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I. INTRODUCCION

El problema de la dispersi6n intrfnseca de los parGmetros observados de las estrellas ha
sido tratado frecuentemente en forma fe6ricu.- Entre los ejemplos de trabajos que predicen el en-
sanchamiento de la secuencia princ.:ipal por los efectos de la rotacibn se pueden citar Faulkner,
Roxburgh y Strittmatter (1968) y Hardorp y Strittmatter (1968).

Jaschek y Jaschek (1973) y Feinstein, Marraco y Mirabel (1973) realizaron intentos de
separar observacionalmente las dispersiones intrfnsecas (también llamadas césmicas). Los primero
;hallaron que para estrellas de tipo espectral B el fndice de color U-B tiene una dispersién de
M032, mientras que para las de tipo A la dispersién en el B-V es M015, Estos valores incluyen
errores observacionales pero no la dispersién causada por las diferencias de absorcitn del polvo
interestelar, Feinstein et al, (1 973) hallaron que para estrellas de tipo bB la dispersidn a lo large
de la recta de enrojecimiento provocada por causas ajenas al mismo es apréximadamente ™028,
Cuando se exluyen los efectos dé los en:ores observacionales la dispersién alcanza sélo a 1023,
En ambos trabajos se consideran Gnicamente estrellas de la secuencia principal.

Dado que actualmente se dispone de célculos muy detallados de los efectos provocados
por la rotacién estelar en las magnitudes y los colores (Maeder y Peytremann, 1970 y 1972), se
intenta en este trabajo reproducir las magnitudes y colores observados en cGmulos introduciendo,
mediante un proceso de "Monte-Carlo" ,‘ sucesivas causas de dispersibn,

Como hipbtesis de frabajo se suponen conocidas todas las causas de dispersién, de m
nera ‘que, de no mediar su intervencibn, las estrellas se sucederfan alineadas a lo largo de las re
laciones que vinculan sus parémetros,

Los detalles de la construccibn de los modelos se tratan en el caplftulo 11, en el capftul
11l se enumeran y explican sus caracterlsticas observables, en el capltulo IV se muestran y discul
los resultados obtenidos que en el capftulo V son comparados con los observados .en el ctmulo N

2516,
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[1. LA FORMULACION DE LOS MODELOS

Los modelos de este trabajo estln represenfados por las caracterlsticas fotométricas
de un grupo de esfre‘:llas. Las diferencias entre uno y otro modelo residen en la forma y en el
grado en que le han sido adicionadas distintas causas de dispersién a lo largo de las secuen-
cias naturales,

Durante la construccién de los modelos se presentan distintas situaciones en las cua-
les los valores se deben fijar solamente siguiendo a una determinada distribucién. Es en &stas
ocasiones que resulta necesario recurrir al M&todo de Monte-Carlo. En la seccidn 1 1.1 se ex-
plican los detalles matemé&ticos necesarios para generar los valores al azar que se precisan pa
ra ponerlo en préctica,

Cada modelo se inicia creando un cGmulo de estrellas hipotético; este cOmulo tiene
sus esirellas ordenadas segbn la masa y solamente una diferencia de &sta puede causar una ubi
cacibn distinta en los diagramas fotométricos. En este cOmulo hipotético no hay causa de dis-
persibn en torno a las secuencias: todas las esirellas se ubican a lo largo de las relaciones fun
cionales que vinculan a los distintos parémetros flsicos. La creacién de este cOmulo se detalla
en la seccién 11,2,

Las distintas causas que provocan la dispersién observada en los diagramas fotométri-
cos han sido clasificadas en dos grupos segbn el &mbito en que se desarrolla su accionar: in-
trfnsecas y exirfnsecas,

Las causas intrfnsecas son las que tienen lugar en las estrellas mismas y por esta mis-
ma razbn estén inevitablemente vinculadas unas a las otras, es decir que no son independien-
tes entre sf, Los efectos intrfnsecos de dispersif;n y sus influencias mutuas son tratados en la
seccibn 11.3,

Las causas de dispersidn que no se manifiestan en las estrellas mismas son agrupadas
aqufl en la seccién 1.4 bajo la denominacién de extrfnsecas. Sin embargo, esta forma de a-

gruparlas es solamente a los efectos de la exposicién del problema ya que estas causas son fo-

talmente independientes entre s,



1. TECNICAS NUMERICAS
a. GENERACION DE NUMEROS AL AZAR

Con el vprop65ifo de introducir los distintos efectos que infervienen en 1) la construc-
cibn de los modelos ffsicos de los cOmulos, y ll)‘ la simulaciédn de su observacién, se hace
necesaria la introduccién de valores numéricos estoc&sticos.

Para cada caracterfstica flsica se fijan las condiciones que &sta debe cumplir, Estas
condiciones pueden clasificarse en a) las relaciones e interdependencias mutuas, b) las’
funciones distribucibn,

Las condiciones a) deben cumplirse estrictamente para cada estrella del modelo, en
tanto que a las condiciones b) las debe cumplir el conjunto de estrellas que lo forman.
Queda pues un grado de libertad que permite, siempre que el conjunto resulte distribuldo
adecuadqrﬁenfe, fijar los valores que toma.. una caracterfstica flsica en cada una de las es-
trellas.

Se necesita entonces un método para obtener nGmeros al azar que cumpla con las con-
diciones de poderlos obtener en gran cantidad y rGpidamente,

Se utilizan comGnmente (Froberg, 1969 p. 386) ires métodos a) el que emplea la par-
te media de‘un‘ cuadrado, b) el que emplea los nGmeros de Fibonacci 'y ¢) el que emplea
los residuos de potenciag.

Generalmente se prefiere este Gltimo método ( Barnett, 1962), llamado a veces " méto-
do multiplicativo congruente", porque cumple las condi.ciones mencionadas mé&s arriba; en
particular los nGmeros se pueden obtener en gran cantidad antes de que se repitan,

Los nOmeros asl obtenidos son llamados " pseudo-al azar ya que obedecen a una ley de
formacibn, como se ver seguidamente,

El método c¢) de los residuos de potencias se puede explicar fécilmente si se define el
operador mod fal que dados @ y b eenteros, a(mod b) sea igual al residuo de la divi -

sibnde a por b * Porejemplo 17(mod 3)=%q que 17=3x5+2

* Se dice residuo m6du|<; b de a ,

'
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Resultan evidentes las siguientes propiedades: si c=a(mod b) entonces (a-c)
(mod b)=0 ;si a<b enfonces a(mod b)=a ysiempre a(mod b)<b .

Entonces dado un nlmero entero inicial XY la férmula de recurrencia

(1) X_pq = X X, (mod M)
con ¥ y M enteros, los sucesivos X_ son los nGmeros "pseudo-al azar".

Tomemos un ejemplo con X =1, M=13 y X=2 . La secuencia de los nGmeros re-
sulta {X_}=2,4,8,3,6,12,11,9,5,10,7, 1, 2... y desde alll en adelante los
nOmeros se repiten clclicamente. Se genera asl una secuencia de M-1=12 nOmeros
" bseudo-al azar" comprendidos entre 1 y dicho valor (Vazsonyi, 1970 p. 332).

Eligiendo convenientemente los valores de X y M es posible obtener secuencias muy
|'qrgas de los X | sin repeficiones, Una explicacién sencialla de cémo deben ser elegidos se
puede enconfrar en Hamming (1962) p. 384,

Se define el operador "parte entera", simbolizado por + , como aquel cuya aplicacién
a un nGmero racional dado da como resultado el mayor entero que no lo supere, Ejemplo:
42.371=2 . Este operador sélo es distributivo con‘respecfo a la multiplicacién dentro del

“campo de los nGmeros enteros.
Se puede expresar el operador mod  en t&rminos del operador parte entera de la si -
guiente manera .
) a(mod b) =.a - b+(a/b)
de esialforma la férmula de recurrencia (1) queda expresada
@) X p1 = X X_ = MV (X X /M) .
Aplictindola nuevamente obtenemos
) Xopp = X2X_ - X MH(X X /M) - M (x2x_/M - X+ (X X /M)

se observa que X+ (X Xr/M) es entero, luego se lo puede retirar del corchete; simplifican-

do los términos opuestos queda

' R 2
(5) Xopp = X2X_ - MH(X X /M) ,

y repitiendo el proceso sucesivamente se obtiene
o . .
) © Epyn T xnxr My (XX _/M) = x“xr (modAM) .

De manera que los nbmeros X son los residuos de las potencias de X lo cual justifica el
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nombre del método.

En el cago aquf tratado los nGmeros "pseudo-al azar" deben ser generados por una
computadora de numeracibn binaria, En ella los nGmeros enteros son codificados internamen
te enwna "palabra” de# bytes cada uno de ‘Ios cuales tiene 8 bits binarios, De esta forma,
el mayor nGmero entero (en valor absoluto) que puede codificarse es 211 , ya que el
primer bit de la palabra se emplea para el signo.

Por otro lado, una sencilla propiedad del operador mod se puede ver facilmente
con este ejemplo: 975346 (mod ]04) = 5346 , Resulta claro que tomar residuos de mbdulo
v de un nbGmero exprésado en una numeracibn de base v , equivale a separar las n
Gltimas cifras de dicho nﬁmero.‘ En numeracitn binaria un ejemplo serfa: 11011 (mod 1000) =
=11 ya que 27(mod 23) =3.

Esta situacibn nos permite aprovechar la forma de trabajar de las computadoras digita-
les para calcular residuos de médulo \;n donde y es la base de la numeraciény n |§ ma-
yor cantidad de dfgitos de esa base que es aceptada por la computadora. En efecto, cuando
el resultado de una operocién entre nGmeros enteros es mayor que "1 la unidad de cém-
puto retiene los n dIgitos menossignificatives.e ignora los restantes. Es decir que autom&ti-

camente los resultados de las operaciones entre enferos resultan residuos de médulo .

En una computadora’ binaria como la IBM/360 de la Universidad Nacional de La Plata,

las operaciones entre enteros resulfan res‘iduos de médulo 231 = 2147483648 , Esto indica
también que los nGmeros "pseudo-al azar" que se obtienen est&n comprendidos entre 0 y
221 . Hamming, 1962 cap. 32; Barnett, 1962,

Para la generacién de nGmeros "pseudo-al azar", se empled en este trabajo una subru-
tina que usa el método de los residuos de potencias. La subrutina fue tomada del "Scientific
Subroutine Package" (Fortran 1V) IBM (1970) p. 77. Como el lenguaje en que se codifict el
resto del programa es el PL/1, se pasé la subrutina a dicho lenguaije; las moc:lificaciones im-
portantes que fueron necesarias son a) impedir la sefialacién como error del exceso en la
aritmética de nGmeros enteros que el PL/1 efectba y el Fortran IV no. Esto se consiguid
imponiendo la condicién NOFIXEDOVERFLOW a la sentencia correspondiente. b) Usar
variables enteras de palabra completa (4 bytes) ya que el PL/1 , a menos que se las declare

explifcitamente, emplea media palabra (2 bytes).



b. GENERACION DE NUMEROS SEGUN DISTRIBUCIONES PREFIJADAS

La distribucibn més simple que se puede emplear es la llamada tectangular”. La expre

sibn normalizada de esta distribucibn es

1/(b-a) a<x<b‘
1) o(x) = [ :

0 X < a; x> b

Como se vio en el apartado 1l.1.a se dispone en este trabajo de valores "pseudo-al
azar" entre a=0 y b= 231 | Por razones de comodidad la mencionada subruﬁnd divide
dichos valores por 231 , dando asl nbmeros comprendidos entre a=0 y b=1.

Cuando se desea disponer de una distribucién rectangular con a y b arbitrarios, se
la obtiene a partir de la distribucién con Ifmites 0 y 1 de la siguiente forma.

Sea {Xi} un conjunto de nbmeros distribufdo al azar entre 0 y 1 ysea {x;} :
un conjunto de nbmeros sujeto a la funcibn distribucién (1); entonces p;)demos obtener los

xc

+ por medio de

- - 1
2) Xs (b a)x:.L + a .
En efecto, cuando x' =0 es x=a, ycuando x'=.1 es x = b, y siempre serb

2 b yaque 0 $x'% 1.

afx
Cuando la distribucidn que deben cumplir los par&metros libres que se desean fijar es
una funcién no constante, pueden igualmente generarse los nGmeros al azar dentro de la
mi§ma empleandb alguno de los siguientes métodos.
1) Métcdo de la funcibn disi‘ribuci'én acumulativa.
[1 ) Mé&todo de rechazo.
i1l) Métodos especiales,
En principio, el método 1) es opliéqble a cualquier distribucién; en la préctica se
ver& que hay algunas limitaciones.
Sea <I>(X‘) la funcidn distribucién que se desea que cumpla un conjunto {xi} de
valores a fijar (Figura IL.1.b.Fla).
Sea tcmbién ofro conjunto {yi} de valores distribuldos segn ¥(y) con el cual
se obtiene, a través de una relacién funcional que vinculg x ey, el conjunto {x;}

Este Gltimo resulta con una funcién distribucién A(x) que debe cumplir la condicibn

@) A(x)dx = ¥(y)dy
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de donde se obtiene
@Y Ao = w(y)ijig(i .

Para lagrur ahora que ¢(x) sea igual a A(x) es necesario hallar una relacitn
funcional y=0(x) tal que su derivada mulﬁéliccdc por ¥(y)=¥(0(x)) resulta igual
a ®(x) . Este caso general tiene una solucién sencilla cuando la disiribucibn del conjun-
to {yi} es uniforme* dentro del dominio de @~1 , ya que se uﬁiizar& la relacién fun-

cional en forma inversa. La solucidn estd dada por la funcién distribucién acumulativa (Fi-

gura 1L.1.b.F1b)

. .
@) ' y = 0(x) = [ ¢(z)dz

- 00

de manera que

dx dx .

Al mismo tiempo el dominio de @71 resulta ser el intervalo (0,1) , yaque ¢(x) es nor-

malizada. La expresién de ¥(y) es entonces

o1 0<y<1
®) ‘w(y>=(

0 y >1; vy <20 .
De ;esta manera reemplazando (4') y (5) en (3') obtenemos para el cor;iunio' {(x:} ladis
'rribuci6ﬁ |

©) ACx) = o(x) .

El procedimiento es enfonces sencillo; se toman los elementos del conjunto {yi} Y

se los somete a la transformacibn

- -1 (s
@) ~ X 0 (yi)
resultando el conjunto {x:} deseado.
El siguiente es un ejemplo sencillo que muestra el empleo del método recién expuesto:
hallar la relacién funcional que nos permite obtener un conjunto {x.} distribuTdo segln

(1) a partir de un conjunto {xi} distribufdo segbn (5) (con y=x!).

Se aplica la férmula (4) para hallar

X X
(8) e(x) = [ #(z)dz = __ 1 [ dz = = .
: — b-a  a

* Distribucibn uniforme: aquella cuya funcién distribucién es constante.

e b e it e e et s



de aplicacibn no es finito.

1L1.b ¢ 8
La relacién buscada estar& dada entonces por (7) ;

®) % = eXx') = (b-a)x'+ a

que coincide con la (2) dada anteriormente.

Como la distribucién (5) es facilmente obtenible, la Gnica dificultad del método resi
de en disponer de la expresién (/) en forma analftica.

Un ejemplo al cual no es aplicable el método recién expuesto es el de la funcibn dis-
tribucién normal. Como la funcibn distribucibén acumulativa no es expresable analfticamente,
resulta imposible obtener su inversa sin emplear aproxir:\aciones. Al tratar los métodos espe -
ciales se ver& que es posible, mediante otras técnicas, obtener conjuntos de valores distribul
dos normalmente,

También en teorfa el método 1) de rechazo es aplicable a cualquier distribucién.

Sin embargo, por razones précticas sélo se lo puede emplear con’éxito en aquellos casos en
que se trabaje con una distribucién vélida dentro de un intervalo finito de la variable aleato
ria. Se explica aquf un caso de este tipo. Con 8l quedarén en claro las limitaciones para apli
car el método a distribuciones que se extienden hasta infinito.

Sea ¢(x) la funcibn distribucién que se quiere imponer al conjunto {xi} en el in-
tervalo (a,b), sea h el méximo valor que toma ¢ (x) en dicho intervalo,

Sean’ {Xi} y' {yi} conjuntos independientes de valores distribuldos uniformemente
en los intervalos (a,b) y (0,h) respectivamente.

‘Se procede entonces de la siguiehfe manera: se foma un par xi' ; Y; Yse controla la
condicibn
(10) yi < ¢ (XJ!.)
si dicha concicibn se cumple hacemos x; = x'; en caso contrario se rechaza el par de valo-
res y se toma el si.guienfe para repetir el proceso nuevamente (Figura ll.1.b.F2a).

El conjunto {Xi} obtenido como subconjunto del {Xi} tal que se cumpla la condi-
citn (10), estar§ entonces distribufdo segln ¢ (x) en el intervalo (a,b) (Figura 11.1.b.F2b).

Como es imposible obtener un conjunto finito {xJ‘._} extendido uniformemente hasta

+o & -® no se puede emplear el método antes expuesto para distribuciones cuyo intervalo

Se ver§ enseguida que la posibilidad de usar como aproximacibn un conjunto {x:!L}
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extendido, en valor absoluto, hasta valores muy grandes jero finitos, no es adecuada,
Las funciones distribucién que se extienden hasta infinito toman forzosamente valores

cada vez més pequefios a medida que se apartan de la regién donde se halla la moda, Es f&-

cil ver que la cantidad de rechazos que se deberé realizar resultaré muy aumentada cuando

se consideren estas zonas de la distribucién en las cuales ¢ (x)<<h . Como el proceso de
’ .

aceptacién o rechazo de los valores toma el mismo tiempo de c&lculo en la computadora, el
hecho de que haya un porcentaje muy grande de rechazos puede tornar imposible el uso de

este método en muchos casos, simplemente porque emplean tiempos prohibitivos de cémputo.

Entre los métodos 1l1) colocamos todos los que aprovechan alguna particularidad de

. la distribucién deseada con el fin de aproximarla. Vazsonyi (1970) trae una breve descrip -

- cibén de algunos métodos especiales como por ejemplo el que se emplea para la funcién 3.

En este trabajo se emple6 un método de aproximacidn para la funcién distribucién nor
mal (Hammir;‘g, 1962). Este método se vale de que, en el Imite para N+« , la distribucién
de las sumas de grupos de nGmeros disiribuldos al azar, es la distribucién normal.

La subrutina qué realiza esta tarea fue tomada del "Scientific Subroutine Package"
(Fortran IV) IBM (1970)p. 77 , y emplea la suma de solamente 12 nGmeros distribuldos uni-
formemente entre 0 y 1. El resultado obtenido de esfc suma, tras unas breves computacio-
nes adicionales, es un nGmero que sigue la distribucién normal con valor medio cero y dis -
persibn unitaria, pero est& comprendido en el intervalo (-6, 6). Una inspeccién a la tabla
de la funcién normal acumulativa muestra que dicho intervalo deja afuera solamente 1 de
cada 107 valores que se disiribuyan normalmente.

Para obtener valores x; distribufdos normalmente, pero cén valor medio y dispersién

arbitrarios, se somete al conjunto {xi} de valor medio cero y dispersién unitaria a la con

versidn

(1) X

ox! + <x>
i
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2, RELACIONES FUNCIONALES

Dado lo difundido de su empleo, se eligib el sistema fotométrico UBV para simular las
observaciones de los modelos de cOmulos galécticos.

En la tabla 11.2.T1 se dan las longitudes de onda equivavlentes‘y los anchos mitad pa-
ra cada una de las bandas del sistema UBV. Los anchos mitad o semianchos, son las diferen -
cias entre longitudes de onda en las cuales la sensibilidad es igual a la mitad de la sensibi-
lidad pico de la banda. Las longitudes de onda efectivas de las bandas del sistema varfan li-
' . .
geramente para estrellas de diferente temperatura y con-distintos excesos de color, pero esos

efectos de segundo orden carecen de importancia en todas las simulaciones que aqul se hacen,

con la posible excepcién de los efectos del enrojecimiento interestelar que serén tratados en

el apartado 1l.4.a.

En este sistema se emplea generalmente una magnitud aparente V , equivalente al m,,,
y dos Indices de color, el B -V , que aproxima al mog = M, con la salvedad de que el B

no coincide exactamente con el mogi ¥ el U-B que, a menos de los efectos de temperatu-

ra y enrojecimiento, es una medida de la discontinuidad de Balmer,

Como los modelos de los comulos son genéricos, en lugar de emplear la magnitud apa -
rente V se emplea la magnitud absoluta M,, . Cada vez que sea necesario comparar el ¢6 -
mulo sintetizado con uno observado, se fijaré la distancia d a la cual se halla ubicado, Es-
ta disfancia vfnculo magnitudes absolutas con aparentes a través del médulo de distancia
V - M,, mediante la conocida relacién
Mm ' V-My=5logd-5 ,
vélida mientras no haya absorcién interestelar.

Consecuentemente, se comienza cada modelo con la generacién de un nGmero prede -
terminado de estrellas a las cuales se les asignan valores M, , B-Vy U-B.

Se emplea para ello la siguiente hipbtesis de trabajo: de no mediar los efectos tratados
en las secciones 1.3 y 1.4, las relaciones entre la magnitud absoluta y los Indices de color

y la relacién de los Tndices de color entre s, serlan continuas y no mostrarfan "dispersibn cbs
R L]
mica",

)

Dicho en otras palabras, si los efectos que se tabulan en las secciones 1.3 y 11.4

il
!
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Tabla 11.2.71
Longitudes de Onda Equivalentes y Semianchos
de las Bandas del Sistema UBV (Becker, 1974)

Longitud de onda

Banda equivalente Semiancho
U 3670 R 550 R
B 4430 970
\Y% 5460 850

fueraﬁ iguales para todas las estrellas de un cbmulo; cualquier diferencia entre los valores
UBV medidos de un par de estrellas del mismo se deber& Gnicamente a la diferencia de ma-
sas de ambas estrellas, Como la distribucién de las masas en un cdmulo es continua, ser&
continua la relacién de la masa con la luminosidad y con la temperatura efectiva, y por
consiguiente continuas las relaciones M, ., B-V; M,,U-ByB-V,U-B.

En todo lo que precede se ha considerado que todas las estrellas de un mismo cGmulo
tienen la misma edad. Las posibles diferencias de edad entre los miembros de un cGmulo
son consideradas aquf causa de dispersién y tratadas como tal en el apartado [L3.c .

Para la generacién de las estrellas de un cGmulo sintético es necesario, entonces,
coné;er: la funcién distribucién de las masas y las relaciones que vinculan la masa con la
magnitud y con los Tndices de color observados.

Se procede en dos etapas. En la primera, para pasar de la funcién distribucidén de ma
sas a la funcién luminosidad, se emplea la relacién que vincula a la masa con la magnitud
absoluta (relacidn masa-luminosidad). Esta etapa se trata en el primer apartado de esta sec
cién. En la siguiente etapa, tratada en el segundo apartado, se obtienen los Indices de co
lor a partir de la magnitud absoluta visual empleando las relaciones tabuladas en la litera-

tura para las estrellas de la secuencia principal.



a. FUNCION DE LUMINOSIDAD

Es necesario recordar que la funcién distribucién de masas no es susceptible de ser
observada directamente. Todas las determinaciones de esta distribucién se hacen mediante
el auxilio de la funcién de luminosidad y de la relacién masa-lumino;idad. Esta Gltima es
la que nos permite transformar una distribucién en la ofra y viceversa.

Con este fin aproximaremos la relacién masa-luminosidad, cuando sea necesario,

mediante la expresién (Jaschek, 1970)

(]) M = Mo + o log m 0< M < 12
con
(2) a = =10 , .

En esta y en las siguientes expresiones de este trabajo, se emplearé la letfra M para indicar
la magnitud absoluta visual y m para indicar masas en unidades de la masa solar. Como,
salvo indicacién contraria, no se emplean magnitudes aparentes es imposible una confusién
de notacibn.

La expresidn (1) es una buena aproxjmocilén en el rango citado, y aceptable fuera
de &l, segbn puede verse en la figura 1 de Alexander (1968).

Como en los modelos de los cbmulos sblo se emplea la secuencia principal, es nece-
sario considerar los ITmites superior (M) e inferior (M;) enffe los cuales habré estrellas.
(La nomenclafprc es segbn brillo; numericamente es M_ < M, )

Estos Ifmites en las magnitudes absolutas de las estrellas de la secuencia principal
del ctmulo, estén directamente relacionados con la edad que se adopte para el modelo.

Teniendo en cuenta que los cOmulos adecuados para la comparacién con los modelos

son aquellos que tienen reducido enrojecimiento diferencial, se confecciond una lista de

posibles candidatos, Result6 entonces que hay tres cOmulos de edades similares (5x107]'0505)

que por su reducido enrojecimiento probablemente presenten muy poca diferencia de exceso
de una estrella a ofra. Estos comulos:a Persei, las Pléyades y NGC 2516, tienen a la vez
una cantidad suficiente de miembros para facilitar las comparaciones estadlsticas,

Tanto o Persei como las Pléyades (Reddish, 1965, figura. 1), como NGC 2516

(Feinstein, Marraco y Mirabel, 1973) tienen el ITmite superior ubicado en la vecindad de  _
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Mg = -2 que se adoptb.

Probablemente el Ifmite inferior no es observable m&s‘que en las Pléyades. Sin em-
bargo, hay motivos para creer que no se ha dicho la Gltima palabra acerca de esto (riarte,
1967 ).

Se conocen en cambio, aceptadas feorl'as.que predicen la posicién de‘ Ifmite inferior
en la masa de las estrellas de la secuencia principal en funcién de la edad del comulo. Las
estrellas de masas inferiores a la correspondiente al ITmite, se hallan abn en la etapa de con
traccibn hacia la secuencia principal.

Es necesario, sin embargo, recordar aqul que las estrellas, en sus trayectorias con-
tractivas previas a la secuencia principal, se desplazan con velocidades tales que las isocro
nas resultan paralelas a la secuencia principal de edad cero (ZAMS), como puede apreciar~
se en la figura 4. de Bodenheimer (1972). :

Para los c6mulos mencionados, puede ocurrir enfonces que, aunque las estrellas més
débiles que magnitud absoluta visual 5 & 6 estén tebricamente aln en la etapa contractiva,
las observaciones muestren una secuencia principal aparentemente normal. Tal es el caso de
las Pléyades, discutido por Herbig (1962).

Queda entonces la posibilidad de fijar el ITmite inferior en base a consideraciones
relativas a su posible influencia sobre algunas de las caracterfsticas observables que se tra-
tan en el capltulo 111,

Como se ver§ en dicho capftulo, las estadlsticas empleadas se restringen a estrellas
més brillantes que un [fmite dado. Las estrellas més débiles que dicho Ifmite, influyen enton-
ces sobre las caracterfsticas observadas, solamente si son incluidas como componentes secun-
darios de una estrella binaria cuya luminosidad total s‘upere el ITmite. Los detalles de estas
combinaciones de estrellas para formar binarias son tratados en el apartado 11.3.a. En base

a ellos se eligié como Ifmite inferior M; =7, de forma tal que los efectos omitidcs al no incluil

las posibles estrellas més débiles, sean despreciables al realizar las estadfsticas del capltulo 1l

Resulta evidente que la funcién de luminosidad determinada con observaciones en las
. - . 7 . g
inmediaciones del Sol, no es aplicable a un cbmulo de edad 5x 10" afios. Esto es debido a
que_en las cercanfas del Sol existe una mezcla de distintas poblaciones; no todas las estrellas

estén en la secuencia principal y por supuesto no tienen la misma edad,
' ~
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Cuando se corrige la funcidn de luminosidad por los efectos de evolucibn estelar, se
obtiene la llamada funcién de luminosidad inicial, que se simboliza generalmente por ®(M)
'(Burbidge y Burbidge, 1958, § 54; Reddish, 1965, 3.1.1) Esta funcién de luminosidad ini-
cial, originalmente concebida por Salpeter (1955), es aplicable solamente a las estrellas de
la ZAMS.

Si se convierte la funcién de luminosidad inicial en la correspondiente funcién de ma

sa, se tiene que dentro del intervalo 0.1<m<100 &sta resulta dada por la expresibn
@) Flm)=Cm™$

con

@) c22.35

(Reddish, 1965, p. 182),

Warner (1961) encuentra que dicho exponente sblo es aplicable en el intervalo
0.25 < m < 10,

Existen razones tebricas para suponer que., dentro de un cierto rango, la formacién de
estrellas conduce a una distribucién de las masas tal como la dada por @) , con el exponen-
te indicado en (4); Reddish (1965) las revee en su seccién 3.2.

Sin embargo, la funcién de luminosidad inicial tampoco es aplicable exactamente a
un ctmulo galéctico, ya que la parte superior de la secuencia principal se halla evoluciona-
da y no coincide con la ZAMS,

Justamente este efecto aparece en tres cOmulos, incluyendo a las Pléyades (Jaschek y
Jaschek, 1957). La funcién de masa observada en dichos cOmulos emplea un exponente
(5) s=1.7 ,

y es necesario corregir cada estrella por evolucién para que sea aplicable el exponente dado
por (4).

En la formulacidn de los modelos se empled, consecuentemente, una funcién de masa

dada por (), pero con el exponente tomado de (5). El empleo se hizo a través de la funcibn

de luminosidad

d
6) p(M) = Fhﬂa% .

Para calcularla se despeja m en (1)

@) ‘ o= 10(H-H_ )/
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y se reemplaza en F(m) por su expresién explfcita, resultando

8 s(M) = C m-:s in 10 10(M-Mo)/a= C 1In 10 10(M—M°)(1-s)/a

a a
(8" s(u) = ¢ 100178/ @ o ou 4 ofY Mo o< M o< M,
donde
©) g8 = (1-s)/a ¥ 0.07

Tomando los valores dados por (2) y (5) para @ y s respectivamente, qbfenemos para
el valor numérico dado en (9).

Debe observarse que la dependencia en la magnitud absoluta es débil, ya que
10007 =117,

Si se desea normalizar esta distribucién se lo puede hacer f&cilmente mediante el au

xilio de la funcién distribucién acumulativa correspondiente

g M-
3 (10) o(M) = [ e(z)dz

- 00

4 Dado que ¢(M) es nula fuera del intervalo MS<M<Mi resulta

i M

i ] . _ Bz _ (ol BM_ BMS
1 (10" e(u) = C' IM 10°%dz = g (10 10°"s)
s
Como la normalizacién implica que (—)(Mi) = 1 , obtenemos de esta condicibn la expresibn
de C'
| B 1n 10
4 11 c' = :
: ) 10P73 - 10" s

Una inspeccibn a las funciones de luminosidad observadas en algunos cOmulos galéc-
ticos por van der Bergh y Sher (1960), muesira la gran variedad de formas posibles que adop-
ta la funcidn de luminosidad, abarcando inclusive una distribucién uniforme.

Por ello, y para no perder generalidad, se empled, adem&s de la mencionada ante -

riormente, una funcién de luminosidad constante dentro del intervalo de su definicibn. Esto e

(12) sl = ( 1/(u; - u) MS"< M o< M,
0 Mli<iMm, 6 M <M
(g 1 S

Esta funcidn de luminosidad implica una funcién de masa dada por

a3y .  F(m) = @(M)g—E
m

que podemos calcular con el auxilio de M
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- a -1 - -1
(13" Fm) (M.- M_) 1n 10 " ¢t m EF L AL PR
Esto significa que la relacién (9), que vinculaa B y s se cumpleaquicon 8 = 0 y

s_=]. _ ,



b. RELACIONES ENTRE LOS COLORES

Una vez dadas las magnifudes absolutas visuales de cada una de las estrellas del mo-
delo, se procede a obtener a partir de ellas los Indices de color B-V'y U-B.
Como los modelos constan solamente de estrellas en la secuencia principal, se empled

la relacidn entre los colores y la magnitud absoluta visual valida para la misma.

e ot il s ad

En lugar de usar los valores correspondientes a la secuencia principal de edad cero

" 4 (ZAMS) se prefirid los correspondientes al tipo de luminosidad V de la clasificacién MK,
Esto es debido a que la pendiente de la secuencia principal V en el diagrama color-magni-
tud, es més asimilable a la de un cBmulo relativamente evolucionado, que la correspondien-
te a la ZAMS .,

Tanto aquf como en ofras partes de este trabajo se presenta la misma disyuntiva: si se

dese interpolar algunas magnitudes tabuladas ¢ cuél es la forma més sencilla de hacerlo en
cuanto a tiempo y esfuerzo empleado? Las alternativas son a) interpolar mediante la férmu
la adecuada entre los valores adyacentes de la tabla, b) obtener una férmula interpolatoria
y emp‘earla pdra calcular directamente los valores necesarios.

Si se emplea una computadora, el método a) édolece del siguiente defecto: se hace
necesario leer la totalidad de la tabla, y luego programar una serie de decisiones para ele -

gir los valores entre los cuales se interpolaré. En cuanto al método b) el Gnico inconvenien

te es la obtancidn previa de la férmula interpolatoria.

En base a lo explicado se decidib en este caso, asl como en ofros a lo largo de este
trabajo, obtener una férmula interpolatoria que nos permita calcular el Indi ce de color B-V
1 y en funcibn de la r;lagnifud absoluta visual M, -

1 A los efectos que se detallarén en la seccién I11.2 no conviene aquf superar con la
¢ | férmula interpolatoria polinémica el grado 3. En efecto, debido a que luego se desea inver-
b | tir el proceso y calcular M,, en funcién de B -V, conviene mantener bajo el grado del

polinomio para facilitar asf la b6squeda de la rafz. Si el polinomio interpolatorio es de grado
3, la rafz necesaria puede calcularse empleando las férmulas de Cardano-Tartaglia, que son

relativamente sencillas.

Para obtener la f&rmula interpolatoric se empled la relacién M,, B -V de Schmidt-

Kaler (1965) tablas 1 y 3, para el tipo de luminosidad V.
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- Mediante un ajuste por el mé&todo de los cuadrados mfnimos se obtuvo la siguiente
fSrmula vélida para Moo< M < M,
1) B-V = -0.000853 M3 + 0.01572 M2 + 0.0975 M_ - 0.117

El apartamiento medio cuadrtico * entre la férmula (1) 'y los valores tabulados es
070204, |

Para la relacidn entre los Indices de color B~V y U= "B, siempre de la secuen-
cia principal, se prefirié la tabulacién de Johnson (1966), tabla ll. Dentro de los Ifmites de
precisibn con que son conocidos, no hay distincién entre los Indices de color del tipo de lu-
5 minosidad V y los de la ZAMS.

Se obtuvo la siguiente férmula interpolatoria vélida para -0.31 < B-V < 1.48

‘ U-B = 3.465 (B-V)® - 12.09 (B-V)S + 10.76 (B-V)"* +

)

+ 2.991 (B-v)3 - 6.059 (B-V)2 + 1.83 (B-V) - 0.06 .

El apartamiento medio cuadrético eniré los U - B tabulados y los dados por la expre
sibn (2) es OTO411,

La eleccisn del grado del polinomio fue hecha en base al apartamiento medio cua -
drético. Como puede verse en la Tabla 11.2.b.T1, que muestra el apartamiento cuadrético me
dio para los polinomios de distintos grodos; se tomb el grado que minimizaba dicho valor sin
aumenfa;' desmedidamente el grado del polinimio.

Resumiendo: dada la magnitud absoluta visual de cada estrella (apartado 11.2.a) se

calculan el Indice de color B -V con la expresién (1) y luego el U - B mediante la fér

1/
¢

mula (2).
Tabla 11.2.b.T1

Grado Apartamiento medio cuadrético

0.2195
0.2221
0.1777
0.0676
0.0694
0.0411
0.0425
0.0547
0.0385
0.0444

O N0 WOWNO B h W =

—t

B  * Apartamiento medio cuadrético: ralz cuadrada del cociente entre la sumatoria dé ios cua-
drados de los apartamientos y la diferencia entre la cantidad de puntos y la cantidad de
incbgnitas.
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3. EFECTOS INTRINSECOS

Entre los efectos que se producen en las mismas estrellas y
que modifican la distribucibn espécfral podemos contar los siguien-
tes:

a) efectos debidos a la rotacibn,

b) efectos producidos por la combinacibn de estrellas para formar binarias,
c) efectos debidos a la evolucibn,

d) efectos debidos a la composicién quimica.

Los apartados a, b y c de esta seccibdn tratan los efectos a), b) y ¢)-d) respec-
tivamente, ‘ |

Estos efectos no son totalmente independientes entre sI, sino que, por el contrario,
se influyen mutuamente. Las principales influencias mutuas se citan a continuacién. La rota-
cidén de las estrellas componentes de binarias resulta modificada por los efectos gravitaciona-
les de la compafiera. A su vez, la evolucibn es influida por la rotacién, la binaridad, y la

composicidn qufmica. En los apartados correspondientes se analizarén estas influencias mutuas.

a. EFECTOS DE ROTACION

Es conocido desde el trabajo pionero de S\;veef y Roy (1953) que la rotacién modifica 2
los brillos y las temperaturas superficiales de las estrellas. -

Estas modificaciones influyen sobre las magnitudes y los Indices de color observados. 3
Es asl que &stos dependen de la velocidad de la rotacién y de la direccién desde la cual se
observa la estrella. Por razones de simetrfa, este Gltimo aspecto es funcién Onicamente del -
Gngulo i entre el eje de rotacién y la Ifhea de la visual. Esto indica que esirellas que se ven.
"desde el polo" tienen el &ngulo i= 02, en tanto que i = 902 indica que la direccibn de
la visual esté contenida en el ecuador. .

Se acepta actualmente que para las estrellas de la secuencia principal més f'emprancs
que F5 la rotacibn es uniforme: toda la estrella gira como un cuerpo rfgido. Por esta razbn

basta indicar la velocidad ecuatorial V para fijar completamente las condiciones del mo-

delo.
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Se emplean en este trabajo los cdmputos para estrellas en rotacibn uniforme de Maede
y Peytremann (1970, 1972) (MP). Estos modelos fueron elegidos dado que, por ser los mé&s re:
cientes, incluyen los modelos de interiores en rotacibn de Faulkner, Roxburgh y Stritimatter
(1968). Los modelos de interiores se emplean para calcular la variacién de la luminosidad y
el radio polar con la rotacién.

Otros autores que tambi&n computaron los efectos de la rotacién en el sistema UBV,
(Roxburgh y Strittmatter, 1965; Collins, 1966; Hardorp y Stritimatter, 1968), usaron los mo-
delos de interiores en rotacidn de Roxburgh, Griffith y Sweet (1965).

Con posterioridad a estos trabajos se encontré que los resultados de Roxburgh et al.
(1965) eran errdneos (Sanderson, Connon Smith y Hazlehurst, 1970; Jackson, Sanderson,
Connon Smith y Hazlehurst, 1971), en tanto que los de Faulkner et al. (1968) eran esencial
mente correctos como lo prueba la comparacién con célculos similares publicados por Sackma
y Anand (1970).

Ofra razdn para elegir los resultados de MP es que incluyen los efectos de las ITneas
de absorcién, tanto del hidrégeno como de los metales.

Finalmente, para tomar debida cuenta de los ;afec’ros de "blanketting” recién mencio
nados, estos autores integran el flujo emergente a -ifravés de las curvas de respuesta espectra
del sistema UBV. Este m&todo resulta més adecuado que fomar el flujo del continuo en algun
longitud de onda representativa, como se venla realizando hasta ese momento.

MP dan sus resultados en 3 modelos de masas 5, 2 y 1.4 my . Estas masas correspond
a magnitudes absolutas visuales -10D, 172 y 2M4 respectivamente, Los resultados de estos mc
delos fueron interpolados y ligeramente extrapolados en forma lineal para las estrellas de ma
nitudes absolutas comprendidas entre -270 EM)y 3™6. Este Gltimo ITmite corresponde a la:
estrellas de tipo F5V a partir de las cuales, hacia estrellas més fardf;s, la rotacibn es préc
ticamente inexistente (Slettebak, 1970).

Los resul tados de MP fueron empleados en forma diferencial. Si A es alguna de las
cantidades M, B-V 6 U~ B, que son funcién de la velocidad ecuatorial V y de la incl
nacién i, se calcularon las diferencias con respecto a los valores sin rotacién (el angulo i
no esté definido en este Glfimo caso),

1) §a(V,i) = A(V,i) - A(0,-)

donde 8A es la diferenciaen M, B - Vé U-8B,
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Estas diferencias 8A(v,i) fueron aproximadas usando férmulas interpolatorias ob-
tenidas mediante la técnica del ensayo y error.,
Las férmulas interpolatorias son las siguientes:

Para 5 m

O . _
§M_(V,i) = ~0.57ux10"% v2.25 4 o, 155x107% v2.5 gen2.25;

(2) &{B-V}(V,i) = 8.2x107% v2.25 genls

§{U-B}(V,i) = 9.0x10”° V2.5 4 9.6x10" % v2.25 genti
Para 2 mo
su_(V,i) = ;6.OHX10—6 v1.9 4 5.71x10" % v2.8 gen2.8j
8

S{B-V}(V,i) = 6.0x10 = V2 4 0.152x10° % v2.255enk4.73
@) 8{uU-B}(V,i) = 0.023 exp(-a2?) + 0.0933 b exp(-b2) sen"i
a = (V - 260)/130 .

b = (365 - V)/141

Para 1.41 m

O
GMv(v,i)'= (—2.235x10”7 + 5.17x10'7 sendi) v2.5
(4) 8{B-V}(V,i) = -0.020 c exp(-c?) + 3.197><1O_6 v1.85 gend.53i
' -12

s{U-B}(V,i) = 3.62u4x10 v% + 0.050 ¢ exp(-c2) sen™:3i
c = (v - 330)/110 |
E n fodas las férmulas 'V estd medida en km/s .

Antes de hacer referencia a la precisidn de estas férmulas conviene destacar lo siguier
te, Exisfg un ITmite méximo para las velocidades ecuatoriales; este Ifmite se presenta cuando,
a lo largo del ecuador, la fuerza centrlfuga iguala a la gravitatoria (igual médulo y direccibr
pero distinto sentido).

La rotacidn deforma a las estrellas abultando su ecuador, de for;na tal que la sitvacibr
recién expuesta corresponde tambi&n al valor méximo del radio ecuatorial que llamaremos Rec

Sin embargo la deformacién de las zonas internas, donde se encuenira la mayor parte
de la masa de la estrella es muy pequeia (Faulkner et al. , 1968). De esta manera la atracci6

gravitatoria en la superficie todavla puede computarse como si toda la masa estuviera concen-

trada en un punt‘o.

La superficie de la estrella seré una equipotencial, conocida como superficie de Roch
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(5) | ¥(R,8) = cte
donde ¥ es el potencial total, 8 es la colatitud y R la distancia al ceniro de la estrella.
Este potencial total se descompone en una comfaonenfe gravitatoria
) ‘Pg(R) = Gm/ﬁ
y una componente centrffuga
) y_(R,0) = } v? = QZRZ;enze
donde © es la velocidad angular, constante para toda la estrella,
(8) ¥(R,0) = ¥ (R) + ¥ (R,0) = cte
En el polo (8 = 0° y R = RP) la componente centrffuga se anula y se tiene
@) ¥Y(R_,0°) = ¥ (R ) = Gm/R_ = cte
p g P p
Dado que (5) se cumple siempre resulta -
(10) " cte = Gm/Rp = Gm/R + ;QZstenZB
que es la ecuacién que regula la forma de la estrella en rotacidn. Esta ecuacibn tiene un
par&metro libre: el radio polar Rp cuya variacién con la velocidad de rotacién se obtiene
a través de los modelos de interiores antes mencionados. Podemos obtener ahora la méxima
velocidad de rotacién V_ (velocidad ecuatorial crftica) igualando la aceleracibn gravita-

toria a la centrffuga a lo largo del ecuador, Allf y en el caso crftico (R= Rec) se tiene la

aceleracién gravitatoria de (6)

3Y¥ (R)
(1) —E&_—— = _gm/R
oR ec
y la aceleracién centrffugade (7) con 6 = g0°
(]2) awc(R,QOO) - QZ R
R c ec
lgualando los médulos y despejando obtenemos para 2, = V_IR la siguiente ex-
ec
presién
(13) 22 = Gm/RZ
c ec

Definimos aqul la velocidad angular normalizada

(14) w = Q/Q
c

e introduciendo su valor en (10) obtenemos luego de mulfiplicar toda la expresidn por R ,

: R R e 2
ec _ ec 2 29 [R(w,0)
(15) RP(m) - "R(w,H) ! % wisen®o ( Rec }
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- Collins (1963) muestra (Fig. 1) las formas de los elipsoides gobernados por esta ecua-

ci Sn.

Curiosamente, esta expresibn no nos permite calcular Rpc/ Roc haciendo w = 1
; . . . - - ' -
i y 6 = 0°; sino que resulta una identidad. En cambio, si hacemos ¢ = 1 y 8 = 90°

1 o) = _
& es R(1,909)=R__ vy Rp ) Rpcquedando

ec
5 =
a (16) Rec / Rpc =1.5 .
Las velocidades crfticas pueden ser calculadas chora a partir de (13)
(17) V = Y/Gm/R

c ec

Considerando que los radios polares varfan muy poco y llamando R_ = R(w=0) al

radio de la estrella sin rotacién resulta

ne

(18) : R 1.5 R

' En la tabla 11.3.a.T1 se dan los datos correspondientes a los modelos de MP inclu-

yendo la velocidad ecuatorial crftica calculada con las férmulas (17) y (18).

’

Tabla 11.3.a.T1

4

Caracterlsticas de los modelos en rotacidén de MP,

* * *

'7 masa M, T, radio v, TE
m;) oK Ro | km/s
" 5,01 -2,26 18000 2.566 . 498 B5V
2.00 1.44 9950 1.528 406 A1V
1 .0 2.90 7675 1311 369 A7V
'  *yalor de la estrella sin rotacibn correspondiente
" LLamando . w a la relacién entre la velocidad V y la velocidad crftica Vc
1 o w = VNV .
*‘ la relacién entre w y w estG dada por
(20) w=wR /R
,‘ donde los valores para Re/Rec se calculan resolviendo la ecuacién (15) con 6 = g0°
' para cada  w
Alternativamente puede emplearse la férmula interpolatoria dada por Collins (1963)

para las soluciones de esa misma ecuacibn
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@1) Re/RP = 1.000 - .078 w + .341 w? - 1.672 w? + 1,910 wl0
En ambos casos, al resolver la expresién (15), y al calcular R con la (21), debe te-

nerse debida cuenta de la variacién del radio polar adoptada por MP

(22) R (w) = R (1 - @ w?)
P o

con d=0,03 para S5my y d =0.024 para 2 y ldmg .
En el caso de emplear la (21) debe recordarse también la relacién (16), resultando

finalmente

_ 2
(23) w = %@‘—‘;—)(Re/}zp)(m)

Ahora se puede tratar el problema de la precisidn de las férmulas interpolatorias (2),

() y (4). Suponiendo una distribucién al azar de las ubicaciones de los ejes de rotacién de

las estrellas se puede ver facilmente (Figura 11.3.a.F 1) que la funcién distribucién resul-

tante para el Gngulo i es

(24) A(i) di « sen i di )
Para las velocidades rotacionales parece adecuada una disiribucibn uniforme de w en |

el rango CETES ara representar una poblacidn elegida al azar..
g p P Y g

Con estas distribuciones para i y w se calcularon las dispersiones causadas por la

rotacién en M, B-V y U-B de cada uno de los modelos de MP. Estas dispersiones estan fa-

buladas en la primera parte de la tabla 11.3.a.T2 . En esa misma tabla se incluyen los apar-

tamientos cuadr&ticos medios entre los valores calculados por las férmulas (2), B) y (4) y los

compuiados por MP,

Tabla 11.3,a.T2

Comparacién de la dispersién causada por la rotacidn con la debida a la aproximacibn emplea

[

h dispersiones rotacionales en una aparfamientos cuadrbiticos medios de las
masa poblacibn al azar férmulas interpolatorias

M, B-V U-B M, B-V U-B

' 5mo Mo76 0065 0261 006 70010 0023

2mq .093 .0185 .0180 .018 .0033 .001.9

4 14mg 126 L0365 L0113 .021 .0073 .0025
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De la consulta de la tabla resulto que la dispersién introducida por las férmulas inter-
polatorias es siem;;re despreciable frente a la provocada por la rotacibn misma, ya que al ser
independientes, se las debe combinar sumando sus cuadrados,

Resta solamente el problema de la distribucién de las variables V e i que se emplean
en el cdmputo de los efectos fotoméiricos de la rotacién estelar de los modelos.

Para las inclinaciones se adoptaron cuatro casos: el ya mencio;\ado, dado por la férmula
(24) y tres casos de coplanaridad. Para estos Gltimos se empled una dish‘ibu.ciﬁn normal con una
dispersibn
(25) o, = 15°
y los siguientes valores medios
(26) <i> = 0°, uys5°, 9p° .

En todos los casos la distribucién es restringida al intervalo 0° £ i £ 90° !

Para la distribuci8n de las velocidades rotacionales se empled primero la ya mencionada:
i':,. uniforme en w dentro del intervalo (0, 1). También se prob8 luego con una distribucién unifo_l:l
me en w en el mismo intervalo, Las velocidades crfticas, que fijan la escalade los ®  y los
w son fomadas de la tabla | 1.3.a.T1, luego son calculados los 8A  con las f&rmulas-co—
1'; rrespondientes a cada modelo, Finalmenfé el 634 de cada ésfrello es interpolado linelamente
entre los modelos adyacentes.

Las velocidades ecuatoriales de las estrellas con M_ > 275 fueron ademés sometidas
al siguiente tratamiento: Si M < 4™0 fueron reducidas en un factor
(27) F =(4.0 - M )/2
que toma valores 1 y 0 respectivamente en M_ = 275 y u™.Sj M, o> 470 se adoptd
(28) w=wz=V=0 .

Estos 1fmites corresponden a los tipos especirales A7V (2M4) y F7V (4.0).

En definitiva, las velocidades rotacionales quedaron restringidas al espacio comprendido
entre la ITnea llena superior y el eje de las abcisas sefialados en la figura 11.3.a.F3. Dentro
de este espacio la distribucidn es uniforme cuando se emplea la funcibn dada por la férmula 1.
I.b. (5) con y=w . En cambio cuando y = w las velocidades se halla concentradas leveme
tehacia los valores m&s pequefios. En la misma figura se han sefialado los valores de <v>  toma-

dos de la figura 3 de Bernacca y Perinotto (1974). Estos valores quedan aproximadamente a medic

camino entre Oy V_ .
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b, EFECTOS DE BINARIDAD

Lés efectos que se fratan en este apartado son los producidos por las estrellas binarias
"no resueltas" ya que en aquellas en las que se distinguen las componentes se las trata a cada
una por separado, |

Para el caso de la fotometrfa UBV fotoeléctrica, la terminologfa "no resueltas" indi-
ca que la separacibn entre las componentes es menor que uno:r, 5" , que es el radio angular pro-
yectado de los diafragmas usados normalmente para limitar la zona observada.

Si se observa un cOmulo gal8ctico situado a una distancia d del Sol, medida en
pérsecs, y a es la separacibn de las componentes medida en U A, entonces la expresion
1) ’ a = a/d
indica que una misma separacién angular o, medida en segundos de arco, corresponde, segln
la distancia del clmulo, a distintas separaciones. )

Por ejemplo, los citados 5" corresponden a 2000 U A en NGC 2516, que ests situado
a unos 400 pc, en tanto que en las Pl&yades, situadas a unos 125 pc, corresponden solamente
a 600 U A,

Conviene recordar que la mayor parte de las estrellas binarias tienen el semieje mayo
es decir el valor medio de su separacibén, menor que los valores més arriba citados (Heintz,
1969).

En este problema no se incluye el caso de las estrellas mGltiples, Esto se justifica
consiaerando que tales estrellas aparecen con muy poca frecuencia.

Efectivamente, para el caso més sencillo que es el de las estrellas triples, se distin-

guen dos configuraciones: cuando dos de las esirellas se hallan préximas y la tercera muy sepa-

rada (configuracién tipo 1) y cuando las tres estrellas estn a distancias comparables entre sT
(configuracibn tipo ll). Las estrellas triples de tipo | serén en la mayor parte de los casos obser
vadas faométricamente como una binaria no resuelta y una estrella préxima, en tanto que las
de tipo Il lo serfin como ftriples no resueltas,

Aguekian (1974), pp. 294-306 trata este problema llegando a la conclusién de que
los sistemas friples de configuracién tipo Il son inestables, con un tiempo medio de disgrega-
cidn _T dado por

() T = /33/q, %95.6
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donde a es la dimensibn media del sistemay m la masa de la estrella que escapa disgre-
gando el sistema ftriple.
Calculando los valores de T para los valores extremos de las masas empleadas

m,=8 mo ¥y mi=0.7 mo) combinadas con las separaciones mencionadas més arriba, se ob-

tienen los resultados tabulados en la tabla 11.3.b.T1.

Tabla 11.3.b.T1

4

Tiempo medio de disgrégaciGn de sistemas triples de configuraci6n 11

8 .
mO 0.7 mO

600 U A 7.9 x 104 aiios 2.8 x 105 afios
2000 U A 4,7 x 10° afios 1.6 x 10© afios

Resulta claro que estos tiempos de disgregaci8n son bastante menores que la edad
(5 x 107 afios) adoptada para los modelos.,

Los efectos fotoméiricos que la adicidn de las intensidades luminosas de un par de
estrellas produce en las magnitudes y en los colores, son f&cilmente computables en forma
exacta. Esto ha sido hecho con anterioridad por varios autores para diversas combinaciones
de estrellas: Fernie y Rosemburg (1961), Smak (1967), Maeder (1968, 1974). Los resul tados
han sido presentados siempre en forma de diagramas color—n%agnifud y color-color, Utilizan-
do las férmulas dadas m&s abajo se repitieron los célculos para las combinaciones de estrellas
posibles entre 27 tipos especirales repartidos eni.Te B2V y MOV. Los resultados coinciden
en forma cualitativa y cuantitativa con los obtenidos por los autores més arriba mencionados.

Los célculos se realizan fécilmente, tratando cada magnitud en forma independien-
te. Si los subfndices 1 y 2 se emplean para las componentes y las magnitudes sin subfndice

corresponden a la doble no resuelta, la férmula para My, es

-0.4M -0.uM

M., = -2.5 log(10 vli-+ 10 v2)
g

\'/
y las corresponciienfes a los otros colores se obtienen reemplazando M, por Mg y M,
En la construccidn de los modelos se consideraron diversas fracciones de esirellas bi:
narias no resueltas. Como veremos luego, la fraccién de estrellas de este tipo bien Puede no
resultar constante a lo largo de la secuencia principal.

Antes de explicar el sencillo procedimiento que se emplea para generar las estrellas

binarias veremos cémo se elige la diferencia de magnitudes
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o bien el cofrespondi;nfe cogiente de masas
() ) Lpo= my/m my, < m
de cada una de las binarias.

Para realizar esta tarea es necesario conocer la funcibn distribucibn de razones de
masa £(u).

Para esta funcién se han propuesto diversas expresiones basadas en consideraciones
tebricas y observacionales.

Definiendo

mo u
©) A i mrrm TTvw 0

Kuiper (1935) encuentra empfricamente que las observaciones pueden ser representadas por
7) £(A) = 2 ,

resultando para f(p)

(8) £(u) = 2/(1 + u)? -

Heintz (1969) propone la siguiente férmula interpolatoria

@ © o E(A) = 1% /A(1-1)
que para  £(n) resulfa
(10) F(u) = 1o u(1ew)?

Warner (1961) favorece una ley de formacién de las binarias en la que ambas compo-
nentes se toman al azar dentro de la poblacién de esirellas simples. Conocida la funcibn de
masa de las estrellas componentes, que Warner toma como m™> (ver 11.2.a. (3)), se pue-
de derivar la funcién distribucién de los u.

Esta derivacidn se hace sin tener en cuenta ning6n Ifmite para m y resulta
(13) f(u) = ¢C T .

Jaschek (1971) y Jaschek y Ferrer (1972), empleando estad[sticas de binarias espec-
troscbpicas, ensayan varias distribuciones, incluyendo la (11) y ademé&s una distribucibn cons
tante,

(12) £(u) = 1/(1 - w,) " BT |
pero siempre considerando un Ifmite inferior n . Este |fmite inferior es necesario ya que

forzosamente no se puede admitir un nGmero finito de binarias con u+0 . Naturalmente,

lo que sucede es que hay una masa méxima y ofra mfnima para las estrellas de la secuencia
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principal como se vio en el apartado 11.2.a., resultando

(13) | u, = my/m

’

8

Heintz (1969) tambi&n menciona la formacién de pares a partir de estrellas fomadas al

’
azar, pero adopta un Ifmite inferior para la expresién 11.2.a. (3) obteniendo asf su distri

bucitn I, )
(14) £(a) = eaS72(1 - A)7°

que expresada en t&rminos de ¥ resulta

s £(u) = (s-1) u°77 :

Para el caso tratado en este trabajo se deben considerar los [fmites superior e inferior

de la funcidn de masa. Siguiendo los lineamientos de Warner se tendr

(16) f(my ,mp)dmydmy = F(mp)F(mp)dmydmy -,

de donde .

(16') £(u) = [ F(mp)F(ump)mpdm)

Se emplea ahora la expresién 11.2.a. ) para F (m) vélida para m. £ m £ m_ de la

cual se desprende que deberé ser Yambién

(17) m, 5 pym = m
es decir

1 < <
(17*) mi/u 2 n 2 ms/u

recordando que la funcibn de masa es nula fuera de los intervalos mencionados, se pueden to-

mar ghora los ITmites superior e inferior de la integral (16') como

(18) min (ms/u . ms)
)4
(19) . max (m:.L s mi/u)
respectivamente, Dado que u 2 1 tendremos
m
(20) £(n) = f S 478 plT2%gp ,
m./u
integrando
s5-2_ 2-2s -s_ 2-2s
(21) f(u) = u” “m, - W oTm

Utilizando el Ifmite inferior dado en (13) obtenemos una expresién definitiva para la distri-

bucibn

22) Fu) = w572 oy 2T
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Se ve que cuando m * * , como en el caso de Heintz, se obtiene la expresién (15).

NEAY

~

La f6rmp|a (22) da la distribucién de 1 en el intervalo (112 »1) pero no es necesa
b .
rio fruncar la expresién artificialmente en el Ifmite inferior, ya que £(u,) = 0 .

Debe destacarse que en ninglbn caso es posible obtener una expresibn finita para £(p)
si no se adopta un |fmite inferior m; para F(m). Esto se pone en evidencia cuando se quiere
repeﬁr' el cblculo de Warner haciendo mo= mj /ﬁ integrando sobre m, sin ITmites. Por el
| confrario, cuando se repite el procedimiento que parte de la (16) para llegar a la (22) in-
fegrando sobre mp surge exactamente el mismo resultado, es decir la distribucién (22) .

En la figura 11.3.b.F1 se representan simultGneamente las distribuciones £(u) da-

das por las expresiones (8), (10), (11) + (13), (15) y (22). Para la (13) y la (22) se tomé

(23)
correspondiente a los [Tmites de la secuencia principal adoptados en este frabajo. Todas las dis
fribuciones estén normalizadas y cuando fue necesario se empled s =2.35, excepto en la ex~
presibn (22) que se representd, adem&s, para s=1.7.

Empleandé la relacidn masa-luminosidad tal como fue aproximada en el apartado 11.2.a
11.2,a.(1) M =M +a log m a = -10
se pueden convertir las relaciones de masa. u en las diferencias de magnitud definidas en la
expresién (5) :
(23) Am=M2—M1=alog$—§-=alogvﬂ

" De esta forma es posible obtener las funciones distribucién de los Am  a partir de las

f(u) dadas

_ du _ 1n 10 Am/o
(24) ¢$(Am) = f(u)m‘ = f(U)————‘—u 10

En la fabla 11.3.b.T2 se comparan las distribuciones ¢ (Amd integradas sobre interva
los de 1™ desde 0™ a 7™. En la misma tabla se dan los reSL:JIfados observacionales obtenidos
por Kuiper (1935) y Hynek (1967) que han sido corregidos por diversos efectos observacionales,

De la comparocién se decidi§, finalmente, obtener las binarias no resueltas tomando las
componentes al azar, Para ello se procede como se detalla a continuacibn,

Si se desea obtener n estrellas en total, de las cuales una fraccibn p serén binarias no

resueltas, se generan n(l + p) estrellas simples; de &stas n(l - p) ser&n definitivamente simple:

en tanto que las restantes 2pn estrellas se combinan de a pares para formar binarias,
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Resulta impo;'iunfe ‘;clarar,ios. siguientes punfos, Las modificaciones debidas a la rotacién

yratadas en el apartado 11.3.a. se calculan y aplican antes de combinar las estrellas de a pa-
iz A

. Esta combinacién se efectba de la siguiente forma: la estrella m con la m + np para

igméfip. Esto Gltimo ;e hace para asegurar que |>as combinaciones sean estrictamente al azar.

Inmediatamente despu8s de comenzar las primeras computaciones con varias fracciones de

binarias, construldas como se explicé mé&s arriba, resulté evidente el siguiente efecto. Cuando se

kma como funcidn distribucién de las estrellas simples la expresién 11.2.a. (12), es decir cons-

'SMunte dentro del intervalo de definicién, la funcién de luminosidad que se obtiene luego de produ

i

eir la fraccién p de estrellas binarias resulta decreciente.
3 En efecto, cuando se combina un par de estrellas para formar una binaria no resvelta, la mag

Mllvtud de &sta resulta menor que la de la componente mé&s brillante, De esta forma las binarias no re

P
b

MMueltas se acumulan en la zona "brillante" de la distribucién, desbalanceando la funcidén de lumi-
Msidad resultante hacia las magnitudes menores a medida que la fraccién p de binarias aumenta,

{@kte efecto se produce cualquiera sea la disiribucién en magnitudes de las estrellas simples, pero

i
R

s m&s facil hallarlo justamente en el caso mencionado porque resulta muy evidente,
'. Conociendo la funcién de luminosidad final #(M) que se obtiene luego que una fraccibn
» de esirellas se forma a partir de una distribucién de estrellas simples, y una fraccién | - p es
|
/" pmada directamente de esta Gltima, entonces se puede plantear la condicién que debe cumplir la

e

dtada distribucidn de las magnitudes de las estrellas simples que se designar§ QS(M) .

1

9 Antes es necesario conocer cbmo se obtiene la distribucién de las magnitudes de las esirellas

!

,fdobles ¢, (M) formadas a partir de las simples como se explicé més arriba. Con este prop&sito se

wede aproximar la férmula (3) mediante la expresibn

& ) M = min (Mp, Mp)

@ con un error que no supera 075,
i Si, como ya se aclars, las estrellas se toman al azar y no hay diferencias estadlsticas entre

‘s componentes, resu lta
[t

o
§

EQ@ Ceg(H) = 20 (1) IM ¢ _(z)dz .

Ahora ya se puede plantear la ecuacién integral que fija ¢ _(M) conocida la funcibn de

4

minosidad ®(M) del conjunto resultante:

g a(M) = (1-p)e_(M) + pe (M) =

."/ (27) N -]

; = (1-p)e_(M) + 2pe_(¥) [ ¢ (2)dz .
M
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Qfactoreando resulta finalmente

1
4

i ) M
(27") S o(M) = o (M){1 + p - 2pf ¢_(z)dz) .

bl - -}

Introduciendo la funcién distribucién acumulativa

: M
28) Fs(i) = [ ¢ _(z)dz »
de donde
ﬁgb : dFs(M)  _
" o T %M
( qeda finalmente para (27')
Y (30) (I;(M) = —-———denst) '{1 + p - QPFS(M)} ’

@ ove luego de formar diferenciales enteros y agrupar queda

B1) (1 + p)drs(M) - deg(M) - ®(M)dM = 0

¥ Integrando enire - y M se obtiene

A M
402 pF2(M) - (1 + p)Fs(M) + [ @(z)dz = 0

#¥ de donde la solucién general para Fs(m) es

x M

; 1 =p - V(1 + p)® - upf ¢(z)dz

1/ 63) | Ps(M) = L

k. I 2p

A

*.'. y para @S(M) !
t [N o (1) = (1)

V(1 +p)? - upi:¢(z)d;

Recordando la definicién dada en 11.2.a. (10) queda

[0 o (M) = 2 (1)

- S . Z

4 V(1 + p)Z - upo(M)

i _

» Para el caso £(m) « m™ % |q expresién de ©(M) viene dada por 11.2.a.(10'), (11) y
;' (9), en tanto que si ®(M) es uniforme (11.2.a.(12)) la eipresién es

! Mo- M

i = < ESIRY

t oU) = e 2 M2,

k. i s

Como hay razones tebricas (Reddish, 1965) que indican que la funcibn de masa es del tipo ;

B'M

. 1
dAmn S, se puede tratar de aproximar ¢S(M) por una expresibn del tipo 10 Mediante expe-

-',’ rimentos numéricos se encuentra que
(36) AB = B' - B T 0.09 log i+-P
-p
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»cual corresponde a un cambio del exponente de la funcién de masa

1 -0p

o represenfaci6n‘da una-dispersién en el log ¢S(M) que no supera 0.15 para p < 0.7 .

7) ,_As=s' - s = -a(B' - B) = 0.9 log}—j—P-

A 8 ’ .
‘} Este resultado permite, dados los errores con que se obtiene el exponente s, explicar algu-
: ’ |

b
s resultados observacionales, Los Am  de las estrellas de campo obtenidos por las observaciones
i

#e Kuiper y Hynek muestran acuerdo con la teorfa de combinacién al azar cuandoel exponente s' e

B'Y 1.7 (B' ¥ 0.07), o como menciona Heintz (1969) para su distribucién sin Ifmite My

para 1.3 £ s £ 1.5.Una fraccién de binarias entre 0.4 y 0.8 permitirfa en este ca
] o explicar funciones de luminosidad constantes B ¥ 0 (s ¥ 1) como las halladas en varios

W imulos abiertos. Por otro lado, la diferencia entre la teorfa que predice s ¥ 2.35 ylaob-
Rervacion que muestra sé‘i .7 encénfrada por Jaschek y Jaschek (1957), puede fambién explicarsn'
~ #nediante un porcentaje adecuado de binarias (p=0.7).

4 Para obtener las funciones de luminosidad mencionadas en el aportado. I1.2.a se procedi&

Miomo se detalla a continuacibn. !

4 Cuando se desea que ¢(M) venga dada por 11.2.a.(12) se debe distribuir a las estrellas
-

) t"_ imples segin las expresiones (34') y (35). Usando la inversa de la funcién distribucién acumula-
qiva (33) para obtener la distribucién deseada, segln se detallé en el apartado I1.1.b, resulta
A08) mo= (M, - M1+ ply - py2} + M_ S ;

Atntonces, si y es un valor distribufdo uniformemente entre 0 y 1, el resultado de (38) quedart

l : )
distribufdo segbn <I>S(M) en el intervalo M £ M <M.

i
En cambio, para obtener una funcibn de luminosidad correspondiente a la funcién de masa
Xrm) « m™ % con s¥ 1.7 (11.2.0.0) y (5)), se prefirié usar una expresitn de la forma

' [1.2.a.(8") perocon ' en el exponente dada segln (36) para cada fraccién de binarias. To -

nando la funcién distribucién acumulativa de 11.2.a. (10") y (1) resulta para M

J %) Hs 3—1‘ Log{y (108 'Mi - 108"Ms) - 108 "H1)
‘ donde
(40) B' = 0.07 + 0.09 10g1__‘:_—1;-
Resta chora tratar el problema de la influencia gravitatoria mutua de las componentes de las

R binarias. Para ello se emplearon los resultados del reciente trabajo de Levato (1974), Un resumen
1 de los mismos se expone a continuacibn,

a) Existe correlacién entre los V sen i de las componentes de las binarias visuales,
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b) Entre las binarias cerradas hay muchos casos de sincronizacién, *

c) Las componentes de los sistemas binarios rotan més lentamente que las estrellas simples,
4

Este efecto es m&xirﬁo para las binarias cerradas en las que la velocidad de rotacién prome

dioes 20 al 25% de V. |

d) El grado de sincronizacién no depende de las dimensiones relativas del sistema R/a , don-
de‘ a es el semieje mayor del sistema,

e) Los sistemas no sincronizados Henen generalmente una relacién de masas u pequefia, o
son casos de binarias con intercambio de masa.

De estos resutados se pueden extraer las siguientes conclusiones,

El resultado @) indica, tal como lo hace la teorfa, que las esirellas binarias tienen ejes de

(Placidn paralelos. Es asf que se forzaron los éngulos i de proyeccién para que sean los mismos pa-
yambas componentes de cada sistema binario.

Del resultado b) es posible conclulr que para las binarias *no resuéltos® de este trabajo la
#flvencia gravitatoria mutua es grande, lo cual produce una convergencia de las velocidades de

" lacién hacia los valores dados en c). Esta tendencia, a su vez, es independiente de las separa-
mes relativas, como lo atestigua el resultado d). Aparentemente, si de algo depende la tendencic
[ sincronizacidn, es de la relacién de masas, siendo mayor para el caso de las masas iguales, Es-
6ltimo es confirmado por el resultado e). Teniendo esto en cuenta, las velocidades V' de las
rronentes de las binarias, fueron asignadas en la misma forma que las de las estrellas simples y
ego, para cada componente, se obtuvo la velocidad resultante V.

: ' = _ 1
I)\ v = (1 WIVY 4w 0.2V

L= 1oli1- Hal
[

gnde la pendiente o de la relacién perfodo-luminosidad fue tomada de 11.2,a. (11).
El tratamiento dado a la influencia gravitatoria mutua en las estrellas binarias es quizés la
senos fundamentada de todas las suposiciones que fueron tomadas en este apartado, pero hasta el

fmento no se dispone de ofros elementos de juicio para mejorar este aspecto.

“* Sincronizacién: velocidad angular de Totacién y translacién iguales, como la Luna con ia

Tierra.
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.. OTROS EFECTOS © -

Los efectos debidos a las posibles diferencias de edad entre las estrellas componentes de
un mismo cﬁmuifo han sido tratados con una técnica sfmilar a la de este trabajo por Schlesinger
(1972). Este autor cénstruye modelos de cOmulos galécticos en los cuales, para cada estrella, la
evolucibn es fratada en forma individual, En di>chos modelos el instante de formacibn de las es- |
trellas es tomado al azar dentro de un intervalo de 15 x 10% afios. Las edades promedio de los
modelos.que més se asemejan a la edad de los del presente trabajo son 2,25 x 107 afios (A1)
y 7 x 107 anos (B]) . Estos modelos, representados en la figurc 1 del trabajo citado, muesiran
que la dispersién de la secuencia principal es mxima en su extremo superior y se anula total -
mente 2 a 3 magnitudes por debajo segln la edad del mismo. De acuerdo con Schlesinger la
dispersién en el B -~V del modelo Al es de OM03 en el tope de la secuencia, disminuyendo
a 001 cuando se la toma 2™ por debajo. En el modelo Bl la dispersién es'dlgo mayor" que:
0701 en la parte superior de la secuencia principal; no se aclaran més detalles sobre este mode-
lo, pero una inspeccibn a la figura donde se lo representa muestra que desaparece 2™ por deba
jo del extremo superior de la secuencia,

En el presente trabajo no se hicieron entrar los efectos de la edad variable de los.es'rrellas
de los cbmulos, pero lo expuesto anteriormente muestra que este pfoblemc podrfa manifestarse
Gnicamente en el extremo superior de la secuencia principal. Seré nece;ario tener en cuenta es—
fa situacidn para una adecuada comparacién de los resultados de este trabajo con los cmulos
observados,

‘Ofro efecto susceptible de producir dispersibén entre las magnitudes y colores observados |
de las estrellas de un cOmulo es provocado por las posibles diferencias de composicién quimica.

Diferencias de abundancia de metales producen alteraciones en el efecto de "blanketing”
los cuales pueden ser notables en fa banda U de la fotomeirfa UBV, Afortunadamente las es-
trellas de un mismo cGmulo se han formado conjuntamente minimizando las posibilidades de dife
rencias en la composicién quimica,

La aparicién de las estrellas A metélicas, éauscda por fenbémenos ajenos a su primitiva
composicidn quimica (Abt, 1967), ocorre con una frecuencia apreciable recién en cOmulos de

edades mayores que la de los modelos empleados en este trabajo (Jaschek y Jaschek, 1967).

Esto Gltimo, sumado al hecho de que la incidencia nunca supera un porcentaje mfnimo, es
la razén por la cual se decidié no incluir este tipo de dispersibn en los modelos.
Otras posibles causas de dispersién, como la presencia de estrellas Be con exceso ultra-

violeta, no fueron inclufdas por la misma razén: solamente es afectado un pequefio porcentaje

{ de las estrellas més tempranas del cmulo,
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4. EFECTOS EXTRINSECOS

Se incluyen en esta seccién las dos causas de dispersidn provocadas por fenbmenos ajenos
a las estrellas m'is'mc:s.;
’
Por su misma naturaleza, es decir por no estar vinculada su accibn a la esirella observade
estos fenbmenos son totalmente independientes entre sl, Esto asegura que sus efectos dispersivos
se puedan combinar empleando las conocidas reglas de adicién de las dispersiones.

Los efectos extrfnsecos son la extincién interestelar y los errores observacionales; ambos

son fratados en esta seccidn en los aparfados a y b respectivamente,

a. EXTINCION INTERESTELAR

Una de las principales manifestaciones del polvo interestelar es la extincién de la luz de
las esfrellas que vemos a través del mismo, Este fenbmeno de extincién es producido por dos me-
canismos que son, la difusién y la absorcidn, Desde el punto de vista de un observador que mira
a través del polvo, cmb::s mecanismos no son distinguibles, de manera que en este apartado no
se haré ninguna distincién enire ambos,

La extincién interestelar no es independiente de la longitud de onda, sino que, por el
contrario, es m&s infe.nsa hacia las |Qngifudes de onda mé&s cortas.

Efectivamente, la teorfa més elemental (van de Hulst, 1957) muesira que, en general, la
secciones eficaces de extincién son proporcionales al parémetro adimensional,
M | x = 2ma/X .
para longitudes de onda comprendidas entre ® y el radio a de la partfcula de polvo considerc

da esférica. Como la extincibn se expresa finalmente en magnitudes se tiene

A - F(t)
Q) : AA = -2.,5 lOg ?r?;ﬁy >

mientras que la atenuacién lumfica F(1)/F(0) tiene una expresién exponencial
®) ' F(t)/F(0) = exp(-1) R
donde la profundidad 8ptica T es proporcional a la seccién eficaz de extincién, resultando
finalmente
(4) Ay = A

Esta proporcionalidad inversa es verificada con diversos tipos de observaciones (Whitford,
1958; Sharpless, 1963; Johnson, 1967} y se cumple solamente en forma aproximada; de las obse
vaciones resulta

5 A_ = 1.33 A
) .



(6) ' Ay = 1.56 Ay

Tradicionalmente se trabaja con los colores B~V y U- B y los efectos de la extincién
’

8
sobre los mismos, llamados excesos de color
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U-B - (U-B)
donde el subIndice cero indica los colores antes de ser modificados por la extincién interestelar

Para conocer totalmente los efectos de la extincién basta entonces conocer alguno de los
excesos recién definidos o bien alguna de las absorciones. En efecto, si como es més frecuente
se expresa fodo en funcibn de Ep.y/ se pueden definir dos constantes: R y X empleando las
relaciones (5) y (6) como sigue

) R = A_,/E ) = 3.0

\Y

(10) x = Ey_g/Eg_y = (Ay

gy = By/(Ag - Ay

- AN/ (A - Ay

A medida que se consideran estrellas de distintas temperaturas las longitudes de onda efec
tivas pueden diferir en algunas decenas de Xngsfriﬁms de las equivalentes tabuladas en la tabla
11.2.T1 . Esta variacién provoca un ligero cambio de las relaciones (5) y (6) y por consi-
guiente de las constantes R y yx s Sin embargo, esas diferencias sblo influyen en un segundo
orden en los efectos que aquf se tratan y por lo tanto no fueron considerdas.

La distribucién del polvo interestelar esté muy lejos de ser uniforme, sino que, por el cor
trario, el material se acumula en nubes pequefias que, a su vez, se agrupan en complejos mayo
res o nubes grandes (Scheffler, 1967).

Como ejemplo sencillo, si se supone un modelo en el que todo el polvo se concentra en
nubes iguales que producen un exceso de color Ey enel B~V y se hallan ubicadas al azar er
el plano gal&ctico con una densidad tal que, en promedio, la visu;:zl atraviesa k nubes por

kpc , entonces la probabilidad de observar una estrella situada a una distancia r a fravés de

n nubes esté dada por la distribucibn de Poisson

n
(1) p(n) = (kr) i);o(—kr)

Este modelo, que fue explicado por Mtinch (1952) permite calcular el valor medio del exceso
(12) <EB_V> = krEo
y la dispersién

(13) ' o. = YkrE
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{ donde se ve claramente que tanto uno como el ofro aumentan con la distancia r de las estre-
Hlas observadas.

Este mo;ielé no ‘es el adecuado para las estrellas de un cOmulo ya que (11) es v&lida bl

. ’ ‘

| para visuales dirigidas al azar; sin embargo las conclusiones siguen teniendo validez: La disper-
15i6n provocada por la distribucién irregular del polvo es menor para los cOmulos m&s cercanos a
{Sol, .que son justamente los que tienen menor exceso de color promedio.
Como el valor medio del exceso introducido en los modelos no interesa especialmente, se
{ procedib como se detalla a continuacibn,

Una vez introducidos los efectos intrfnsecos detallados en la seccién anterior, se calcula
para cada estrella un éxceso de color en el B - V distribufdo normalmente en torno de cero;
}con &l se calculan mediante (9) y (10) el EU

{ braica cada una de estas cantidades a los Tndices de color y a la magnitud correspondientes,

8 Y el AV . Finalmente se suma en forma alg

{ Las dispersiones del E son tomadas cada 001 desde 000 hasta OMO3.

B-V

jb. ERRORES OBSERVACIONALES
Varias son las causas de los errores que se cometen en el curso de las observaciones foto-
{ eléctricas de estrellas con el telescopio. Una lista no muy exhaustiva de las mismas es la siguie

te.

a) El centelleo. Esun fendmeno producido por la turbulencia atmosférica, Consiste
en répidas variaciones de la intensidad luminosa, Se lo puede disminuir prolongando el
tiempo de la observacibén, Es independiente del brillo de la estrella.

b)Ruido del cielo. Es lainfluencia que tiene el brillo variable del cielo en las me
dicione; con un fotémetro monocanal. Se lo puede eliminar con un fotémetro bicanal,
Aumenta linealmente con la magnitud aparente de las estrellas observadas,

c) Variaciones de la transparencia, Estos errores ocurren cuando la extincib
atmosférica varfa entre el momento de la observaci®n de la esirella de programa y el
de las estrellas de referencia. Es independiente de la magnitud y se lo disminuye moni-

toreando frecuentemente las estrellas de referencia
d) Errores de la medicién. Incluye pequefias fallas del equipo electrbnico y del
tefescopio, Un ejemplo es una relojerfa que sigue inperfectamente a los astros centra-

dos en el diafragma,
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e) Errores humanos, Son los provocados por los inevitables descuidos del observa-
"dor. Aumentan hacia el final de la noche de observacitn, Ejemplos son: Incorrecto cen
trado:e‘n el diafragma de estrellas dbiles. Eleccibn del cielo" de referencia incluyen
do alguna ‘estrella d&bil o nebulosidad,

Debido a las causas b) y e) estos errores son, en conjunto, mayores para las estrellas
m&s débiles. Dependiendo dél tamafio del telescopio, a partir de una ciefta magnitud aparente
se estabilizan para las esirellas més brillantes para las cuales las causas a), ¢) y d)son més
importantes.

Normalmente se realizan dos o més observaciones de cada esirella, pero con frecuencia
las estrellas més débiles son observadas menor nGmero de veces o quizés una sola vez, Esto hace
que los valores promedio de la fotometrfa UBV de las estrellas que se emplean como representa
tivos de la misma, sean més precisos para las estrellas brillantes que para las débiles.

En una compilacién que se realiza en el capftulo 1V se pudieron obtener estimaciones de
las dispersiones causadas por errores observacionales; para la magnitud y los Indices de color
en funcidn de la magnitud aparente,

Los resultados fueron los siguientes.

M ‘ Op_y = 0.7 Oy-B
Yy

2 -

() A Oy = 1.1 OU—B

La variacidn de la dispersidn con la magnitud resulta algo mé&s diffcil de deducir: aparentemen
te es constante para esirellas més brillantes que magnitud aparente 7 y aumenta para las estre

llas més débiles de la siguiente forma

®) g, =0

m
A ap F 0.0012(m - 7) m?2 7

donde m es la magnitud aparente y el subfndice A es V 6 B - V& U-B,
En los cOmulos elegidos como posibles candidatos de comparacién con los modelos la dis
tancia es tal, que magnitud aparente 7 corresponde aproximadamente a magnitud absoluta ce

ro; entonces en los modelos se calculb para cada estrella una dispersién 0, en funcibn de I

magnitud absoluta M
a,(0) M <0
o,(M) = ( S
(4) 0,(0) + 0.0012 M M 20

con lo cual se calcularon luego los errores €, disiribufdos normalmente, Los errores se suma

algebraicamente a los valores UBV obtenidos de los pasos previos de la construccién del mod

lo. Las dispersiones OA( 0 ke tomaron en el U-B cada 0.M01 desde 0M00 hasta 0mQ3,
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De nada wk'aldrfa la més detallada de las formulaciones tebricas, o el més completo de los

N

!

modelos Si no se preseﬁiurd algbn aspecto susceptible de comprobacién observacional

Sin embargo, puede ocurrir que algln parémetro cuyo valor se desee medir aparezca mez-
clado con efectos de otra Indole. En este caso bastaré una adecuada prediccibn tebrica acerca
de estos efectos "parésitos" para que sea posible, en principio, estimar separadamente el par&-
metro que intferesa.

En este capftulo se han seleccionado los resultados més fécilmente observables de los mo-
delos, habiéndose descartado todos aquellos cuya obtenci®n sea hipotética. Sin embargo, se
agregan algunos resuliudos que pueden resultar Otiles para desénfraﬁar otros aspectos con los cua
les se mezclan,

Evidentemente, no es posible realizar las comparaciones en otra forma que no sea estadfls-
fica. Lamentablemente, en los modelos que se han consiruldo en este trabajo no se puede consi-

§ derar el efecio provocado por la inclusibn de estrellas que no son miembros del cGmulo, Esto se

debe a que no existen reglas sencillas que gobiernen su aparicibn.

Del mismo modo no es posible saber “a priori" si una estrella observada en la zona del
{ cbmulo es o no miembro del mismo. En ese sentido, este trabajo puede dar una idea de cémo y

{ en qué medida es dable admitir algunas esirellas como miembros.

i 1. DIAGRAMAS COLOR-MAGNITUD Y COLOR-COLOR

i Una de las p‘rimeras tareas que se realiza con las observaciones fotoméiricas de las estre-
llas de un cbmulo, es dibujar los diagramas (V, B - V),. (V, U-B) y (U-B, B-V).Desu
{ inspeccién se puede decidir, en primera aproximacin si realmente existe un comulo en la zona
| que se observa, pero en este caso la existencia del cmulo se considera cierta y los diagramas

{ se emplean para decidir cuales estrellas son o no miembros del cbmulo, Por supuesto, siempre qu

[

8

dan casos dudosos para los cuales una posible solucién podrfan ser los criterios cineméticos.
En consecuencia se han dibujado los tres diagramas mencionados més arriba para cada uno

de los modelos, con el propbsito de comparar su apariencia con los observados,
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2, ESTADISTI'CA DE LOS MODULOS DE DISTANCIA

Uno de los hechos que resulta més evidente al inspeccionar el diagrama (V, B - V) es
que existe una. marcada dispersién a lo largo de la secuencia principal, cuya mayor parte es cay
sada por los des'plic;cmienfos casi verticales de las binarias y, en menor grado, por los efectos

de la rotacién; ambos items fueron tratados oportunamente en la seccién 11,3.

En el caso de las estrellas de un cmulo observado fotoeléciricamente, no es posible cono

cer en fqrma individual el lugar de la secuencia principal, del cual provino originariamente ca
da estrella. Dado el B -V de lg estrella se puede, en cambio, conocer su m&dulo de distancia
aparente, Es decir, se resta la magnitud aparente de cada estrella, del valor de la magnitud ab-
soluta tomado en el correspondiente B - V de la secuencia principal de edad cero (ZAMS). Na-
turalmente, el Indice de color B - V debe ser corregido con el exceso de color promedio del
comulo,

Si se conoce el médulo verdadero (m - M),, del chuié;- se pueden-definir las diferencias
(1) §M = M (B-V) - M = (m - M) - {m - M, (B-V))
donde el subfndice Z indica ZAMS. Estas diferencias son tambi&n funcién del grado de evolu-
cién del cbmulo (Johnson, 1960). Lindoff (1968), figun;a 4, muestra los efectos de la evolucién
enel 8M parg distintas edades. Con la definicién (1) la binaridad, por ejemplo, produce
siempre diferencias 6M 2 o .

En el caso de los modelos de este trabajo, para calcular los M recign mencionados s&

lo es necesario conocer el MZ B-V) ya que la magnitud absoluta M es el resultado de lo cc

culado en la construccién de los modelos. Dado que no se infroducen efectos de evolucidn en lo:

modelos, para calcular el MZ B - V) solamente es necesario encontrar las rafces del polinomi
dado en 11.2.b. (1) . Si dicho polinomio, que fue intencionalmente restringido a grado tres, e:

identificado con la expresién
3 g
(2) B-V = } a.H ,
. i
. 1=0
entonces las férmulas de Cardano-Tartaglia permiten hallar la magnitud absoluta M correspon-

diente a cada B - V de la siguiente forma; definiendo

as/ag

c1
(3cy, - cf)/9

O
[}]

®. e = ai/a o
= (9C1C2 —.27C3- 201)/5

el
!

c3 ‘{ao- (B-V)}/a,

Jl

te,-

s~

er-

5n
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con los cuales se puede comppobar que el discriminante

(4) : | D= Q3 + R?

resulta siempre negativo facilitando asf el célculo de la rafz mediante las siguientes formulas
; :

trigonométricas
' -1
5) 6 = cos (-R/V/-Q3)
© M, (B-V) = -2/-Q cos(8/3 + 240°) - c1/3 .

Las restantes rafces (cuando se suman 02 y 1202 a 0/3 )‘r.mo cérresponden al intervalo
(Ms ’ Mi) y por supuesto no representan casos reales.
Todos los célculos a que se refiere esta seccibén se realizan Gnicamente para estrellas
cuyo Indice de color resul ta
@) B-V £ 0Us
que corresponde a una magnitud absoluta 41 si la estrella tiene &M = 0, es decir
unas 3™ por encima de M;. Esto se hace con el propbsito, adelantado en el apartado 11.2.a
de que la influencia en las caracterfsiticas observadas del Ifmite inferior M; sea mfnima,
Para todas las estrellas del modelo que cumplen la condicién (7) se realiza un histo
grama normalizado que muestra las frecuencias de los 6M  en intervalos de Om1,
También s-e recuentan las esfrellas.. para hallat el porcentaje h que tiene &M £ 0
y finalmente se calculan el valor medio §¥ vy la dispersibn o, . Los parémetros h )

M son de suma utilidad para poder realizar ajustes del médulo de distancia tal como lo

describe jJohnson (1960).

3. ESTADISTICA DE LOS EXCESOS DE COLOR

Para estimar la dispersién en los Indices de color, solamente se puede recurrir al dia-
grama color-color (U- B, B - V), con cuyo auxilio se ha corregido, tradicionalmente, a
los Tndices de color por los efectos de enrojecimien‘to.

Dada la dispersién que tienen los Indices de color a causa de los restantes efectos, I
correccidn por el enrojecimiento interestelar resulta contaminada por los mismos. Justamente
debido a que se trata de una prctica muy difundida, resulta interesante realizar una estadTs-

tica de los excesos de color para averiguar cémo es influldo por las distintas causas de disper

§i6n, Este célculo se realiza normalmente sblo para la zona de ias estrellas de tipos especira-

les O y B, enlacual larelacién U-B, B~V se agroxima a una recta. La interseccién
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de esta recta con la de enrojecimiento se obtiene resolviendo un sencillo sistema de dos ecua -
ciones con dos njnc69mfas: B-V)yy (U=-B).

Como ‘en este-caso la relacién impuesta a los Indices de color de las estrellas del mode

lo fue dada por el ‘polinomio de sexto grado 11.2.b. (2), se debe aproximar, en la zona que‘

interesa -725 £ B-V £ 0"  adicho polinomio con una recta; el resultado es
m (U—B)O = a(B-v)° + B
con
o = 3.821
@ B = 0.082

Si se recuerda ahora la pendiente de la recta de enrojecimiento definida en t1.4.a. (10) se

puede obtener el exceso de color "observado"

1 _ a(B-v) - (U-B) + B
) B-V a - X

el que se indica primado para distinguirlo del verdadero.

La diferencia  A(B-V) entre el exceso de color "observado" y el verdadero

(4) A(B-V) = ELl - Ep 4

es la provocada por las causas de dispersién distintas del enrojecimiento interestelar.

Esta definicibn, explicada en detalle por Marraco y Feinstein (1973), puede ser apro-
vechada para separar estadfsticamente de las restantes la dispersidn causada por el enrojeci ~
miento. Efectivamente, empleando una.fécnica de autocorrelacién angul ar concebida por Ser-
kowski (1958) con ofros propbsitos, es posible obtener haciendo una ligera exirapolacién hacia
diatancia angular nula, la dispersién causada por los efectos ajenos al enrojecimiento. De los
resultados de esta técnica aplicada por Feinsfein,. Marraco y Mirabel (1973) a tres cGmulos, in:
cluyendo NGC 2518, se puede apreciar que la dispersién causada por el polvo interestelar es Ic
que m&s varfa de cbmulo a cOmulo,

Finalmente, cuando se tiene una causa de dispersibén independiente de las restantes, la
cual provoca ademés dgsplazomienfos €s-v Y ®u_p independientes entre sl, tal como es
el caso de los errores observacionales, se puede computar su contribucién en el Ip me -
diante la férmula’ (12) ‘de Marraco y F;ainsfein (1973). Nbétese que por un error tipogréfico el
primer miembro de esa férmula no aparecié elevado al cuadrado como hubiera correspondido.

Con el fin de poder reaiizar este anélisis se empleb la e'xpr-esi6n () para calcular ex-

cesos de color "observados". Con ellos se calcularon la dispersitn Tp y el valor medio
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-

E de las estrellas que cumplen la condicibn

(5) ‘ U-B £ -0.1

K4

de cada modelé.

4

4, ESTADISTICADELOS V- sen' i

Ademés de los observables fotom&iricos que ya se han tratado, se pueden realizar obser-
vaciones especiroscédpicas de las velocidades rotacionales proyectadas.

Estas observaciones que se hacen solamente para las estrellas més brillantes, permiten ol
tener algunas conclusiones acerca de las distribuciones de las velocidades ecuatoriales y los &n-
gulos de proyeccibn,

Para facilitar més las comparaciones se dividis el rango de las magnitudes absolutas don
de aparecen esirellas con rotacién (-2M , 4M) en tres intervalos de 2M. En cada uno de dicho
intervalos se calculd el valor medio y la dispersién del producto  Vxsen(i)  En el caso de

las estrellas binarias se tomaron solamente los datos de la componente més brillante.




~,

IV. RESULTADOS

Una vez dadas las condiciones iniciales del problema y planteados los mecanismos que se
emplean para in.h'gduc:ir ca&a uno de los efectos causantes de dispersidn, se pueden obtener los rfl
sultados observables detallados en el capfiulo 1.

De acuerdo a lo expuesto en el capfiulo 1l se tiene la posibilidad de variar:

2 funciones de luminosidad, |

2 distribuciones de la velocidad rotacional,

4 distribuciones de las inclinaciones,

4 fracciones de binarias,

4 dispersiones del exceso de color B -V,

4 dispersiones del error observacional.

La combinacidn de estas caracterflsticas en todos los casos posibles demanda la construc-
cibn de 2 x 2 x4 x4 x 4 x 4 =1024 modelos diferentes. ~

Las pruebas realizadas en el curso de la puesta a punto del programa de ctlculo indicaror
que en la computadora 1BM/360 de la Universidad Nacional de La Plata, cada modelo de 1000
estrellas demanda un tiempo de frabajo de la unidad central de c8mputo (CPU) del orden de 7

minutos.

Como 1000 es el menor nbmero aconsejable de estrellas para obtener resultados estadfsti-:

camente aceptables, se deduce que calcular la totalidad de los modelos posibles implicarfa usar
la computadora durante 5 dfas completos, Para evitarlo se eligi6 entre las distintas posibilidades‘
de cada una de las caracterfsticas mencionadas més arriba, un valor considerado represerﬂaﬁvo.
Estos valores se denominaréin valores normales.
!
Se calcularon entonces solamente dos series de modelos: 12 variando un sélo parGmetro
y manteniendo nulos a los dem&s, y 22 variando el mismo parémetro mientras los restantes toman
los valores normales,
Los valores normales elegidos son los siguientes.
- Funcién de IOminosidqd constante. Se la elige para facilitar la comparacién en el capftuloV

- Distribucién de la velocidad rotacional dada por flw) = 1; 0=w =1,

- Distribucidn de las inclinaciones al azar, Estas elecciones fueron sugeridas por los resultados

de la estadfstica de los V sen i que se analizar§ luego,
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- Fraccién de binarias p = 0.6, Este valor parece adecuado segln los resultados de Jaschek y
Gé8mez (1 970).
- Dispersiones del exceso de color Op= To2 y de los errores observacionales 0(;_g

Estos valores fueron elegidos para facilitar la comparacién del capftulo V.

A medida que se realiza la tarea de construccidn del modelo se efectfan diagramas

4 color-magnitud y color-color intermedios para controlar la marcha del proceso e interpretar

adecuadamente el significado de cada paso. Debe sefialarse que si se realiza un conjunto com-
pleto de gréficos de un modelo, su tiempo de ejecucibn en la computadora aproximadamente

se duplica.

Los diogramus que representan los pasos sucesivos de la construccién de un modelo de
500 estrellas efectuado con par&metros normales, se presentan en las figuras IV.F1, F2 y F3,
En cada figura las partes a, b, ¢, y d corresponden a las distintas e’rap\qs de la elaboracién.

La parte @ muestra las estrellas apifiadas a lo largo de las relaciones funcionales dadas
en |1.2,b. En esta etapa todavla no hay causa de dispersién.

La parte b muestra los efectos de binaridad y rotacién combinados como se explica en
11.3.

En la parf;a c ya se ha introducido la dispersién del exceso de color (Il.4.a).

Finalmente en la Gltima parte de las figuras aparece el aspecto definitivo dé los diagra-
mas luego de haber iniroducido la dispersién causada por los errores observacionales (I1.4.b),

Una de las caracterfsticas més notorias de los diagramas (V, B - V), representado en la
figura IV.F1, -y (V, U-B), en la figura IV.F2, es la neta separacién enfre estrellas binarias
y simples en la parte inferior de la secuencia. Este efecto es provocado por la cercanfa del [Tmi
te inferior M; =7M | Efectivamente, no es posible encontrar componentes secundarias para las
estrellas de magnitud absoluta 6™ de manera de obtener un M de valor intermedio. Sin em
bargo, la estadfstica de los &M se realiza recién en la zona que cumple la condicién 1.2, (;
a fin de que este efecto resulte minimizado.

La inspecci6|;1 de las figuras IV.F1.b y IV.F2.b confirma lo adelantado eﬁ la seccibn
1.2 acerca de que, al menos en el modelo normal, la dispersibn enel o, es deb.ida funda-
menfalmente a la bil:\qridad yala rofagi6n.

Resulta interesante comprobar que la dispersién del exceso de color afecta solamente la
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la parte central del diagrama (V, U - B) representado en la figura IV.F2, c. En la parte supe- .

rior e inferior lg pendiente de la relacién AV/ EU—B = 4,3 essimilar a la de la secuencia
principal, no produciéndose desplazamientos verticales, |

En el didgrd;na (U-8,8B-V), figura IV.F3.b, se puede apreciar que la binaridad
produce sus mayores efectos cerca de s zonas de mayor curvatura de la relacibn color-color.

Del mismo modo en la figura IV.F3.c se puede apreciar que en las zonas donde la re~
lacién color-color tiene una pendiente igual @ X , no hay ensanchamiento por dispersibn de -
los excesos de color. Esto ocurre en la zona correspondiente a los tipos espectrales A3V y G2\

Finalmente, en estos modelos, la causa més importante de dispersién en la parte inferior,
de la secuencia, es el error observacional. \

La primera estadlstica que se analizé fue la correspondiente a los V sen i . Sus resulta-:

dos estéin resumidos en las tablas IV.T1 y IV.T2. g

Tabla IV.TI

Valores de V sen 1 para dos distribuciones de las velocidades rotacionales

kki f(w)=cte . f(w)=cte
M= -1 +1 +3 -1 +1 +3
, 4 | i
p=0 193km/s 162 113 105 95 56
|
p=.6 161 127 92 82 72 54 :
Tabla 1V.T2

Valores de V sen i para distintos casos de coplanaridad , flw)= cte y p = 0.

™ = -1 +1 +3 ‘ ,

<i> = o0 ¥ 52 km/s 42 24 .
= 450 186 143 94
= go0° 236 194 143

*Con una dispersidn o, = 15°. :
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El resuliuc'io més evidente de la tabla IV.T1 es que la suposicibn que £(w) = cte |
enfre  w=0 y w=1 conduce a valores inaceptablemente bajos de los <V sen i>
Por esta razbn e;iu distribucién fue descartada en todos los modelos. Por el confrario, la tabla
IV. T2 muestra qué bc:io ningln concepto podemos desechar los casos de coplanaridad de
<d> = 45°y~ <i> = 909 Como la probabilidad de que aparezca un comulo con <i> = 0°
es escasa, el hecho de que no se observe ningun§ con baja velocidad de rotacibn no permite des-
A cartarlo. Sin embargo, como mediante los <V sen i> aqufl dados no es posible distinguir en
fre un caso de coplanariddd y la distribucibn al azar, se eligi6 a esta Gltima como representativa
F‘. de la condicién "normal”.

En la figura IV.F4 se comparan los resultados de los <V sen i> tabulados en la

tabla IV.T1 para f(w)=ctee inclinacibn dl azar, con los valores observados espectroscbpicam
te eﬁ dos cbmulos galéicticos citados por Abt (1970). Se aprecia que, dentro ae la sencillez del o
delo, la comparacién con la observacibn es excelente,
- Otro aspecto que se controls inmediatamente fue el concerniente a la funcibn de luminos
’i dad. En forma similar a lo ya comprobado por otros autores Gchlesinger, 1971; Hejlesen, 1972) s
pudo comprobar que su influencia sobre los resultados es précticamente nula. Efectivamente, la ¢
{ ferencia entre los ;"esﬁlfodos de los modelos calcuiados §on las diferentes funciones de luminosidc
{ es siempre menor que la fluctuacidn estadlstica del sistema de célculo.

Una vez reducidos, fanto la distribucién de las velocidades rofacionales como la funcibn

de luminosidad, a una sola posibilidad, se necesitan 28 modelos distintos para realizar las dos se

ries previstas.

Los resultados de los cinco observables definidos en el capltulo Il : &M, o, h, Ey_

y g, han sido tabulados para las dos series de modelos en la tabla 1V.T3.
Para los modelos de la la. serie los resultados estn ajustados para que resulte
m 80 = E = 0
cuando no hay causa de dispersidn.
Una excepcidn la constituyen los resultados de la rotacidn que fueron ajustados de mane
que (1) se cumpla cuando i. estd distribufdo al azar.
En los modelos de la 2a, serie, se impuso la condicién (1) al modelo con p=0 y rota

cién al azar, y los restantes se ajustaron consecuentemente.

Esta situacidn se debe a que tanto los colores infrfnsecos (Johnson, 1966) como la secue
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cia principal de edad cero (Schmidt-Kaler, 1965) representan una muestra de estrellas en su ma-

yorfa simples y con las inclinaciones dirigidas al azar. De esta forma los &M por ejemplo, |
'

pueden emplearse para ajustar los mbdulos de distancia de clmulos cuya fraccibn de binarias p

4

 es conocida, o estimada por otras fuentes,

Los resultados de la tabla 1V.T3 son graficados en la figura IV.E5 en funcién de los

o Los clrculos vacfos corresponden a la 1a. serie y los llenos a

Gmetr
parémetros p, o, o , op

la 2a. serie, en la cual los parémetros restantes mantienen sus valores "normales". !

Como ya se adelant$ opriynamente, resulta evidente que la binaridad es un fenbmeno
que actla en forma asimétrica; por el contrario, la dispersién del exceso y la de los errores obser
vacionales son esencialmente simétricos.

Resulta notorio comprobar que la dispersién o, provocada por la binaridad solamente .

8

{cfrculos vaclos) no aumenta més all& de p = 3. Es que al formarse cada vez més binarias se toma,

estrellas simples (§M = 0) y se las sustituye por dobles (0 £ &M =

0775) 5
aumentando el E—M_‘ pero cambiando poco la dispersién dado que se trata de un simple desplaza.
miento.

Cvando se analiza el comportamiento de la dispersién en condiciones normales (cfrculos
llenos) se comprueba que 0 disminuye ligeramente para p = 0.9, En este caso, a las causas
enunciadas m8s arriba se suma la influenc»ia de la binaridad que achica las velocidades rotaciona
les, disminuyendo la dispersién por rotacibn.

'Finalmente, en la estadfstica de los excesos de color se puede decir que el E es casi in,
variable mientras que la dispersidn observada Op coincide con la verdadera 0 solcmenfe:\

durante el curso de la la, serie (cfrculos vaclos). l

La férmula (12) de Marraco y Feinstein (1973) predice perfectamente el OCp:  para lo'
errores observacionales empleados.

Los histogramas de frecuencias relativas para los §M4  de las estrellas de los modelos se
muestran en las figuras V.F6, F7, F8, y F9. En la parte superior de cada figura se presentan los |
histogramas correspondientes a la 1ra serie de modelos, y en la inferior los de la 2da; ndtese que
hay un cambio de escala en las frecuencias relativas. En todos los casos una pequefia flecha indic

la posicién de 6M = 0  ajustada segln la condicién (1). No se ha representado el histograma «

rrespondiente al modelo sin causas de dispersién ya que en dicho caso el 100% de las estrellas se |

ubicaen &M 0
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La c‘zsimefrfa de los efectos de rofaci®n se pone en evidencia en la figura IV.Fé ; al
mismo tiempo se puede apreciof que un caso de coplanaridad con una inclinacin media doda
por
(2) | yso £ <im £ 9p°
es indistinguible en sus efectos de una distribucién al azar de las inc|iﬁaciones.
En la figura 1V.F7 se observan los efectos de la binaridad sobre la distribucibn de los
§M . El casode p =1 corresponde a la distribucibn de las binarias solamente. Este resultado
es comparado en la fabla 1 V. T4 con los obtenidos por Heintz (1 969) para los casos de distribu;

cién de cocientes de masa dados por las férmulas 11.3.b.(8) y (10).

Tabla IV.T4

Comparacién de las frecuencias relativas de los oM

&M 11.3.b. (8) 11.3.b.(10) p=1
o0
.62 .53 .55
15
.10 12 16
.30 ,
.07 .08 .09
45
.08 .10 .08
.60
13 a7 12
75

Se comprueba que las suposiciones hechas en el apartado 11.3.b acerca de las binaria
arrojan resultados coincidentes con los obtenidos a través de distribuciones que han sido ajustuat
a las observaciones.

Una vez mé&s los histogramas correspondientes a los efectos del exceso de color variable

y de los errores observacionales (Figuras IV.F8 y F9 respectivamente) confirman que sus e~

fectos son esencialmente siméiricos, Ambos efectos tienden a hacer desaparecer la distribucién
asiméfrica.dada por la binaridad y la rotacién. Sin embargo la distribucién permanece sensible

mente asiméirica excepin quizés en el caso de Oy_p= Tos .
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V. COMPARACION CON EL CUMULO NGC 251%
La eleccién del comulo NGC 2516 para realizar la comparacién con los modelos fue di

'

tada por la reciente disponibilidad de un adecuado nGmero de observaciones UBV fotoeléctrica

realizadas por diversos autores,

La fotometrfa fotoelécirica mencionada incluye los siguientes trabajos:

Cox (1955) 44 estrellas en el sistema PV.

Evans, Menzies, Stoy y Wayman (1961) ].5 estrellas en el sistema UcBV.
Dachs (1970) . 70 estrellas en el sistema UBV.
Eggen (1972) 145 estrellas en el sistema UBV.
Fefnsfein, Marraco y Mirabel (1973) 104 estrellas en el sistema UBV,

Todo este material fue reducido a un sistema homogéneo de magnitudes e Tndices de co
lor mediante las férmulas de transformacidn dadas por Feinstein et al, (1973) tabla 4. Para el
trabajo de Eggen (1972), que no figura en dicha fabla, las f&rmulas de transformacidn al siste-

ma homogé&neo son las siguientes

) V=Vp - 0027 - 0,015 (B-V)g
@) B-V = 0.993 (B-V)g + 0.015
3) | U-B = 1006 (U-B)_ + 0.012 .

Una vez reducidas al sistema de magnitudes mencionado todas las observaciones fueron
combinadas en una Gnica fabla de valores UBV a la cual se refieren todos los resultados que se
mencionan en este capfltulo.

Mediante estas mismas observaciones se pudo obtener el error observacional externo de
los promedios resultantes. Estos resultados, que fueron adelantados en el capliulo 11, seccibn

dan una dispersibn en el U-B para las estrellas més brillantes que magnifud aparente 7 el sigt

te valor
_ am
4) Oy-p - 0.01
que justifica la eleccién, hecha en el capltulo 1V, del valor "normal” de la dispersién obser
cional de los modelos.
Disponiendo ahora de 47 estrellas tempranas se realizé un anélisis de autocorrelacién

angular fal como fue explicado en la seccién 111.3. Se obtuvieron los siguientes resultados:

la dispersidn de ios excesos observados-es

) Op, = 070254
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de la cual la contribucibn correspondiente al exceso verdadero es

)
!

e
©) f ’oE = oTo173 |

lo que deja en el exceso observado una dispersitn ;
7) , op, = 070186
debida a las restantes causas.

La condicién "normal" tomada en el capfiulo 1V para op se debe al resultodo (6).
Este valor obtenido con més y mejores observaciones reemplaza al dado en la tabla 6 por
Feinstein et al, (1973).

Snowden (1974 ) encuentra que la dispersién provocada por el exceso es mayor que la
causada por otras razones. Este resultado no contradice lo aqul hallado, pues esté basado en fo-
tometrfa con el sistema uvbyg para el cual los efectos de rotacidn, en particular, tienen me-
nor influencia. Por otro lado los errores observacionales en el sistema merzcionado suelen ser al-
go menores que en el sistema UBV, Snowden cita como M023 la dispersién observada en las esfr_eI
llas de tipo B, si combinamos ese valor con el dado en (6) para el exceso verdadero se encuen-
tra que la dispérsi6n debida a otras causas es 015 es decir algo menor que la provocada por el,
exceso y confirmando lo explicado més arriba.

Los diagramas color-magnifud y color-color estén representados en las figuras V.F 2,

F3 y F4. Estos han sido confeccionados mediante los valores UBV observados luego de ser re-
ducidos con un exceso de color promedio EB—V = M2 y un médulo de distancia m-M = 8,30,

Se han eliminado de los diagramas todas las estrellas sospechosas de ser "no-miembros” de acuel
do con los trabajos de los cuales se tomb la fotometrfa empleada. Sin embargo restan serias dudj
acerca de ciertas estrellas ubicadas en situaciones Ifmites. Burki y Maeder (1973) en sus Figurd

1 y 5 dan claros ejemplos de cémose disponen las esirellas de campo (no-miembros) en los dia-

gramas fotoméiricos del sistema UBV, De estas figuras se puede concluir que, para el caso de

un cOmulo gal&ctico observado en una latitud galéctica elevada como es el caso de NGC2516,
! la mayor parte de las esirellas "no-miembros" aparecen mezcladas con los miembros ocupando
‘ aproximadamente la misma zona de los diagramas. Por todo lo expuesto se puede asegurar que
las estrellas que se toman aquf como miembros de NGC2516 estn seguramente confaminadas

por estrellas ajenas al cbmulo,

La comparacién de las figuras V.F2, F3 y F4 con las correspondientes de los modelo’
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se ve dificultada por la desigual cantidad de estrellas y porque los modelos no incluyen disper-
sibn por edad variable que afecta la parte superior de las secgencias. Sin embargo, la conh:mi-:
nacibn por parte de estrellas de campo resulta evidente, ya que es la Gnica causa de dispersibn,
omitida en los modelos, que interviene en magritudes absolutas intermedias.

Para las 110 estrellas del cGmulo comprendidas entre m,, == 8 y m, = 12 se caleula-
ron los &M definidos por la expresién 111.2. (1). Para ello se usé un médulo de distanciade
8M30 y las magnitudes absolutas fueron tomadas de la ZAMS tabulada por Schmidit-Kaler (1965)
Los ©6M resultantes fueron corregidos por los efectos de la evolucién mediante una isocrona
tomada de Lindoff (1968) para una edad de 3.4x]07aﬁos. El histograma de las frecuencias rela- !
tivas correspondiente ha sido dibujado en la figura V. F 1 mientras que la dispersién obtenida es
(8) o, = 00326 | .

Tanto la dispersién observada en el exceso de color como la de los médulos de distancia
son algo mayores a -as del modelo "normal™; dado que es imposible aumentar a esta 6ltima cam=
biando la ley de rotacién 6 aumentando el valor de la fraccién de binarias p, y que los valores
de los efectos extrfnsecos han sido determinados externamente estando dados por (4) y (6), se

debe concluir que a la luz de los presentes modelos existen otras causas de dispersibn, presumi-

blemente contaminacién mediante estrellas no-miembros.

En la Tabla V.T1se desglosan las coniribuciones de las distintas causas de dispersidn

enel o, sise admite p = .6 para NGC2516,

. La comparacién del histograma correspondiente a NGC 2516 -figura V. F 1- con los co-
4 rrespondientes a los modelos sugiere que podrfan considerarse como "no-miembros" a las esirella

responsables del extremo derecho en la disiribucién de los M. Sise eliminan las cinco esire-

m m

que provecan el pequeiio grupo ubicadoen &M = 1.1 y 1.0 , entonces se obtiene
(9) o, = 0286
compatible con las dispersiones obtenidas en los modelos normales para .3 = p .9 .

Este Bltimo resultado muestra lo sensible que es el procedimiento a la admisién de. estrellas co-
mo miembros,
Finalmente se dan en la Tabla V. T2 los médulos (sin’corregir por el exceso de color

promedio ) resultantes de ajustar los valores observados de &My de h a los resultados de
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los modelos normales para distintas fracciones de bfnarias. Los valores observados corresponden
a la distribucibn despojada del grupo en” 6M ¥ 105 .~

Se compruéba que el médulo de distancia es més sensible al ajuste por intermedio de h.
De la coicidencéa de ambos médulos se deduce que el porcentaje més adecuado de binarias en
NGC 2516 es del orden de 60%.

Una vez més resulta clara la importancia de contar con criterios independientes para de-

cidir la pertenencia de estrellas a un cOmulo. De esta manera se podrfan controlar los resul tado:

aquf obtenidos en forma definitiva y luego emplearlos en otros casos.-

Tabla V.T1
Conftribucién a la dispersion 95
Causa Dispersibn Confribuci&_n
Error observacional n:'079> - 6 %
Exceso de color variable 61 24 %
Binaridad + rotacién 240 , 55 %
Otras (ho-miembros) M™27 15 %
Total "326 100 %
Tabla V.T2

Médulos de distancia computados para distintas fracciones de binarias
p | Medianre 111 Mediante h
3 8.14 | 8.12
6 8.18 8.18

.9 8.21 8.23
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