relaciones 	de Q con 

(B-V)0 y de Q con Mv 	de 	Becker 	(1963). 

3.  Colores 	intrínsecos. 	Corrigiendo 	19s 	colores 	de 

Hoag y colaboradores 	(1961) 	por el 	exceso 	de color 

promedio del 	grupo 	E(B-V) =0,29 mag. 	(Johnson y cola 

boradores 	1960), 	se compararon los 	colores 	intrinse 

cos 	(U-B)0 y 	(B-V)0 con 	las 	calibraciones 	de color 

y tipo 	espectral 	de Johsnon 	(1963), 	Schmidt-Kaler 

1965 	G 	ra 	9 it 	e 	ld 	1 	70 F 	z 	 z H ( 	)¥ 	 eint 	e 	1973  ( 	) 	 Estas Y 	( 	) 

1 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). 

4.  Anchos 	equivalentes 	de las 	líneas 	de 	Balmer. 	Se mi 

dieron 	los anchos 	equivalentes 	de 	HS, 	H 	y H. 	Es- 

pecialmente 	se 	utilizó la 	relación 	entre 	el 	tipo MK 

y el 	ancho equivalente de HY dada 	por 	Balona y 

Crampton 	(1974). 

5.  de 	las Profundidad 	líneas 	de 	Balmer. 	Este criterio 

se 	utilizó 	únicamente 	para 	clasificación 	relativa 	de 

1` 



•1 

U . nuestras 	observaciones ya 	que 	no se 	encontró 	en la 
_... literatura 	una 	calibración 	de 	la 	intensidad 	de 	di- 

chas 	líneas 	para 	estandares 	MK. 

La 	clasificación 	espectral 	final 	se alcanzó vía 	un 	com 	- '` promiso entre los 	5 aspectos 	citados y 	se 	logró 	sólo 	para 	10 

de los 	17 	objetos 	observados. 	En 	la Tabla 	IV. 	2 	se resumen'- 
1 los 	resultados 	fotométricos 	de Hoag y colaboradores 	(1961) 	-- 

considerando 	E(B-V) 	= 	0.29 y una distancia al 	grupo de 630 	pc 
(Johnson y colaboradores, 	1960). 	En la 	Tabla 	IV.3 	se resumen 
nuestras 	mediciones para 	las 	líneas 	de Balmer y 	en la Tabla 

U IV .4 'se presenta 	para 	cada 	una 	de 	las 	estrellas 	clasificadas 

;> su tipo espectral 	MK, 	los valores 	promedio de Te y Lag g de - 

U
.dicho tipo espectral 	y 	por último 	los valores 	respectivos 	del 
modelo atmosférico que mejor se adapta al 	caso particular.  

' Comparando 	la profundidad de las 	líneas' de 	Balmer respec 

to a la Tabla 	IV.3 con 	los 	perfiles 	de los modelos 	correspon _  

;Í dientes 	con abundancia 	solar notamos claramente que las líneas 
observadas son menos 	profundas. 	Esto 	puede deberse a una me'- 

nor metalicidad que provoca un gradiente de temperatura menor 

en la atmósfera y por 	tanto menos 	intensidad 	de 	las 	líneas de 
Balmer. 

El 	tiempo de vida 	en 	secuencia principal 	de la 	estrella 
brillante nos 	da una 	cota 	máxima a la 	edad nuclear del 	- 'más 

siendo esta 	una 	estrella 	B6V 	12.7x106 	años <_t 	5 grupo, 	 67.7xsp  

106 	años. 	En 	la 	figura 	IV.20 	se 	presenta 	el 	diagrama 	H-R 

, teórico así 	como 	las 	isocromas 	de 	Cayrel 	y Delplace, 	AM.M. 

(1972) 	que 	lo 	envuelven. 

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

OBJETO 	V 	B 	B-V 	U-B 	Q 	(B-V) o 	(U-B) o 	Vol 	Mvo 2 	SP3  (Aprox) 

H-.1 9.26 9.42 4.16 -0.23 -0.35 - 	.13 -0.44 8.39 

H- 2 9.64 9.84 0.20 -0.14 -0.29 - 	.09 -0.35 8.77 

H- 3 9.67 9.84 0.17 -0.15 -0.27 -0.12 -0.36 8.80 

H='4 9.75 11.40 1.65 - - 1.36 - 8.88 

5 987 10.84 0.97 0.39 -0.31 0.68 0.182 9.00 

H- 6 	9.99 	10.14 	0.15 	-0.05 	-0.16 	-0.14 	-0.26 	9.12 

-, 10.12 10.31 0.19 -0.08 -0.22 -0.10 -0.29 9.25 

10.13 10.64 0.51 0.44 0.07 0.22 0.23 9.26 

- 9 10.29 10.81 0.52 0.03 -0.35 0.23 -0.18 9.42 

H-10.. 10.63 10.91 0.28 -0.02 -0.22 -0.01 -0.23 9.76 

10.67 10.94. 0.27 H-11 

 

0.12 -0.07 -0.02 -0.09 9.80 

10.89 11.12 0.23 0.04 -0.13 -0.06 -0.17 10.02 

H-13 10`.92 11.52 0.60 0.06 -0.37 0.31 -0.15 10.05 

-0.61 B6V 

-0.23 B8V 

-0.20 B7V 
-0.12 7 

0.00 ? 
0.12 B9V 
0.25 B8V 
0.26 F? 

0.42 Al? 

0.76 AOV-IV 
0.80 AOV 

1.02 A1V 

1.05 ? 



Objeto L1n•a W(A) Ar.a* Continuo' 
10t2 10 	1  3  

N 7.82 6.77 8.67 
H,1 ;'.}( 6  7.03 10.72 13.70 

Há 9.72 1E1.17 18.7, 
fl8  10.34 6.61 6.40 

N- 11 8.59 8.15 9.48 
Ha 10.88 13.24 12.19 
N 12.44 7.78 6.249 
N8  10.13 9.36 9.241 
NY  11.98 14.59 12.18 
N . 	2.63 0.812 3.00 

H4. N' 0.58 0.092 1.60 
NY  
H6  2.80 1.024 3.654 

0-5 06 1.10 0.34 3.09 
Há 1.90 0.54 2.864 
0 12.11 5.44 4.491 

0-6 11 a  10.74 7.34 6.834 
Há 	- 14.47 12.98 8.905 
N 11.52 4.30 3.802 

H+7 Ha  10.67 6.23 5.836 
Há 14.09 10.77 7.655 
11 11.96 5.18 3.002 

0-1 1i 17.97 7.99 4.464 
H6 21.69 11.61 5.355 
►1 9.00 2.54 2.587 

0-9 0 10.22 3.15 3.081 
10,77 3.54 3.208 

Flujo al 
con tro•** 
10 11  
6.05 
9.48 
12.60 
4.14 
6.35 
7.91 
3.97 
5.96 
7.40 
2.69 
1.50 

3.14 
2.79 
2.54 
2.77 
4.18 
5.06 
2.29 
3.53 
4.25 
1.68 
2.33 
2.63 
1,74 
2.11 
2.06 

Pro fundidn 
continuo.. 
1000 

692 
679 
647 
670 
649 
635 
645 
607 
873 
937 

059 
903 
007 
617 
611 
563 
602 
605 
555 
545 
522 
491 
673 
605 
626 

TABLA 

LINEAS DE 13i1LHER 

d 	Objoto 	Línea 	W() 	Aro_a' Continuo •• 	r1ujo al 	Profundidad 
10 	la 	10 k ' 	co_ntro*** 	continuo. 

10 13 	1000 
{I 	13.61 	3.06 	2.256 	1.28 	567 

0-10 	08 	13.01 	4.36 	3.355 	1.88 	560 
HY 	15.60 	6.48 	4.1.29 	2.15 	520 
Ha 	18.90 	4.12 	2.170 	1.15 	530 

N-11 	11 	16.46 	4.99 	3.032 	1.56 	514 
H6 	10.14 	6.55 	3.611 	1.75 	• 	484 
II 	14.42 	2.82 	1.956 	1.08 	552 

0-12 	lié 	13.77 	3.90 	2.834 	1.61 	568 
N6 	17.73 	6.27 	3.538 	1.80 	509 
11 	2.00 	1.02 	1.509 	2.14 	755 

1113 	H8 	1.10 	0.34 	1.459 	1.15 	788 
Nb 	1.90 	0.54 	1.412 	1.04 	736 
11 	8.31 	0.098 	0.119 	0.088 	741 

L1 	vi o 	3.00 	0.014 	0.048 	0.038 	798 
H8 
0 	7.21 	0.42 	0.721 	0.517 	717 

L2-a 	xt n 	7.30 	0.64 	0.072 	0.657 	753  
HY 	9.49 	0.86 	0.905 	0.633 	699 
11 6 	9.101 	0.51 	0.558 	0.389 	697 

L2-N 	itp 	8.25 	0.44 	0.531 	0.374 	704 
Há 	0.26 	0.40 	0.483 	0.313 	349 
N 	9.08 	0.044 	0.044. 	0.028 	507 

L3 	1I 	3.57 	0.0098 	0.020 	0.020 	727 
tió 	2.05 	0.0046 	0.022 	0.019 	427 
H 	4.05 	0.07 	2.143 	1.78 	830 

IIiltnor 	H6 	3.3 	0.67 	2.135 	1.81 	848 
102 	N6 	6.02 	1.28 	2.119 	1.74 	821. 
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TABLA IV.4 

1 
OBJETO 	TIPO ESPECTRAL Te 	(ok) Log. g _ 	MODELO 

TE 	Log. g 

H- 1 1361V-V 137000-14700E 3.79UD  13000 3.5 
H- 2 B7V 129800-13500E 3.84UD 13000 4.0 
H- 3 B8V 119000-12400E 3.83UD  12500 4.0 
W. 6 } B8V-B9V 109200--12400E 3.83UD  11500 4.0 
H- 7 B9V-B8V 10800 -11900 3.89 11000 4.0 
H- 8 A3V 8300A- 95000  4.Q6A _ 8500 4.0 
H--`9 89.5 V 102000-10700E  3.99UD  10000 3.5` •  H=10 AOV-IV 95000  4.15A 10000 3.5'',.  

• H-11 A2V 8300A- 95000  4.20,  9000 4.0. 
H-12 AOV 95000  4.15A  10000 4.0 

U =:Underhill y colaboradores (1979) 
L-Lesh.1977) 
A = Allen (1973) 
C =Code y colaboradores (1976) 

UD= Underhill y Doazan (1982) 

1 
i 
i 
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, del 	 la El 	cociente 	modelo 	atmosférico 	y 	observación 

mostraba 	un 	efecto 	peculiar, pues se 	encontraba 	que: 

mod 	mod 
F(ñ2) 

- 	-- 	- 	--- 	donde 	X2 	> 	¥+i 	. 	(IV.2) 
Fx(a2) 

'•- 

contrario al 	efecto esperado 	por la 	presencia 	del 	enrrojeci 

interestelar. -miento 

Este efecto puede deberse a las 	siguientes causas: 

Conjunción de 	la 	estrella 	Hiltner 	102 	con 	una 	estrella 

más 	azul 	en 	el 	campo. 

- 	Variación 	de 	la 	respuesta 	instrumental 	o la 	geometría 

del 	barrido de 	lectura. 

- 	Distintas 	condiciones 	del 	cielo 	para 	las 	estrellas 	pro- 

1 blema y 	para 	la 	estrella 	patrón. 

La 	forma del 	campo alrededor de 	Hiltner 102 es muy espe 

	

' 	.d• 	q cial 	haciendo 	if cil.confundirse. 	Por 	otro 	lado 	el 	tipo 	es 

pectral 	BO 	III 	y 	grado de enrrojecimiento 	E(b-v).-- 1.07 	mag. 

I de 	dicha 	estrella 	no 	son 	comunes. 	Una 	revisión somera 	del 

campo en las 	cartas del 	Palomar 	Sky Survey no muestra 	una 

1 estrella 	en 	las 	cercanías, 	con 	la 	que 	hubiese 	podido 	,:confun 

dirse', 	de 	un 	color 	claramente más 	azul. 

} En 	la 	tabla 	IV.5 	se 	resume 	el 	análisis 	fotométrico  tr 	o de 
los 	espectros 	para 	los 	cuales 	Hoag y colaboradores 	(1961) 

'., proveen de 	fotometría 	UBV. 	En 	la 	primera 	columna 	se 	da 	la 

identificación 	del 	objeto, 	en 	la 	siguiente 	el 	flujo 	promedio 

dentro de 	la 	banda 	8, 	calculado en 	base a 	la 	transmisión 	de 

Buser 	(1978). 	En 	la 	tercera 	la 	magnitud 	a 	la 	que 	corresponde 

según 	la 	calibración 	absoluta 	de 	Johnson 	(1966). 	En 	la 	cuar 

ta 	la magnitud 	B 	de 	Hoag y colaboradores 	(1961). 	En 	la 	co- 

1 lumna 	5 	se 	presenta 	la 	diferencia 	AmB 	de 	la 	medición 	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 

t1 



sideral Flujo medio' 	VG 2 	BH 3 	¿m9 	Flujo medio' 	VG 2 	VH 3 	ern' 	Tiempo 

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 

H-2 9.09. 9.75 9.84 0.09 4.63 9.82 9.64 - 	0.18 23.12 

H-3 8.70 9.79 9.84 0.05 4.46 9.86 9.67 - 	0.19 23.40 

11-4 T.71 11.56 '11.40 -0.16 3,10 10,25 9,75 - 	0.50 00.60 

H=5 2.98 10.96 10.84 -0.12 3.31 10.18 9.87 - 	0.31 00.15 

H-6 6.32 10.14 10.14 0.0 3.11 10.25 9.99 - 	0.26 23.28 

`;H ••7 5.32 10.33 10.31 -0.02 2.60  10 .45 10.12 - 	0.33 23.60 

H-8 3.76 10.70 10.64 -0.06 2,07 10.69 10.13 - 	0.56 00.75 

11-9 2.76 11.04 10.81 -0.23 2.06 10.70 10.29 - 	0,41 00.47 

•H-10 2.97 10.96 10.91 -0.05 1.51 11.03 10.63 - 	0.40 23.88 

H-11' 2.63 11.09 10.94 -0.15 1,54 11.01 10.67 - 	0.34 23.75 

2.51 11.14 11.12 -0.02 1.35 11.16 10.89 - 	0.27 00.00 

H-13 1.34 11,82 11.52 -0.30 1.18 11.30 10.92 - 	0.38 00.30 

L,1 0.065 15.11 - - 0.16 13.49 - - 00.90 

L2S 	• 0.76 12.45 - - 0.59 12.05 - - 1.41 
L2N 048 17,94 - - 0.50 12.23 - - 01.62 

L3 	0.069 	16.07 	- 	- 	0.046 	14.82 	- 	- 	1.95 

1 	En unidades de 10-13  ergs cm -2  seg 	A 	Calculado con b anexa de transmisión sugerida 
por Buser (1978) x(B) = 4.48 	ao(V)-5300 $. 

2. Magnitud correspondiente segun la calibración de Johnson (1966): F X(8) = 7.2x10 -9  rg cm -Z seg 10}`' 
Fa(V) = 3.92x10- erg cmzseg-'A-' 



1 

y 	9. 	En 	la 	columna 	10 	se 	presenta 	el 	tiempo 	sideral 	a 	la 	mi. 

tad 	de 	la 	exposición. 

La 	gráfica 	IV.1_ 	se 	presenta 	la 	diferencia 	m 	entre 	noso 

• tros y 	Hoag 	(1961) 	en 	la 	banda 	B 	como 	función 	del 	tiempo 	a 	lo 

largo 	de la 	noche. 	La 	gráfica 	IV.2 	muestra 	la 	misma 	relación 

para. la 	banda 	V. 	En 	ambas 	gráficas 	se 	nota 	claramente la 	va 

•¥ nación 	de 	la 	diferencia 	Am a 	lo 	largo 	de 	la 	noche. 	Este 

' 

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

la dad del 	instrumento ya 	que 	observación 	siguió aproximada- 

mente 	el 	orden 	de 	brillos. 	En 	ambas 	gráficas 	los 	números 

junto 	a 	los 	puntos 	representan 	el 	visuales 	aparentes de 	las 

estrellas 	observadas. 

Las 	gráficas 	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 observación 	(números 	junto 	a 	los 	puntos), 	parece 	ser 	un 

reflejó de 	una 	deriva 	a 	lo largo 	de 	la noche y 	no un efecto 

de 	no 	linearidad. 

Como 	puede verse de 	las 	rectas 	de regresión, 	la 	deriva 

afecta 	no 	sólo al 	valor de 	las 	magnitudes monocromáticas 	si- 

no' 	también 	al 	color. 	Las 	estrellas 	a 	lo 	noche largo 	de 	la 

aparecen más 	azules 	respecto 	a 	la 	fotometría 	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 

• 

I mosfórica. 

este efecto 	no puede atribuirse a errores 	en la extinción at 

En 	principio 	no 	es 	fácil 	clasificar, 	en 	base 	a 

nuestroe 	datos, 	si 	existe 	un 	problema 	instrumental 	o 	se 	trata 

de 	una 	deriva 	aparente 	debido 	a 	un 	deteriodo sistemático de 

las 	condiciones 	del 	cielo, 	como 	el 	Seeing, 	y 	lo 	largo de 	la 

noche. 

Como 	el 	instrumento 	no 	se 	había 	utilizado 	anteriormente 

H'_ 



FILTRO B 
regresión 
xo 

Am = (BH -BG) =-0.16¥ts.+3.76 
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•13 
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regresión 
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antece- para 	realizar 	espectrofotometría 	absoluta 	no 	existen 

dentes 	de 	su 	efectividad 	para 	este 	tipo 	de 	trabajo.se 	propo- 

ne 	realizar observaciones, 	por 	ejemplo 	del 	conjunto 	de 	estre 

lías 	patrón, 	en 	condiciones 	controladas 	para 	cuantificar 	los 

efectos 	de 	la 	posible 	no 	estabilidad 	temporal 	del 	instrumen- 
to 	(espectrógrafo más 	detector) 	así 	como de las 	posibles 	flec 
ciones 	al 	observar en 	distintas 	direcciones. 

Cualquiera 	que 	sea 	la 	causa 	real 	de 	la 	deriva, 	no 	tene- 

mos mos elementos 	para realizar 	una corrección realista 	de 	sus 

de 	sus 	efectos. 	Sin embargo 	con el 	objeto de conocer cuali 

tativamente las 	características 	generales 	de 	la 	extinción 	al 
cGmulo 	NGC 	225, 	realizamos 	una 	corrección 	dividiendo 	los 	es- 

pectros 	por una 	curva 	de la 	forma 

C(;) 	= mX+ b 

donde 	tanto la 	pendiente m como 	la constante 	b son 	función 

de 	la 	hora de observación y 	se 	estiman 	en 	base a 	las 	rectas 

de 	regreción 	de las 	gráficas 	IV.1 YIV.2 	Aun cuando 	los va- 

lores 	absolutos 	del 	flujo arrojados 	por esta 	corrección 	no 
deben tomarse con seriedad, 	nos 	permite al 	menos notar dife- 

rencias 	relativas 	tanto en 	la 	ley de 	extinción como 	en 	la ex- 
tinción 	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 las - 

distintas 	estrellas. 	Es claro 	notar que 	tambien 	se 	presentan 

distintos 	grados 	de 	extinción, 	así 	como 	diferentes 	excesos 	de 

color. 	Por 	un 	lado 	las 	diferencias 	en 	extinción 	total 	pue- 
den 	interpretarse 	como 	una 	manifestación 	de 	que en 	grupos 	aso- 

ciados 	con 	nubes de 	conciderable 	concentración de material 

• obscuro'las 	estrellas 	se encuentran 	embebidas 	en 	dicho 	mate- 

rial 	en 	grados 	diferentes. 

A 



V. 	CONCLUSIONES. 

- 	Se 	 ou , im 	lementó 	en 	el 	sistema 	NOVA 	1200 	del 	Instituto ns 

de Astronomía 	UNAM, 	una 	serie de 	programas 	de 	reducci6, 	mane- 
,• jo y 	análisis 	de 	los 	datos 	espec-trofotométricos 	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. 

1 - 	Se desarrolló una segunda 	serie de programas que permiten 

realizar 	análisis 	fotométrico 	de 	bandas 	angosta, 	intermedia y 

ancha 	a 	partir de 	los 	espectros 	reducidos 	en 	flujos 	absolutos. 
Sin 	embargo es 	necesario 	realizar un 	estudio 	comparativo 	de' 9 	 P 

los 	resultados 	de la 	fotometría 	sintética 	con 	la 	fotometría 

observada 	para 	determinar las 	ecuaciones 	de 	color 	de los 	di- 

ferentes 	sistemas 	fotométricos 	sintéticos. 

1 - 	Un 	tercer 	grupo 	de programas 	fué 	desarrollado, 	en 	el 	mismo 
sistema NOVA 	1200, 	que 	permite estudiar la 	extinción 	interes- 

1 via la 	comparación 	de 	los flujos 	absolutos 	observados 
con 	las 	predicciones 	de 	modelos 	de atmósferas 	estelares. 

I
:. - 	Se utilizó la 	técnica de reducción espectrofotométrica a 

observaciones 	en 	el 	cúmuloaláctico 	NGC 	225. 	A g 	 partir de 	los 

datos 	se 	estimo 	la 	edad 	aproximada 	del 	grupo, 	así 	como distin- 

tas 	características 	de 	la 	extinción y 	el 	enrojecimiento. 

- 	Se 	encontro que la 	profundidad de 	las lineas 	de Balmer ob- 

la servada 	es concideráblemente menor a 	predicha 	en los 	perfi- 
• les 	teóricos 	de 	los 	modelos 	de 	abundancia 	solar 	de 	R.Kurucz. 

ii Esto 	representa 	una 	posible 	evidencia 	de que 	la metalicidad 

Z en NGC 225 	es menor a 	la 	solar. 
' - 	Al 	realizar 	la 	clasificación 	MK 	en 	base 	a 	indicadores 	como 

el 	parámetro 	Q, 	anchos 	equivalentes 	de 	la lineas 	de Balmer y 

•I 
colores 	intrínsecos, 	se 	encontró 	una 	buena 	concistencia 	de 	las 

los 	distintos que 	d 	la 	en calibraciones 	de 	o 	indicadorescon 	uc 	q 

genearl 	a 	la 	misma 	celda 	de 	clasificación. 



- 	Se 	subraya 	la 	necesidad 	de 	realizar 	un 	catalogo de 	es- 

trellas 	patrón 	de clasificación 	MK observadas 	con 	el 	OMA. 

Esto 	permitiría 	realizar una 	clasificación 	certera a 	partir 

'de la fisonomía 	general 	del 	espectro sin 	tener que recurrir 

a mediciones 	de 	indicadores 	espectrales. 

- 	Comparando nuestros 	resultados 	espectrofotométricos en 

NGC 	225 con la 	fotometría 	UBV de la literatura,se detectaron 

anomalías 	en 	nuestras 	observaciones. 	Las 	diferencias 	entre 	- 

nuestros 	resultados y los 	publicados 	por Hoag y colaboradores 

(1960), 	tanto en 	color como 	en magnitudes 	monocromáticas, 	va- 

riaban 	entre un 10% y un 70%. 	Por un lado 	se detecto que los 

¥., colores observados 	eran clara y sistemáticamente más 	azules 

(menor B-V) que los 	publicados. 	Por Bu 	parte las magnitude 	B 

eran muy 	cercanas, 	mientras 	que nuestras 	estrellas aparecían 

maf 	débiles, respecto 	a 	las 	publicadas. 	Dado 	que ambas 	diferen 
cias 	aumentaban con el 	tiempo a lo largo de 	la 	noche de obser- 

vación, 	pueden 	ser atribuidas 	a 	una 	deriva 	instrumental 'o 	a 	una 

, variación sistemática 	de las 	condiciones 	del 	cielo á 	lo largo 

de -1 a 	noche. 
Del 	punto anterior 	se concluye 	el 	apremio de realizar 

pruebas 	instrumentales 	con 	el 	OMA, 	antes 	de 	interpretar los 

resultados espectrofotométricos. 

- 	De las 	diferencias 	relativas 	entre 	los 	miembros 	de NGC '225.' 

tanto 	en 	extinción 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 	cúmulo 	esta asociado. 

,`. Existe 	la 	posibilidad que 	el 	cociente de 	extinción total 	a 	se- 

lectiva 	varíe en 	el 	cúmulo 	indicando diferentes 	tamaños medios 

de 	los 	granos de 	polvo. 
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