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INTRODUCCION

A fines del siglo XVIII comenzó W. Herschel (1) [continuando luego su hijo J. Herschel (2)] el recuento de las estrellas, a los efectos de deducir la forma de nuestro sistema sideral. Las suposiciones adoptadas por ambos fueron extremadamente simples, a saber:

1) 

La distribución de la población estelar en el espacio es igual en todas partes, 2) 

Todas las estrellas- poseen la misma intensidad luminosa absoluta. 

3) 

La luz se propaga por el espacio interestelar sin disminuir su intensidad, en forma que las magnitudes aparentes sólo serían una consecuencia de la variación de sus distancias entre si. 

La sistematización de la estadística estelar se inició, pues, partiendo de estas tres hipótesis, que en el transcurso de un siglo, sin embargo, se ha comprobado que sólo tenían el carácter de aproximaciones groseras. Corresponde a H. W. M. Olbers (3) y F. G. W. 

Struve (4) e! mérito de haber introducido por primera vez en la estadística estelar la idea de una extinción en la luz de las estrellas que pueblan el espacio. A principios del presente siglo J. C. Kapteyn (5) y H. von Seeliger (6), trataron de determinar algo así como un valor máximo del coeficiente de absorción interestelar  T (absorción por kiloparsec) basándose en la hipótesis probable de que, en general, la verdadera distribución de la densidad de las estrellas en el espacio universal no podría aumentar notablemente con el distanciamiento de las mismas. 

El valor encontrado por Kapteyn fué

 mag vis 

 T > + 1 -----------

 kpc

siendo el de von Seeliger

 mag vis

 T < + 1-----------

 kpc

Pronto, naturalmente, surgió la sospecha, de si la fuerza de la absorción interestelar no podría depender de la longitud de onda de la luz. Así es como en un trabajo estadís
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA tico-estelar de H. S. Jones (7), publicado en 1915, encontramos ya determinado el valor del coeficiente selectivo  Tu_i entre la longitud de onda efectiva azul (fotográfica) y la amarilla (visual o fotovisual) :

 magu-i

 Tu—Tl = Tu_i + 0.47--------

 kpc

En el año 1917, J. Halm, (8), en una investigación de carácter semejante, encontró para el coeficiente de la absorción interestelar en la luz azul sola mag

 Tu = + 3.05-----

 kpc

Halm hace notar que en la fórmula (S=absorción en magnitudes) S\ = 52<P-1A _ r5g0 

_ / 520

= 43f'!J.p. 

-^430 

\ 430 /

el valor de  x toma el valor de aproximadamente —1 cuando se combina su coeficiente azul con el anteriormente denominado selectivo azul-amarillo de Jones; es decir, que se tendría aproximadamente la llamada ley X 1 de la alteración de color interestelar selectiva. Quiere decir, entonces, que desde hace ya 25 años han sido suministrados —para ciertas ¡suposiciones especiales— valores y cualidades de la absorción interestelar. En nuestra presente investigación volverán, pues, a reaparecer estos datos en la misma forma aunque para condiciones muy particulares. En lo que se refiere al desarrollo histórico del problema de la absorción interestelar en el espacio, puede consultarse la excelente disertación de H. Kienle (9), aparecida en 1922. Adjunta a dicha publicación se encuentra una lista abundante de la literatura al respecto; entre los nombres que se citan subrayamos que en la actualidad deberían mencionarse de una manera especial a F. S. King y P. J. van Rhijn. 

Un compás de espera en los ensayos tendientes a establecer una dependencia directa entre el color de las estrellas y sus distancias, es provocado por las observaciones de los colores de las estrenas en los cúmulos globulares, realizadas en los años 1915-17 por H. Shapley (10; 11 p 118; 12a p 715, 733) que contradecían apodícticamente la selectividad de la absorción interestelar; a ello se añaden más tarde (1925) los trabajos de K. Lundmark (13) sobre la variabilidad de la luminosidad superficial de las nebulosas extragalácticas respecto a sus distancias, y, finalmente (1929), las investigaciones de H. Shapley y A. Ames (14) sobre la relación entre diámetros, magnitud fotométrica y distancia de nebulosas extragalácticas en la región Coma-Virgo, que corroboran una absorción general no-selectiva en el espacio universal internebular. 

Sin embargo, los resultados sobre absorción interestelar en nuestro sistema estelar obtenidos en los años 1929 y 1930 por C. Schalén (15) y R. J. Trümpler (16) contribuyeron eficientemente a la solución del problema dándole así un nuevo impulso. Schalén, 
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eligiendo en regiones especiales de la vía láctea grupos de estrellas del tipo B y A de luminosidad absoluta máxima, investigó qué coeficiente azul de absorción  Tu debería ser aceptado como el más en consonancia con una distribución de densidad constante de las estrellas situadas en el plano de la vía láctea. Como promedio encontró: magu

 Tu = + 0.5-----

 kpc

 y como valor máximo probable:

En general, Schalén considera como muy probable que la fuerza de la absorción varía fuertemente de una región a otra. El valor máximo antes citado fué encontrado en Cygnus y Auriga. Como hasta entonces, Schalén aceptó también la forma lineal simple de la absorción interestelar  S,  medida en magnitudes:  S = T X R.  Schalén dedujo sus coeficientes de absorción para distancias desde  R — 1 hasta más o menos 4 kiloparsecs. No escapó, naturalmente, a Schalén, el detalle que, a pesar de la selección de las diferentes regiones del cielo y de las diversas leyes que rigen la hipótesis de la distribución de la densidad de las estrellas, con las distancias de las mismas el coeficiente  T de la absorción interestelar disminuye cuando dichas distancias son muy grandes. 

Los resultados de Schalén sobre las relaciones de la absorción en nuestra vía láctea, encontraron pronta confirmación en un trabajo de Triimpler (16), basado en el examen de 334 cúmulos estelares galácticos abiertos. En un centenar de estos, Triimpler trató de ver si valía la conocida relación G)

 Dm =-----  X  R

3.44

en la hipótesis plausible que se tenga que

Diámetro lineal promediado =  Dm — const. 

que w, o sea el diámetro angular aparente de un cúmulo, venga dado por observación directa en minutos de arco, y que expresado en  kpc,  aparezca bajo-la forma del módulo de distancia  m—M.  Extraño resultado: el promedio de las diferencias  Dm—Dm,  resultante del examen de ese centenar de cúmulos estelares, subdivididos en seis grupos para distancias oscilantes entre #=0.3 y #=3.8  kpc,  delata un andar que guarda una notable relación con la distancia  R, a saber, que los diámetros lineales  Dm calculados para los cúmulos más lejanos casi duplican el tamaño de los más cercanos. Y a falta de algo que explicara satisfactoriamente los resultados obtenidos, se comprobó que tales diferencias pueden, a lo menos en primera aproximación, ser tratadas aplicando la ley ya citada de 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA-PLATA la absorción interestelar : S — T X Rt Trümpler encontró así para toda la vía láctea un valor promedio de

W430 

 Tu - T\ = 4301XU. = 4“ 0-67 ± 0.07 (c.  p.) --------

 kpc

A los efectos de coordinar esta fuerte absorción encontrada en las latitudes más bajas  (\B\ < 8o según Trümpler) con la escasez de fenómenos de absorción y alteración del color que delatan, los cúmulos globulares [según Sharpley (10; 11 p 118; 12a p 715, 733)] y las nebulosas extragalácticas [según Lundmark (13) y Sharpley y Ames (14)], a pesar de sus enormes distancias y de sus altas latitudes galácticas, Trümpler dió como única solución posible la siguiente: el medio absorbente, de un modo semejante al de los cúmulos estelares abiertos, se encuentra muy fuertemente concentrado en dirección al plano de Ja vía láctea, en forma tal que la mayor parte de dicha materia absorbente está contenida en una capa cuyos límites oscilan sólo en una distancia de ± 100 parsecs del plano central de la vía láctea hacia el Norte y Sud respectivamente. El pequeño remanente de absorción se diluiría muy rápidamente distanciándose cada vez más del susodicho plano. 

En base a esta teoría, Trümpler interpretó a ;su vez como efectos de esta capa de absorción interestelar en realidad selectiva, los excedentes de color  E determinados por Hertzsprung, Seares, Shapley, von Zeipel y Lindgren, Wallenquist, en siete cúmulos estelares abiertos. La fórmula empleada fué: (Su — Si) = (Tu — T,) x  R

siendo

 / Azul - u ; Amarillo = l \ 

\ Xu - 430p/;. ; X1 =-. 530wx ]

es decir que:

 EU-i — Tu-i X  R

o sea:

•^430-530 =  T430-53Q X  R

Trümpler obtuvo para el coeficiente de absorción selectiva (azul-amarilla) el valor:

'^^430-530 

 Tu_i =  T43o_53O — -]■ 0.32 ± 0.03--------------

 kpc

Expresión en la que llama poderosamente la átención el valor de T430_530 al compararlo con el de Trümpler

W430

T43o = + 0.67--------

 kpc
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pues se tendría

W530

^530 — 4“ 0.35------------

 kpc

 y

^

*

530

-------- « 0.5

^430

Pero en realidad esto no corresponde en forma alguna a una ley).-1 de alteración interestelar de color, sino mas bien a un exponente  x = — 3 de la fórmula de alteración del color:

/ Sx = 530P-1X \  _ / 530

\ 

/ 

\ 430 /

Cuando, por ej., como en nuestro caso, se tiene  = T\ X -ñ, entonces resulta directamente:

^530

^530 

___

 d R

__  

 T

x 530 

__

/ 530

^430

 d <S430

 T 

 ~

\ 430 /

430

 d R

vale decir que  x -=*  — 3, como se puede deducir de la tabla 1. 

TABLA 1. 

LA ESCALA DE LA ALTERACION DE COLOR ENTRE

LAS LONGITUDES DE ONDA EFECTIVA X=430,480,530,630 yijx A DIFERENTES POTENCIAS DE LA ABSORCION INTERESTELAR. 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA Como acabamos de ver, las investigaciones de Triimpler no sólo confirmaron y ampliaron la idea de la absorción interestelar, sino que al mismo tiempo aportaron una nueva serie de valores para las diferentes constantes que forman parte de la teoría. La solución del problema progresó luego notablemente a partir de 1930 cuando una serie de investigadores, siguiendo más o menos las huellas de Schalén y Triimpler, se ocuparon de suministrar nuevos materiales para la confección de una teoría correcta sobre la absorción interestelar. No creemos del caso en esta introducción enumerar dichos trabajos, gran parte de ellos se encuentran prolijamente reunidos y comentados en el  Handbuch der Astrophysik,  por B. Lindblad (17a p 1024; 17b p 574) y por H. D. Curtís (18 p 550) ; véase también la publicación de von der Pahlen (19). 

Sin embargo, no podemos pasar por alto investigaciones, que por su contenido, significan un aporte para la mejor comprensión de nuestro tema. Así, por ejemplo, R. S. Zug (20) nos da cuenta en una investigación aparecida en 1933 que aplicando la concepción de Triimpler a los excesos de color de 23 cúmulos estelares abiertos encuentra que la fuerza del coeficiente de la absorción revela cierta dependencia con la longitud galáctica L, no obstante la variación de valores en la vía láctea. La fórmula de Zug era:

^43o-G2o = — 0.10 + 0.36  R + 0.07  R2 sin (117° — L) Como Zug a su vez no ignoraba que los excesos de color de los cúmulos abiertos más lejanos, en los cuales se han observado los excesos más grandes, resultan ser más peque

ños que los valores que les atribuye la sencilla fórmula lineal de interpolación, sospechó que existen en la región de la vía láctea direcciones en las que la superficie limítrofe efectiva de la capa de absorción interestelar se encuentra prácticamente a una distancia de 2  kpc,  y dado que distancias entre 2 y 4  kpc no añaden ningún importe esencial de alteración del color, dedujo que sobre los 2  kpc dicha alteración debería descender rápidamente. 

Ello dio origen naturalmente al problema del espesor lineal efectivo 2  H de esta capa de absorción interestelar. Trümpler (16) lo hacía oscilar entre los 200 y 300 parsecs. 

Pero el mismo año 1930, van de Kamp (21) publicaba sus primeros cálculos al respecto. 

Se basaban ellos en el empleo de la fórmula clásica dada para el valor S de la absorción en la latitud galáctica  B:

 S(B;R)=TR=TH ese \B\

donde S viene dado por la observación y puede tener los tres significados siguientes: En base a lo cual van de Kamp adoptó como valores de T, para una densidad homogénea de absorción en el interior de la capa, los siguientes: _ 

 mag 

 mag

 1 4.10 = + 0.67--------[según Trümpler (16) ] ; T430-530 = + 0.33----------; T530 = 4- 0.34---------

 kPc 

 kpc 

 kpc
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Para la aplicación de la fórmula se tomaron diversos grupos de astros y a distancias tales que con toda seguridad se encontraran situados fuera del espesor efectivo de la capa de absorción interestelar; así por ej.: estrellas débiles del tipo  A y  B,  estrellas luminosas del tipo  O,  cúmulos estelares abiertos, cúmulos globulares, nebulosas estragalácticas. 

Van de Kamp obtiene como promedio ponderal de 9 valores independientes, que 2 H = 175 ± 50  parsecs

de donde deduce que la mitad del valor de la absorción azul que va de un polo al otro de la vía láctea es:

S430 (B=90°  ; R=H) = T43Q H = + 0^06

Desde luego que ambos valores débense tener aún como muy inseguros. 

Finalmente, K. F. Bottlinger y H. Schneller (22) llaman la atención a fines del año 1930 sobre ciertos efectos observables en una capa de absorción galáctica que modifican la escala aplicada a sistemas de astros fuertemente concentrados en la vía láctea. Vale decir que, si se calculan las distancias de estos astros, sin tomar -en cuenta la absorción, aquellas resultan tan grandes para astros débiles que su correspondiente distancia Z = R sen \B\ del plano central ga^ctico resulta a su vez excesiva. Cuanto más alejados están pues los astros, tanto más fuertes resultan sus distancias medias del plano central de la vía láctea. Que haya ocurrido una tal disminución de la concentración galáctica, Bottlinger y Schneller lo demuestran Caramente basándose en el estudio de 171 estrellas del tipo 3 Cephei. Divididas las distancias de dichas estrellas en 7 grupos, se deduce que, por ejemplo el grupo más cercano al sol (distancia 0-1 kpc) tiene un valor medio de  \Z\ = 71 parsecs, siendo a su vez para el más lejano (distancia 12-15 kpc) de mag 

 \Z\ = 448 parsecs. Introduciendo el coeficiente de absorción de Trümpler  T = 0.67 -----

 kpc 

en la fórmula que entrega la distancia verdadera  R en función de la falsa  Rs (Ms) 430   -^430 “ ^430 + >$430   ^430  = lg Rs = 5 R 

T430  R

dónde el subíndice S representa la absorción, se obtuvieron los valores:

 | Z | r =  o- i  kpc =   59  parsecs y

 \Z\ r- 12—25  kpc = 108  parsecs

Resultados qué delatan evidentemente una relación de valores que en ninguna forma sa-
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tisface. Sólo recién cuando se aplicó un coeficiente mucho mayor, a saber T43o = 2 ----- , kpc 

se llegó a un resultado hasta cierto punto satisfactorio, al tenerse:

 | Z\ r= o- 1 kpc — 48  parsecs

 \Z\ R = w_<i5kpc = 57  parsecs

Schalén (15) ya había encontrado en Cygnus y Auriga tan fuerte coeficiente de absorción azul, sin embargo, ello no satisface a Bottlinger y Schneller, quienes por el contrario vuelven a llamar con razón la atención de que las distancias de Trümpler (16) respecto a los cúmulos estelares abiertos presentan el mismo fenómeno que las cefeidas, a saber, un aumento aparente del espesor de su capa vertical sobre la vía láctea al distanciarse del sol. Van de Kamp (24) en el año 1932 vuelve nuevamente sobre lo mismo, y en base a cálculos más exactos determina que para poder corregir las distancias del sistema de los 100 cúmulos estelares abiertos de Trümpler es necesario emplear un coeficiente de ab-mag

sorción azul que ajo menos sea T43o = 1----- , sin excluir por el momento un valor que kpc

 mag 

pueda ir hasta T430 > 3----- . 

 kpc

Un año antes, en 1931, van de Kamp (23) había intentado a su vez valorar la fuerza de la absorción interestelar. Como por una parte, cálculos de éste basados en la teoría de la rotación galáctica, situaban el núcleo de toda nuestra galaxia a una distancia de 7-11  kpc del sol (aproximadamente  L = 330°), y como por otra los estudios de Shapley (11 p 175; 12a p 758) colocaban el centro geométrico de gravedad de los cúmulos globulares a una distancia de 16  kpc y a 14  kpc el sistema de las estrellas variables tipo cumulares estudiado por Shapley y Swope (25) en el Harvard Milky Way Field 185 (a 10° del centro galáctico), van de Kamp puede reducir hasta 9  kpc las distancias de los dos centros geométricos de gravedad correspondientes a los postulados de la teoría de lo rotación mag 

galáctica tomando un coeficiente T430 

2----- . 

 kpc

Un año más tarde, van de Kamp (24), en el trabajo que se acaba de citar, vuelve nuevamente a calcular el importe del espesor óptico  2TH de la capa, y a su vez la mitad TH del valor de la absorción interestelar que va de un polo al otro; se asesora esta vez con un abundante material de observación, rico en nebulosas extragalácticas. En su estudio emplea la misma fórmula: S(B;R) = TR = TH ese |B|

pero en forma que de las nebulosas extragalácticas no hace sino un recuento, es decir, 
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determina el número  N de ellas por unidad de superficie celeste como función de la latitud galáctica  B hasta una magnitud aparente ficticia  ma = m + S;  así la fórmula empleada

 lgN(B;m8) = 0.6  (m8 — S) + const. = 0.6  (ms —~TH~Csc \B\) + const. 

dió como resultado definitivo que

 TH = 0.4 ± 0.1  (e. p.) mag±3Q

valor que es 7 veces más grande que el anterior (ver pág. 11), pero que posee sin lugar a dudas un peso notablemente mayor. Pero como T430 según todas las apariencias debe tema^

ner un valor q¿ie oscile entre 0.5 y 2.0----- , van de Kamp deduce por simple división kpc

 TH

 — = H que los valores límites de la mitad del espesor efectivo de la capa deben ser: Hm(lx — 0.8  kpc y  Hmin = 0.2  kpc. 

En general, el deseo de tomar en cuenta y de determinar al mismo tiempo, si fuera posible, las diferentes constantes de la absorción interestelar y los efectos de la misma que derivan de un aumento artificial de las escalas en nuestro sistema, invadieron cada vez más rápidamente muchos problemas de la astronomía estelar y de la astrofísica moderna. 

En ese sentido la estadística estelar marchó siempre a la cabeza de todas las demás, debiéndose ello a que en el resultado de las observaciones, el efecto de la absorción interestelar repercute de modo muy señalado sobre el número  N ; de ahí que se haya puesto el subíndice s (= absorción) a  m,  magnitud aparente de las estrellas contadas hasta cierto límite  nt8.  M. Wolf (26) fué uno de los primeros (1923) que estudió intensamente dicha cuestión, en particular los espacios de la vía láctea despoblados de estrellas; por eso las curvas  log N (m8) han sido llamadas “curvas Wolf”. Después que P. J. van Rhijn (27) aunando sus esfuerzos a los de su predecesor en el cargo, Kapteyn, que representaban el trabajo de varios decenios, publicó en el año 1925 las dos funciones (una para las magnitudes azules y otra para las amarillas) de distribución de la frecuencia de las luminosidades absolutas de las estrellas (brevemente: las funciones de luminosidad), B. J. Bok (19 p 505; 28) aprovechó éstas en el llamado esquema Kapteyn (19 p 398; 28; 29) en el que según su método numérico reconstruyó analíticamente los recuentos modernos de estrellas basándole en la magnitud aparente y en la latitud y longitud galácticas (30, 31, 32, 33, 34, 35, 36, 37). En palabras más exactas, trató recuentos de-estrellas (37) de únicamente magnitudes azules que van desde (X0430 = 9m hasta (9n,s.)430 = 18m y que representan el promedio total de una zona de ± 20° de latitud galáctica. La opinión de Bok es que la distribución de la población estelar más probable (que en general decrece en forma constante) en las capas sucesivas de su esquema Kapteyn, es decir, de nuestro sistema galáctico, en 1*  aproximación se obtiene, cuando se acepta una absorción intereste-mag ’

lar azul uniforme T430 = 0.40 ----- . Valor Que resulta ser notablemente pequeño! El mé-kpc

[image: Image 25]
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14

OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA todo de Bok se presta especialmente para determinar las condiciones de las nubes oscuras de la vía láctea. Sin embargo, refiriéndose a tantos trabajos publicados, si se quiere determinar el coeficiente de absorción azul u otra cualquiera selectiva, ya sea en los espacios vacíos como en las nubes de estrellas de la vía láctea, se habrá siempre de remitir el investigador a la síntesis de comentarios de Lindblad (17a p 1010; 17b p 571), von der Pahlen (19 p 619) y Bock (28b). 

Por lo demás, A. Brill (38) indica que dentro de pequeñas distancias  (R < 0.100  kpc) la relación entre la magnitud absoluta  M,  la magnitud aparente  ms y la distancia  R (en A’pc)

 M + S = ms — 10 — 5  Ig R

ofrece un excelente medio para determinar el aditamento S de la absorciói» que como función de  R,  transforma la luminosidad absoluta calculada  M.  Más tarde, A. Corlin (39) trató en parte de aplicar este método. 

Nuevos valores investigados del coeficiente de la absorción interestelar en y entre diferentes longitudes de onda hicieron pensar en una teoría física de la extinción de la luz de las estrellas en el universo. E. Schoenberg trató de resolver dicho problema en una serie de trabajos. El primero de ellos (40) apareció en 1932 sosteniendo la tesis de que el coeficiente de la absorción interestelar sigue, en su dependencia de la longitud de onda, una ley X “4, es decir, S(X) — X ~4. Sin embargo los datos observacionales nunca justificaron el exponente  X = — 4; máxime que una serie de investigaciones, espectrofotométricas de R. J. Trümpler (41), O. Struve, P. C. Keenan y J. A. Hynek (42), J. Rudnick (43), J. S. Hall (44) y J. L. Greenstein (45) realizadas en el período 1930-37 se inclinan por  X = — 1. Además, este exponente parece quedar comprobado por las investigaciones teóricas de E. Schoenberg y B. Jung (46; 49c) y por las de C. Schalén (47; 48). Mis cálculos (49b), basados en datos observacionales y en la fórmula que responde a la suposición hecha por el prcf. Schoenberg en base a sus más recientes averiguaciones (49c), arrojaron el extraño resultado: 1) 

En la zona interior (quizás |B| < 5o) de nuestra vía láctea, posiblemente sólo el exponente  X = — 1 tiene una importancia real; en ningún caso aparece el exponente  X = — 4. 

2) 

Fuera de esta zona (quizás |B| > 5o) el exponente  X = — 1 parece por el contrario completamente imposible, mientras que el  X — — 4 podría ser muy probable. 

Añádase a esto que anteriormente ya (49a), en el mismo año 1937 debido a la alteración del color de los cúmulos globulares —es decir, ya bastante alejado de la capa galáctica de absorción de Trümpler— había encontrado el valor de  X = — 8. Finalmente, vale 

[image: Image 27]
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aún la pena llamar la atención sobre lo que el mismo año publicaba O. A. Melnikov (50), a saber, que los resultados obtenidos por varios investigadores indican que la pérdida de la energía que se observa en los espectros de las estrellas afectadas de absorción interestelar, sigue en las longitudes de onda corta (= azul) una ley X — 1, pero que después pasando paulatinamente por exponentes más pequeños llega en las de onda larga (= roja) a valer X ~4. Según Melnikov, cada longitud de onda (para un tamaño dado de las partículas que efectúan la absorción interestelar) se rige por su propia ley X~x. 

En este mismo año se trató a su vez de resolver el problema relacionado con lo anterior, a saber, si en la absorción interestelar existiría una componente que no guardara dependencia con la longitud de onda. Tanto B. Stricker (51) como el autor (49a) coincidieron, por caminos diferentes, en dar como componente de la absorción no alterada el valor mag

de 0.1----- . Resultado que recién en el año 1941 fué confirmado por J. L. Greenstein y kpc

L. G. Henyey (52), quienes lo tienen por un valor muy pequeño y aún despreciable. 

Ya en el año 1931, Bok (28a) decía que  “actualmente en ninguna forma se pueden analizar recuentos de estrellas sin que se considere la absorción interestelar.”  La investigación de la capa galáctica de absorción llegó a su apogeo, cuando en el año 1934. 

E. Hubble (53) publicó los resultados del recuento de 44.000 nebulosas extragalácticas (al norte de la declinación — 30°, o sea, distribuidas sobre los ¿4 del cielo). Dentro de una zona ecuatorial angosta y arbitrariamente variable enere  B = ± 5o hasta ± 20°, en ninguna forma se han podido ver nebulosas extragalácticas. Fuera de esta “zona de ausencia” (Hubble la llama “Zone of avoidance”) comienzan paulatinamente a ser visibles. Su densidad de población va progresivamente creciendo hacia los po^s galácticos, alcanzando en ellos un máximo. Con este resultado no solo comprueba Hubble la concentración galáctica de las masas absorbentes en el espacio interestelar de nuestro sistema de la vía láctea (el plano galáctico resulta así ser un plano de simetría de la absorción interestelar), sino que a su vez por la misma fórmula usada ya por van de Kamp (24) Ig N(B;ms) = 0.6  (ms — TH ese \B\) + const. 

deduce la mitad del valor de la absorción azul interestelar que va de un polo al otro, o sea que T430  H = 0”25 ± 0^05. Ante un resultado tan notablemente pequeño, E. T. R. Williams (54) modificando algo la interpretación del material de observación de Hubble llega a T43o  H = 0^30 ± 0^07, valor que se acerca algo más al de van de Kamp que es: T430  H = (H0 ± 0^10. 

El problema de la absorción intereste^r, como se ha visto, en los 5 años que van de 1929 al 1934, ha avanzado de un estado de inseguridad a otro de franca existencia. Por lo tanto al tratarse de nuevo dicho problema n? podrá desconsiderarse lo hecho y se habrá de completar con todas las investigaciones astronómicas recientes. En la mayoría de los casos se tratará de una nueva determinación de las diferentes constantes de absorción. 

Extensas han sido en este sentido algunas investigaciones modernas, relacionadas con el 

[image: Image 28]
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA problema de la rotación galáctica. Con este fin han sido usados grupos de astros que poseen una fuerte concentración galáctica y que alcanzan distancias muy grandes. Así es cómo, hace algunos años, L. Berman (55), tratando nebulosas planetarias, encontró mag

que T490 = + 0.55 ± 0.06----- , y P. W. Merril y R. F. Sanford (56) por estrellas en kpc

 mag 

las que afloran líneas interestelares T530 

0.9----- . El tratamiento de las variables

 kpc 

Cefeidas para determinar los coeficientes de absorción demuestra cuán inseguros son dichos coeficientes; así, basándose en la teoría de la rotación galáctica A. H. Joy (57) mag

obtuvo T43o = 0.85----- , mientras que tratando las mismas cefeidas por el método de kpc

 mag 

Bottlinger y Schneller (22) llega al duplo del valor anterior, a saber que T43o = 1.50----- . 

 kpc 

Relacionado con lo que precede vale la pena advertir que Trümpler (58), en el año 1940, tratando nuevamente sus cúmulos estelares abiertos, pudo confirmar su valor anterior mag 

T430 = 0-70----- , señalando al mismo tiempo que para distancias  R > 0.700  kpc,  un coe-kpc

 mag 

ficiente tal como T430  = 1.50 ----- , por ser demasiado grande, era completamente incom kpc

patible con sus datos. Sin embargo llama la atención que E. T. Williams (54) simultánea-mag

mente se pronuncie con certeza por T430 > 1----- para  R<0.700  kpc.  Por otra parte, poco kpc

antes, Wilhelm Becker (59) dividiendo los cúmulos estelares abiertos en tres grupos caracterizados por el mayor o menor número de estrellas circunvecinas, llegaba a la conclusión de que sólo los últimos delataban vestigios apreciables de absorción interestelar. 

Poco después R. E. Wilson (60) publicó sus investigaciones, resultantes del conjunto observacional de estrellas tipos  O y  B,  variables cefeidas, estrellas del tipo  c no cefeidas y estrellas con líneas interestelares; (todas las observaciones responden a la zona de latitud galáctica ± 30°). Se puede llegar a una concordancia de todos los datos, si se acepta que el promedio del coeficiente efectivo de absorción (cosa por demás curiosa) sea igual mag 

para la luz azul y para la amarilla, vale decir, que: T430 

T530 

0.65 ----- . En forma

 kpc 

 mag 

semejante P. J. van Rhijn (61) llegaba en estos años al valor T430 = 1.06 ± 0.59----- , kpc 

mientras J. H. Oort (62 p 48), al comparar una numerosa serie observacional de coefi-mag 

cientes de absorción azul (fotográfica) y selectivos, se inclinaba por T43O 1.8----- . En kpc

[image: Image 29]
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 mag

el mismo trabajo van Rhijn (61) encontraba que T530 = 0.5 ----- , e indicaba como límite kpc

 mag

superior presumible que T530 <1.5-----Y como el valor de un coeficiente de absorción, kpc

probablemente dependa en general de la región estudiada del cielo, de la distribución y de las distancias de los astros en cuestión.. . etc., se explica por qué P. van de Kamp y A. N. Vyssotsky (63) en base a una extensa investigación estadístico-estelar sobre paralajes y movimientos propios de unas 18.000 estrellas se inclinen a pensar que mag

T530 = 2------es un valor bastante aceptable para esta constante de la absorción en las kpc

proximidades del plano galáctico. 

Por todo lo que precede nos podemos formar un concepto de la heterogeneidad de ideas existentes sobre la magnitud a asignar al coeficiente de la absorción azul o amarilla interestelar. La causa de esa heterogeneidad sin duda que no habrá de buscarse en la diversidad de métodos empleados por tantos investigadores, sino más bien en la naturaleza misma del problema. Prescindiendo de otros muchos trabajos relativos a la aparición de la absorción selectiva, ésta resulta con claridad indiscutible de las extensas investigaciones llevadas a cabo por J. Stebbins, C. M. Huffer y A. E. Whitford, sobre la aparición de excesos de color en los cúmulos globulares (65), de las observaciones de estrellas del tipo  B (64, 66, 67, 68), cuya distribución abarca la mayor parte de la vía láctea, y de las observaciones de las estrellas del tipo  A que rodean los polos galácticos, más las que circundan el polo norte de la rotación de la tierra (69). Los tres autores nombrados llegan a la conclusión de que  “las nubes absorbentes se encuentran generalmente en las inmediaciones del plano galáctico. Estas nubes y en conseciiencia también los efectos que absorben y alteran la luz de las estrellas están en tal forma aisladas y son tan irregttlares que YA EN NINGUNA FORMA SE PUEDE SUSTENTAR LA IDEA DE UNA CAPA UNIFORME CON COEFICIENTES CONSTANTES DE ABSORCION INTERESTE

 LAR, ya sea que se trate una longitud de onda individual (= valores absolutos) o que se comparen dos (— valores selectivos). Por lo demás, la alteración interestelar del color hacia la región central de la vía láctea es mayor que en la dirección opuesta, y además las regiones más brillantes de la vía láctea están en parte sometidas a un oscurecimiento.”  Finalmente, queda aún por resolver el problema que plantea Wilhelm Becker (70), a saber, si la materia interestelar se encuentra exclusivamente aglomerada en las nubes oscuras que individualmente pueblan el espacio, o si las tales nubes oscuras no son sino como nudos de condensación de una capa ininterrumpidamente continua de materia interestelar. 

[image: Image 30]
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I). — ORIGEN Y OBJETO DEL TRABAJO

La idea del presente trabajo se le ocurrió al autor en el curso de una investigación anterior. El título de la misma era: “Photometrisch-Stellarstatistische Untersuchungen in ausgewahlten hellen und dunklen Feldern der südlichen Milchstrage” (71). Este trabajo (71) difiere, en cuanto el autor conoce, de todos los anteriores de carácter semejante, en que, por primera vez, se intenta  aplicar el método de Bok (19 p 505; 28)  simultáneamente sobre dos curvas de Wolf de diferente longitud de onda efectiva de sus magnitudes aparentes,  para el análisis teórico de recuentos de estrellas con el fin de ca]cular la forma de la distribución de la densidad de las estrellas  D(R) en el espacio universal con la distancia  R.  Para una mejor comprensión de nuestro problema transcribiré algunas frases de este trabajo. 

La aplicación de un esquema Kapteyn (19 p 398; 28, 29) con una densidad  D = l, constante en todas las capas del espacio tal cual lo pide el método de Bok, exige el conocimiento de la distribución de frecuencias de las luminosidades absolutas (función de luminosidad) de las estrellas. Esta ha sido determinada en distintas ocasiones por varios autores, tanto en el azul (luminosidades fotográficas) como en el amarillo (luminosidades visuales). Las más modernas son las de van Rhijn (27; 61 p 17), del año 1925 y 1936, quien en dos oportunidades y utilizando métodos algo diferentes, ha determinado la forma de la función de luminosidad visual y, haciendo ciertas suposiciones sobre los índices de color, también la función de luminosidad fotográfica. Bok (28a) ha tratado, en el año 1931, de mejorar la forma de la función de luminosidad fotográfica. (Véase la tabla 2). 

Van Rhijn y más tarde Bok —cada uno en base a su función de luminosidad (van Rhijn visualmente, Bok fotográficamente)— han calculado el andar de la función de la densidad  D(R).  (Véase la tabla 3). 

Van Rhijn en su primer estudio (27) no tomó en cuenta la absorción interestelar visual (S=O). Por eso en la tabla 3 sólo mencionamos los valores de densidad que da Bok (28a), desconsiderando a su vez la absorción interestelar fotográfica  (S=O). 

Al examinar las tablas 2 y 3, ya en aquel entonces, me llamaron la atención ciertas como antinomias que se dejaban entrever, comparando los importes  D(R) obtenidos por diversos caminos y los sistemas de valores que entregaban las funciones de luminosidad de los colores azul y amarillo. Lo más llamativo resultó ser que, en la tabla 3, 

[image: Image 32]
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA para  R > 0.100  kpc,  los valores azules  Dn(R) aparecían sistemáticamente menores que los amarillos  Dt(R), y en realidad, en una relación al parecer fuerte, como que Dt(R) > 2 Dtl(R) Naturalmente que, en teoría, debe postularse sin restricción alguna que en cada capa espacial del esquema Kapteyn se debe tener que  Di(R) — DU(R), dado que el número total de estrellas situadas en una misma capa guarda absoluta in-TABLA 3. 

DIFERENTES DETERMINACIONES DE LA DISTRIBUCION MEDIA DE LA DENSIDAD ESPACIAL D(R) DE LAS ESTRELLAS EN EL UNIVERSO, DERIVADAS DE RECUENTOS DE ESTRELLAS VISUALES Y FOTOGRAFICAS, PROMEDIADOS SOBRE LAS LATITUDES GALACTICAS B=0°-20°, SIN TOMAR EN CUENTA LA ABSORCION INTERESTELAR. 

R IgR

lgD

D

v.RHUN

BOK

v. RHIJN

BOK

1925

1931

1925

1931

vis. 

fotog. 

vis. 

fotog. 

2 5.0

1.4

7.60

0.004

1 6.0

1.2

7.00

0.008

1000

1.0

8.15

0.014

630

0.8

841

0.026

4.00

0.6

a6o

0.040

2.50

0.4

883

0.067

1.60

0.2

9.04

0.11

1.000

0.0

923

0.17

94 35

0.272

0.630 

1.8-2

920

0.16

0.744

0.555

0400 

1.6-2

931

023

9.905

0.804

0.250

1.4 -2

951 

0.32

9.999

0.998

0.160

1.2-2

966

0.46

0.054

0.100

1.132

1.0-2

0.00. 

1.00

0-049

1.11 9

0.063

0.8-2

0

1

0.021

1.050

0.040

0.6-2

0

1

9.966

0.925

0.025

0.4-2

0

1

9.946

0.883

0.016

0.2-2

0

1

9.954

0.010

0.0 -2

0

0.900

1

0002

T005" 

0.006

1.8-4

0

1

0.005

1.012

0.004

1.6-4

dependencia con la distribución de las mismas, ya sea que hagamos su recuento según las luminosidades aparentes de diferente longitud de onda efectiva, ya sea que las analicemos según las funciones correspondientes a dichas luminosidades. Por eso, tampoco nos tiene que sorprender que de aplicar la función  DU(R), — como la encontró Bok? partiendo de los promedios fotográficos de la vía láctea—-, basándose en el esquema visual Kapteyn de van Rhijn y tomando como densidad constante  D = 1 en todas las capas del espacio, en ninguna forma se llega a resultados que concuerden con el promedio de los números 
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que resultan de las “observaciones” visuales,sino más bien a valores que por regla gene ral representan sólo un 30 % menor que dicho promedio. Adviértase además que la función fotográfica de luminosidad de Bok coincide casi perfectamente con la de van Rhijn. 

(Véase la tabla 2). 

Lo primero que se le ocurriría pensar a uno, es que una distribución de densidades, cuyos valores estuvieran comprendidos entre los dados por van Rhijn y Bok, aplicada a un par de esquemas Kapteyn correspondientes para dos colores, bastaría sola ya para obtener la cantidad de estrellas observadas de ambos colores. Sin embargo, un ensayo en 1938 nos demostró claramente que ello es imposible con las funciones de luminosidad de van Rhijn de los años 1925 y 1936, y que el problema sólo podría tener solución si, al mismo tiempo que se modificara convenientemente el andar recíproco de tales funciones se eligiera otra que estuviera de acuerdo con las densidades. Esto es lo que hicimos en aquel entonces, sin tomar en cuenta una absorción interestelar quizás existente, porque: 1) 

ello no nos pareció entonces de necesidad inmediata paTa la prosecución de nuestro estudio, dado que en la mayoría de los casos las curvas de Wolf observadas en las regiones de la vía láctea presentaban en general un andar ascendente bastante pronunciado; 2) 

el intervalo de magnitudes (desde la  ms = 6 hasta las 11 resp. 13), entre las que se realizó aquella investigación nos pareció demasiado pequeño como para detectar exactamente el efecto desconocido de una absorción intereste]ar posiblemente selectiva. 

A pesar de todo esto, no era ajena, en aquel entonces, a la mente del autor la idea de una posible nueva comprobación de la materia interestelar absorbente, idea que parecía trasuntarse de las discrepancias existentes entre las funciones de densidad de diversos colores que representaban la distribución de las estrellas en el espacio de nuestro sistema galáctico. En aquella descripción del comportamiento recíproco de las curvas de Wolf que fluían de cada una de las 7 regiones estudiadas entonces en la vía láctea austral, se indicaba entre otras cosas, que la absorción selectiva podría producir un distanciamiento anormal entre las curvas de diferente longitud de onda efectiva debido a que ella absorbía más fuertemente la luz azul que la amarilla. Como hemos visto, las curvas “observadas” de Wolf que se originaban de los recuentos promediados de las estrellas de la vía láctea, resultaban ser más abiertas que las mismas “calculadas”, sin tomar en cuenta la absorción selectiva. (El valor promedio de las estrellas visuales “calculadas” era un 30  c/o menor que el de las visuales “observadas”). Y con esto hemos arribado a lo que da origen a nuestro nuevo estudio. Esto, que al principio pretendíamos fuera sólo una introducción teórica de un trabajo que ampliara y mejorara las investigaciones anteriores que titulábamos: “Photometrisch-Stellarstatistische Untersuchungen in ausgewáhlten hellen und dunklen Feldern der südlichen Milchstra°e”, nos resultó de tal envergadura e importancia, que hemos creído justificado el que aparezca como investigación independiente. 

Tanto Bok (28a p 6) como von der Pahlen (19 p 424) ya han adelantado algo importante sobre lo que constituirá uno de los puntos de nuestra investigación, a saber que: Kapteyn (5) y Seeliger (6) ya han demostrado que en los números 2V(mJ en ninguna
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forma es posible establecer una distinción entre los efectos de la función  D(R) de las densidades y los de Ja absorción interestelar 5  (R) d sólo se consideran recuentos de estrellas de color unívoco. Esto justifica suficientemente el que nosotros por vía de ensayo tratemos recuentos de estrellas a dos colores, a pesar de que Seares (72 p 94) en 1931 

conceptuara esto como un problema en aquel momento inabordable por falta de datos convenientes de observación. 

Lo que constituye pues nuestro primer intento en la presente investigación es lo siguiente: en base a ciertas hipótesis elegimos un par de curvas Wo]f que representen diferente longitud de onda efectiva de sus luminosidades aparentes, y aplicando sobre él el método de Bok a los efectos de realizar un análisis de densidad, aceptamos a título de ensayo que en los dos esquemas de diferente color de Kapteyn la función  D(R) de las densidades es la misma. Como ya sabemos, no basta sólo la “conveniente” e^cción de D(R) para reproducir con exactitud satisfactoria los números “observados” de estrellas de dos colores; es necesario, quizás, modificar al mismo tiempo convenientemente las dos funciones de luminosidad. En caso de que aún así nuestro problema no tuviera solución aceptable, se habrá de introducir una absorción interestelar S (probablemente selectiva) tal, que venga a ser una nueva comprobación. 

Ya hemos .dejado sentado en la introducción cómo los astrónomos aún no han llegado a una conclusión uniforme sobre las así llamadas leyes de la absorción interestelar; antes al contrario, a medida que se han ido acumulando ulteriores investigaciones tanto de orden práctico como teórico, parece haberse ido comprobando que lo que originariamente se presentaba como capa ideal homcgénea galáctica de absorción de Trümpler con una sola posible ley de alteración selectiva de color, aparece hoy descompuesta en fracciones de nubes, cada una de las cuales parece poseer no sólo su composición peculiar sino que también aparentan regirse por leyes de absorción interestelar y cambios de color de la luz propios. 

En el caso, pues, que se hubiera alcanzado el primer objeto de la presente investigación, a saber, que las nuevas fórmulas S\(7?) de la absorción interestelar efectivamente resultaran ser funciones de la longitud de onda X y de la distancia  R al sol, quedaría aún por comprobar el segundo, a saber, si tales fórmulas serían de utilidad en la práctica. Para esto último, existe un excelente y abundante material moderno de observaciones basadas en los llamados módulos azules de distancia de 94 cúmulos globulares de Shapley (11; 12) ; añádanse además los trabajos de Stebbins y Whitford (65) sobre los excesos de color de 68 cúmulos globulares en los recintos X = 434 y X = 467 

resp. X = 426 y X = 477 por un lado; y los resultados obtenidos por Stebbins, Huffer y Whitford (66; 67; 68) entre X = 426 y X = 477 tratando excesos de color, y los módulos amarillos de distancia de 1332 estrellas del tipo  B,  por otro. Quizás nuestras nuevas fórmulas de absorción puedan experimentar mejoras indiscutibles al ser sujetas a una tal comprobación. Ojalá que Ja aplicación de estas nuevas fórmulas represente además una contribución eficaz para resolver definitivamente el tan discutido problema de Ja absorción y alteración de color interestelares en nuestra vía láctea. 

[image: Image 35]

2). — SELECCION Y ESTUDIO DEL MATERIAL 

ESTADISTICO-ESTELAR DE LAS OBSERVACIONES

Para dar comienzo pues a nuestra investigación, debemos ante todo elegir las dos curvas de Wolf “observadas” y de diferente color que deben formar Ja base de todo nuestro estudio. Como hemos dejado dicho, el método de Bok sólo se ha empleado hasta el presente para recuentos de estrellas cuyas luminosidades aparentes son de longitud de onda efectiva común, es decir, azul (= fotográfica), X == 430 por la sencilla razón que hoy en día apenas si existen recuentos de estrellas de doble longitud de onda efectiva. Existen en efecto 4 regiones especiales del cielo donde se han observado simultáneamente luminosidades aparentes tanto fotográficas como fotovisuales, pero tres de ellas, a saber S Monocerotis [L. B. Andrews (73)], la nebulosa Norte América [Helmut Müller y L. Hufnagel (74; 75)] y la Auriga [G. Hartwig (76)] se refieren a regiones muy especiales, o sea a regiones donde nubes ricas en estrellas lindan con nubes oscuras casi en absoluto desprovistas de ellas. Razón, por la cual, aquí, ellas no pueden entrar en consideración, debido a que ante todo nuestro trabajo pretende estudiar en general la absorción interestelar azul (=  Su),  amarilla (=  Sf) y respectivamente azul-amarilla selectiva  ( = Su_i) en función de la distancia  R al sol. Quedaría, entonces, por considerar la cuarta región de las mencionadas, pero es de lamentar que en ella, o sea en los alrededores del polo norte galáctico [K. G. Malmquist (77)] sólo existan luminosidades aparentes completas hasta m=13 (y observadas sólo hasta m-=15). 

Es verdad que J. Halm (78), en una investigación estadístico - estelar aparecida en 1919, presenta una tabla numérica detallada de los números amarillos y azules de las estrellas, la que contiene valores desde  m=5 hasta m = 18 para  B=0°,  10°,. . . 80°, 90°; pero puesto que dicho cómputo está basado en un material de observación (79, 80) que hoy día se considera como anticuado [von der Pahlen (19 p 454 y p 518)], parece justo hacer caso omiso de él. 

En consecuencia nos ha parecido que los números (promedios de estrellas sobre casi toda la bóveda celeste) publicados en 1925 por Seares, van Rhijn, Joyner y Richmond(31), siguen siendo aún los que mejor se adaptan a nuestro propósito, debido a que estas nuevas determinaciones detalladas de los recuentos de estrellas según la latitud galáctica y que vienen promediados para todas las longitudes representan perfectamente lo que sería definitivo en la presente investigación. Por eso, aceptamos como base de todo nuestro 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA estudio los números de estrellas publicados bajo el título “Mean valúes of  Log N„”,  en la tabla 18 p 364 del trabajo (31) recién citado, a saber: las dos series de valores contenidos en las columnas 5 y 6 cuyes epígrafes “Photographic Grouping 0°-90°” y 

•‘Visual 0c-90c” agrupan las magnitudes que van desde 4.0 hasta 20.0 para el amarillo y hasta 21.0 para el azul. 

Sobre la determinación de los números visuales, los autores (31) anotan brevemente lo siguiente: ‘‘Sí  se clasifican las estrellas por sus magnitudes visuales, su distribución diferirá considerablemente de la que se hiciera considerando sus magnitudes fotográficas (y latitud galáctica). Por el momento (1925)  no se pueden suministrar detalles para una tal distribución (visual) debido a que no se conoce cómo varía el índice 

 “medio de color con respecto a la latitud y longitud galácticas. La relación que vincula 

 “el color medio y la magnitud resultante de las estrellas de todas las latitudes, fué determinada sin embargo en Mt. Wilson Contr.  287;  Seares (81)  encontró que la clasificación por magnitudes fotográficas origina otra distribución visual diferente, si se aña-te al argumento m  el importe — Ic = (—0.16 — 0.050 m).  Aplicando esta fórmula en (ilos valores [lg N,H(B=0°-90o)  ele la 5*   columna de la tabla 18,  se obtienen l°s 

 “números de estrellas promedios correspondientes a la clasificación por magnitudes rituales. En la, columna 6°  de lá misma tabla aparecen los valores interpolados de los 

“lg N„,  para las magnitudes exactas 4*^0,  4^5, . . .” [Para convertir el resultado de un recuento obtenido fotográficamente en otro visual, véanse las págs. 452-457 del Lehrbuch der SteParstatistik de von der Pah-len (19)]. 

La fórmula de conversión de Seares (81) recién citada, no es más que el promedio aritmético de dos fórmulas lineaos de interpolación, dadas por el mismo Seares para el crecimiento paulatino del índice medio de color  Ic cuando disminuye la luminosidad aparente  m de las estrellas, promediado sobre todas las latitudes galácticas. 

Una de ellas se refiere a las magnitudes visuales (amarillas), y a las fotográficas (azules) la otra. Así: Ic, = + 0.50 + 0.029  m¡ 

 Ictt =— 0.18 + 0.071  muu

dan como promedio

Las dos fórmulas que representan el índice medio  Ic de color como función de m{ ó mu,  no son sino simples resultados observacionales. Ahora bien; aunque sea cosa ya adquirida por la estadística de los tipos espectrales observados (19 p 237; 82; 83; 84; 85; 86) que, a medida que disminuye la luminosidad aparente de las estrellas, los tipos espectrales llamados últimos (en especial los  G) constituyen el porcentaje más fuerte del conjunto, sin embargo parece también ser un hecho comprobado por las observaciones de 

[image: Image 38]
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E. A. Kreiken (81; 87) que, en parangón con las dos fórmulas en cuestión de Seares, el crecimiento ostensible del índice de color y con este el de la coloración rojiza de las estrellas en las condiciones antedichas no aumenta dentro de la vía láctea en la misma proporción que fuera de ella, especialmente si entran en consideración altas latitudes galácticas. Esto está relacionado por un lado con la fuerte concentración galáctica de los primeros tipos espectrales, es decir, de las estrellas tipo  A y  B y sus índices inferiores de color, cosa que tiene lugar en casi todas las magnitudes aparentes, y por otro con el hecho de que en la vía láctea, excepción hecha de las estrellas del tipo  G,  con el disminuir la luminosidad aparente sólo aumenta el porcentaje de las de tipo  F,  que poseen, como es sabido, un índice de color menor que las estrellas tipo  G,  mientras que en la dirección de los polos galácticos, excepción hecha de las estrehas del tipo  G,  sólo aumenta el porcentaje de las estrellas del tipo  K,  siendo estas de índice de color mayor que el delas  G.  Todas estas relaciones estadísticas de los espectros quedan patentes en la tabla 5. 

Es de lamentar que hasta hoy (1942), en cuanto yo sepa, no hayamos encontrado otra cosa que fórmulas que representen el aumento del índice medio de color de las estrellas no sólo como función de la magnitud aparente decreciente, sino también, a la vez, como función de la latitud galáctica. Por consiguiente nos tendremos que contentar con las dos fórmulas arriba citadas de Seares (81) del año 1925, las que promediadas para toda la bóveda celeste valen aproximadamente hasta para la 17iJ magnitud. Y como estas dos fórmulas promediadas aritméticamente han servido de base para de los recuentos promedios fotográficos (= azules) deducir los visuales ( = amarillos), de ahí que se pueda interpretar nuestra investigación como si con ella tratáramos también de explicar detalladamente la causa del paulatino enrojecimiento que sufren las débiles luminosidades aparentes de las estrellas. 

Al respecto, von der Pahlen menciona en la pág. 258 de su Lehrbuch der Stellarstatistik (19) las siguientes tres posibilidades de explicación: 1) 

las estrellas de luminosidad aparentemente débil en su transición hacia luminosidades aparentes siempre menores, podrán contener un procentaje creciente de estrellas absolutamente débiles de los últimos tipos espectrales. 

2) 

las estrellas podrían encontrarse en tal forma distribuidas en el espacio que las gigantes rojas aumentaran proporcionalmente con el crecer de sus distancias; 3) 

podría presentarse en el espacio interestelar una absorción de luz tal, que debilitara la parte violada de los espectros, la que se debilitaría progresivamente aumentando las distancias. 

Según Friedrich Becker (85c, d) tres serían las causas que contribuirían a configurar los rasgos característicos peco ha citados respecto a la distribución de los tipos espectrales, a saber: 1) 

el conocido aumento de la frecuencia de las estrellas a lo largo de la serie principal del diagrama de Russel desde el tipo espectral  B hasta el  M; 2) 

un descenso progresivo —a partir de cierta distancia y también en la vía lác-
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA tea_  de la densidad de las estrellas en el espacio universal, sea en si real o provocado irrealmente por la absorción interestelar; 

3)  la forma aplanada de nuestro sistema estelar. 

Naturalmente que al respecto aún es dable formular nuevas hipótesis a los efectos de resolver el problema del enrojecimiento de las estrellas de débil luminosidad aparente, cosa que, por así decirlo, también forma parte del tema de nuestra investigación. De cualquier manera la solución del problema que tratamos parece vincularse íntimamente con lo que se diga sobre la constitución de nuestro sistema estelar. Ya en la pág. 22 consignábamos claramente la posibilidad de una solución. A saber: 1) 

elección de una función de densidad conveniente  D(R) de la población de las estrellas en el espacio como función de la distancia  R al sol; 2) 

elección de distribuciones convenientes (azul y amarilla) de la frecuencia de las luminosidades absolutas (= funciones de luminosidad) de las estrellas; 3) 

finalmente, también si es necesario, elección de funciones convenientes (azul y amarilla)  Sy (R) de una absorción interestelar (azul y amarilla) tal, que cuando se traten diferentes longitudes de onda efectivas a de magnitudes estelares aparentes, dependa también en 1*  aproximación sólo de  R (pero de ningún modo también de la latitud galáctica). 

A falta de material de observación buscamos entonces nosotros una solución del problema promediando todas las latitudes (respective las longitudes) galácticas. Esto, naturalmente, mientras se considerara como una “primera solución” en nada obstaculizaría nuestra labor. Por eso no juzgamos de interés, como ya habíamos ensayado en nuestro trabajo (71) anterior, el calcular sobre una latitud galáctica fija, por ej.:  B=0°,  los promedios indicados por Seares, van Rhijn, etc. (31) en la tabla 18 de su trabajo al tratar los logaritmos de los números de las estrellas, que eran: Mean valúes of Log  N»,  (0°-90°) 

Visual Grouping =  Ig N[-^(mx)53o+0.5 ;B=90°-0°]

„ 

„ 

„ „ 

„ 

„ 

Photographic „ 

 = Ig N[->(m.s)43o+0.5;B=90°-0°]

donde  N,>, = 

representa el número de todas las estrellas por grado cuadrado más brillantes que  m,  es decir que  m

 *>  y donde los subíndices 430 y 530 indican las longitudes efectivas de onda de  m,.  Por el contrario, una solución aunque grosera podría quizás, por el momento al menos, sernos de una utilidad práctica inmediata. Esto no nos impide que examinemos desde ya, si nuestros números de estrellas, promediados desde  B = 0° hasta 90°, nc poseen acaso una latitud media galáctica efectiva  B.  Saber esto no só]o resultaría ahora conveniente, sino que más tarde nos será de absoluta necesidad para poder continuar nuestra investigación. En la tabla 4 se presentan yuxtapuestas las series de los números de estrellas de Seares, van Rhijn, etc. (31), con el fin de que de un golpe de vista se pueda establecer una rápida comparación entre sus valores. 
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Significado de la notación (Tabla 4) :

2V[ >th-|-0.5] = número total de estrellas

más luminosas que  m + 0.5. 

A[m±0.5] = número total de estrellas

desde  m — 0.5 hasta  m + 0.5. 

__ concentración galáctica para el total de 

 N (~^m4-0.5;B=90°)

estrellas más luminosas que  m + 0.5. 

 A (7n±0.5;B)

_ concentración galáctica para el total de 

A(w±0.5;B=90°)

estrellas desde  m — 0.5 hasta  m + 0.5. 

La comparación sólo es factible para las magnitudes aparentes azules de las estrellas comprendidas entre (77^)430 = 3.5 y 20.5. Los números de estrellas más luminosas incluidos en la columna horizontal han sido extrapolados de las tablas 17 y 18. De todos modos se ve, que los números azules de las estrellas que representan el promedio de los valores que van desde B=90° hasta 0o, caen entre las columnas donde B=25° y 20° respectivamente. Y si bien, desde las estrellas que aparentemente resultan ser más luminosas hasta más o menos las de (777.9)430 — 15 dichos valores se mantienen muy cerca de B --= 25°, a partir de entonces aparecen desviarse cada vez más fuerte y rápidamente hacia latitudes galácticas menores hasta llegar a ser  B < 20° en las (777.9)430 = 20. No estará de más recordar aquí que, según los propios datos de Seares, van Rhijn, etc. (31), todos los números donde (777.9)430 > 18.5 —separados en nuestra tabla 4 por una raya horizontal— poseen sólo un valor extrapolatorio. Por razones, que sólo más tarde podrán explicarse, hemos aceptado en general el valor  B = 2395 cuyo logaritmo exacto es: Ig ese 2395 = 0.4  . 

En párrafos anteriores acabamos de indicar la relación íntima que liga nuestra investigación con la estadística de los tipos espectrales de las estrellas. A esta relación se debe que hayamos calculado la tabla 5 y no a las existentes entre los tipos espectrales cuya descripción só]o hemos abordado muy rápidamente. A los datos numéricos que aparecen en la tabla 4 para las latitudes galácticas 90°,  B= (90°-0°) y  B = 0° hacemos corresponder en la tabla 5 los valores para B=4“69°, =B(+69°----------¡-1°) yB = + l°, separados según • los tipos espectrales promediados de la Bergedorfer Spektral-Durchmusterung. (86). 

Los números promediados de las estrellas de latitud galáctica  B= (+69°---------- h 10) derivan de los promedios aritméticos formados sobre las cifras correspondientes a las 7 

zonas galácticas +69°, +56°, +43°, +30°, +17°, +9°, 4-1° que figuran en la tabla 3 del 29 tomo (1938) de la antedicha Bergedorfer Spektral-Durchmusterung. Para facilitar la comparación tanto en la tabla 4 como en la 5, se exhiben las tres columnas verticales que contienen los números de estrellas  N y las tres que representan a los A(tt7±0.5), 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA l’LATA siempre que ellas valgan para todos los tipos espectrales. Del estudio de ambas se desprende que los promedios de las estrellas para  B==: (4’69--------- 1-1 corresponden casi exactamente a una latitud galáctica efectiva cuyo promedio  B es un poco menor que +20°; aceptemos que sealF~418o. La comparación entre los porcentajes de los tipos espectrales correspondientes a los promedios de estrellas para  B= (+69°--------- 1-1°) y las tablas que entregan la distribución de los mismos para las 7 zonas galácticas individuales, anteriormente mencionadas, no permite promediar, entre límites tan exiguos, una latitud galáctica efectiva. Sólo podemos decir que este  B oscila más o menos aproximadamente entre 4 20° y ±10°. Pero, a pesar de estas groseras posibilidades de comparación, creemos que del examen de los números de las estrellas, porcentajes y concentraciones galácticas de los diversos tipos espectrales, en particular como considerados en conjunto, que figuran en las tablas 4 y 5, el lector podrá formarse una idea exacta del orden de las magnitudes que suponen las hipótesis y condiciones estadístico - estelares observadas de nuestro trabajo, aún cuando aquellas parecieran algún tanto deformadas por causa de la formación de los promedios. 

Como las luminosidades aparentes fotográficas (azules) y fotovisuales (amarillas) de las estrellas de Seares, van Rhijn, etc. (31) están contenidas en el sistema internacional de Mount Wilson (19 p 211-21588), hemos aceptado simplemente como longitudes de ondas efectivas monocromáticas = 430 [xy. y — 530 '/;x como ya lo dejamos indicado en la pág. 26. Además tomamos como base de nuestra investigación las funciones de luminosidad de van Rhijn (27; 61 p 17) reunidas ya en la tabla 2. Pero estas luminosidades visuales absolutas se refieren a la escala visual de Harvard (27 p 73). Como en 1929 A. Brill (89) encontraba que  ^vis Harvard ~530[x;x, mientras en 1935 Wesselink (99) obtenía que  ^vis Harvard 507 ¡x;x, parece quizás existir una pequeña diferencia entre los dos sistemas de luminosidades visuales, de ahí que nosotros tratemos los recuentos de estrellas según sus luminosidades aparentes en la escala internacional fotovisual y las absolutas en la visual de Harvard. Seares (91) ha efectuado una investigación especial con. el objeto exclusivo de poder pasar de la escala visual de Harvard al sistema fotovisual de M. Wilson y viceversa. Cuán pequeña sea la influencia de estas diferencias de escalas sobre el resultado de nuestro estudio tendremos ocasión de apreciarlo recién en el capítulo próximo cuando expongamos las relaciones numéricas que intervienen en el esquema Kapteyn. Las luminosidades aparentes de los números fotográficos (azules) de las estrellas de Seares, van Rhijn, etc. (31), así como las luminosidades absolutas fotográficas (azules) de las funcicnes de frecuencia de van Rhijn (27 p 73; 61 p 17), vienen dados en el mismo sistema internacional de M. Wilson. 

Al final de este 29 capítulo hemos de mencionar todavía un punto que se relaciona igualmente con el problema de la selección de las funciones de luminosidad a emplearse. 

Por ejemplo, Bok (en 1931) para la determinación del descenso (como ocurre en la mayoría de los caeos) de la densidad  D(R) con que se presentan las estrellas en las diferentes direcciones del cielo en la vía láctea (19 p 505; 28a) ha fundado todos sus extensos cálculos en un mismo esquema Kapteyn azul para densidad constante  D=l.  Y haciendo caso omiso de que un tal esquema según la fórmula lineal simple S43O=0.40B estaba afectado de una absorción interestelar azul (X?/. « 430 ¡xp.), el caso es que todos los nú-
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meros calculados de estrellas  a(lg R±Q.l;  m±0.6;  ;V±0.5) correspondientes a todas las capas espaciales desde las más próximas hasta las más lejanas, se basaron de una manera constante sobre una misma y única función de luminosidad azul, la que hemos reproducido en la tabla 2 bajo el título “azul, Bok 1931” y que es casi idéntica con la “azul, van Rhijn 1925”. 

A su tiempo, al menos teóricamente y al principio, no podía descartarse en las investigaciones de Kapteyn y van Rhijn sobre la función de la luminosidad, una posible variación de su forma con la distancia. [Véase también von der Pahlen (19 p 440, etc.)]. 

Es verdad que van Rhijn en su trabajo fundamental sobre la construcción definitiva de una forma de la función de luminosidad [Gro Pu 38 (1925)] que correspondiera a la realidad, opinaba que dicha forma era definitiva (véase la tabla 2) y que no se modificaba con la latitud galáctica; sin embargo, más tarde, se comenzó a pensar que una tal idea (la del año 1925) ya no se podía sostener. Del mismo problema de la forma de la función de luminosidad (92; 93) ya se había ocupado también antes (1924) Seares. Pero al mismo Seares (94; 95; 96) más tarde (1931) se le presentó la necesidad inevitable de considerar la variabilidad de la forma de la función de luminosidad con la distancia creciente del sol. El mismo en la última página del primero de los tres trabajos recién mencionados (94 =Mt Wilson Contr 436), escribe más o menos lo siguiente:  “...el 

 “ejemplo que ha servido de prueba se ha realizado con una función constante de lumi- 

 “nosidad porque hasta el presente no teníamos razón para hacerlo de otro modo. Sin em- 

 “bargo el cambio rápido en las densidades calculadas en los alrededores del sol delata 

 “que la función de luminosidad no es la misma en todas partes. Véase por eso Mt Wilson 

 “Contr 437”. Sobre el contenido esencial de esta investigación de Seares (95 — Mt 

“Wilson Contr 437) von der Pahlen (19 p 518) se pronuncia de la siguiente manera:  “Si 

 “van Rhijn en Gro Pu 38 (1925)  pensaba que se podía creer en la invariabilidad de la 

 “función de luminosidad (naturalmente tanto en la amarilla conqo_ en la azul), asi tam- 

 “bién ahora, Seares piensa poder explicar un tal estado de casas basándose en que 

 “van Rhijn ha atribuido las discrepancias encontradas entre las partes de la función 

 “de luminosidad deducidas de diferentes capas espaciales a un error sistemático comedido al tratar los paralajes de las estrellas débiles con movimientos propios pequeños 

 “ (cálculos que se basaron en realidad sobre extrapolaciones), y que él lo ha eliminado 

 “por el aditamento de correcciones algún tanto arbitrarias, a lo menos para las estrellas 

 “de luminosidades absolutas débiles. Para las estrellas sin embargo de fuerte luminosi- 

 “dad absoheta, la variación sistemática de la fibnción de luminosidad con la distancia,  

 “como podía demostrarlo Seares, puede reconocerse aún claramente y en sentido correcto 

 “en las tablas de van Rhijn”. 

Añádanse a todo esto las extensas investigaciones de A. Pannekoek (97) aparecidas casi en los mismos años, sobre la distribución espacial de las estrellas y en especial las que se refieren a los tipos espectrales particulares. Para no mencionar más detalles, incluimos en la tabla 6 las funciones de luminosidad (azules y amarillas) que usaremos más tarde nosotros, o sea <£(  W±0.5=M -|-10±0.5) y las variaciones que sufren al crecer la distancia  Z (expresada en  kpc) respecto al plano galáctico. 

En cuanto a la table 6 hay que anotar lo siguiente: los valores  Ig <?(M±0.5) de van Rhijn en Gro Pu 47 (1936) p 17 tabla 6, que representan los números de todas las 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA estrellas por parsec cúbico que dentro de las luminosidades absolutas  (M±0.5) rodean al sol (es decir, donde Z)=l), formaron (para la distancia  Z=0 del plano galáctico) la base de las funciones indicadas de luminosidad. 

Para suprimir el cambio de signo de las luminosidades absolutas que origina ciertas molestias al tratar un esquema Kapteyn afectado de absorción interestelar, introducimos una nueva luminosidad absoluta  W por medio de la ecuación  M + 10 =  W;  como además elegimos como unidad de distancia el kiloparsec en lugar del parsec, vale también la ecuación:

1000  R ( en kiloparsec) = r (en parsec)

 ó sea

3 +  lg R = lg r

La conocida relación entre  m, M, r,  es decir m — M + 5 = 5  lg r

se transforma por consiguiente en

 m — W = 5 lg R

donde habiendo desaparecido también el incómodo sumando 4-5, el módulo de la distancia resulta ser directamente el quíntuplo de su logaritmo decimal. Esto representa una pequeña modificación de la conocida relación entre las luminosidades aparente y absoluta y el logaritmo de la distancia, simplificación que recién reconoceremos su utilidad cuando la empleemos frecuentemente, amén de que con ella se descongestiona algo el cuadro que representa los grandes esquemas de la distribución estelar. 

En base a la elección hecha de las unidades, podemos ahora pasar del número de estrellas contadas por parsec al cómputo en kiloparsec cúbico por la ecuación: 5 +Z<7?(JP±O.5)  =lg q>(lL±0.5)

Esto tiene la pequeña ventaja que, los valores tabulados de los logaritmos de la función de luminosidad ganan algo en la práctica, debido a que en casi todos los casos son > 0, a lo menos para  Z=0.  (Véase la tabla.) En la misma vía láctea en una esfera del volumen de la unidad de un kiloparsec cúbico y de radio un poco mayor que #=0.600  kpc se encuentran simultáneamente p. e. unas:

10 

estrellas, .cuya luminosidad absoluta es  W= 4

y

10 millones de estrellas, cuya luminosidad absoluta es JV=24

La mejor representación de los recuentos promediados observados de estrellas, después de todo, parecería obtenerse si los logaritmos recién citados de las funciones de lu-
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minosidad de van Rhijn  [de Gro Pu 47 (1936)] para  Z  = 0, vale decir, si los valores lg (h530,  (W;Z=0) se aceptaran modificados en la forma  Ig <J* 430, «n ( W;Z = 0) para  las dos longitudes de onda efectiva k=530 y-y- y A=7430 según el esquema siguiente: 4*530,  hív 

 Z=0) = lg (I* 53C,17?(JP ;  Z=0) 0.01 (para  W <; 14)

 1<J (h43o,  hw (TP  ,*  Z=0) = lg <I>4305  vj¿(W ; Z = 0)  — 0.01 (para  W <  14) Como la variación “quizás” necesaria de las funciones determinadas por van Rhijn sería así muy pequeña, su valor, en caso de que existiera alguno, radicaría más en su dirección que en su valor absoluto. Estas dos funciones así aceptadas se encuentran pues en la última fila horizontal de la tabla 6 para  Z=0=R.  Los valores de  lg 4* 430  (W;Z i 0) fueron calculados simplemente según las diferencias A  lg $430, oortÁW;Z) que media ban entre las diferentes distancias  Z del plano galáctico que había encontrado Oort (98 

p 281. tabla 30) como resultado inmediato adicional en otra investigación. Los antilogaritmos de estas diferencias A  lg & 430» Oort(W;Z) de Oort se relacionan (multiplicando) con los valores de la distribución  D(Z) de la densidad de las estrellas, valores que coinciden satisfactoriamente con los deducidos más tarde, como parte del resultado principal, por van Rhijn y Schwassmann (99 p 187 Tabla 19) en una investigación de carácter muy diferente; de los valores de la distribución  D(Z) que acabamos de hablar hace mención Oort (98) en la última fila horizontal de su “Tabla 30”. 

Coincidentes con Oort, hemos aceptado también, que la función azul de luminosidad para 18 no modifica más su forma con la distancia  Z de la vía láctea. Igualmente hemos juzgado como más conveniente aceptar que las dos funciones (azul y amarilla) de luminosidad conservan respectivamente una misma forma constante para todos los Z ^>1.58  kpc.  Oort no ha indicado valores de A  lg cbiaujOo^ílT'/Z) .para  Z > 1.500  kpc debido a que “siendo muy inseguros los valores para  Z = 1.500  kpc el presentarlos hubiera sido pura adivinanza”- Teniendo a la vista la tabla 6 hace la impresión como si las diferencias A  lg ^430,oort(W;Z) tendieran a cero con el crecer de  Z;  por eso nos pareció en primera aproximación justificado suponer que era A  lg $430(W7/^) = 0 par¿i Z > 1.500  kpc.  Además, en la tabla 5 vemos cuán rápidamente decrece el porcentaje de las estrellas del tipo  B y  A,  de luminosidad aparente más débil. Añádase por fin, lo que K. G. Malmquist (100 p 459) nos ha podido comunicar en una de sus investigaciones en curso (1938), a saber que el porcentaje de las estrellas gigantes decrece generalmente con el aumento progresivo de las distancias de la vía láctea en dirección del polo norte galáctico. (Quizás ya haya visto la luz pública este trabajo que el Sr. Prof. Dr. Malmquist tuvo la amabilidad de anunciárnoslo en el año 1940; las dificultades en la correspondencia que ha originado la guerra nos ha imposibilitado contar con datos tan interesantes.) Pero aunque teóricamente exista la posibilidad de que nuestras hipótesis sobre el comportamiento de los valores A  lg $ (W;Z) para Z>1.500  kpc no sean del tcdo correctas, con todo, por lo que veremos más tarde, ello en la práctica no tiene importancia alguna, por la sencilla razón, que a esas grandes distancias de la vía láctea las densidades D y los valores absolutos  lg (W;Z) resultan insignificantes. 

Otro problema lo constituiría el comportamiento de las funciones de luminosidad con respecto a la forma que representan sus distancias, las que son sensiblemente menores 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA que 0.100  kpc.  Sobre el particular A. van Maanen (101) nos suministra datos de los que hemos echado mano solo sumariamente. 

Finalmente, advertimos que las funciones amarillas de luminosidad que para las diferentes distancias  Z de la vía láctea figuran en la tabla 6, han sido determinadas por las ya existentes azules a las mismas distancias, basándonos en que cada dos curvas 

<X> (JF;Z) de diferente color y cuya  Z es constante (es decir, O tratada como función de  W) se comportan casi siempre como si estuvieran separadas en un  AW correspondiente al respectivo índice medio de color Quisiéramos nuevamente insistir que en la tabla 6 los  lg $ (PF+0.5) correspondientes a la luminosidad absoluta  (W ± 0.5) de las estrellas valuadas por  kpc cúbico,  solamente representan la distribución de las mismas en el espacio universal para una densidad constante D = l. Pero si se quisiera saber para todas las distancias  Z el verdadero número de las estrellas por  kpc cúbico,  tratándose de luminosidades absolutas  (W ± 0.5), se habrían entonces de añadir en el esquema de la tabla 6 una por una las diferentes capas dadas por  lg D(Z).  Pero, esto último aún nos es perfectamente desconocido! Una nueva determinación de los  lg D(Z) creemos que constituirá uno de los principales resultados secundarios de nuestra investigación. 
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3. — APLICACION DEL METODO DE BOK 

AL MATERIAL DE LAS OBSERVACIONES

Creemos oportuno indicar aquí que cuando hablamos de material de observación se tiene que entender en un sentido muy amplio; pues dentro del epígrafe en cuestión se deberán también enumerar:

1) 

los promedios indicados por Seares, van Rhijn, etc. (31) en la Tabla 18 de su gran investigación, o sea, los promedios de los logaritmos de los números Ig ?/[->(w)53o+0.5]

(WLs) 430-p0.5]

de todas las estrellas más brillantes que las de una cierta luminosidad aparente observada

(^) 53o+0-6

(w&s) 43o4~O-5

dentro del recinto de un grado cuadrado [según se trate de luminosidades amarillas (= visuales o fotovisuales) o azules (^fotográficas) ] ; 2) 

un par de funciones de luminosidad (refiriéndose una a magnitudes amarillas y a azules la otra) aunque no constituyan ellas en sí ningún resultado inmediato observacional —sea que se trate de las Gro Pu 38 (1925) o de las Gro Pu 47 

(1936) de van Rhijn. 

No es nuestra idea presentar acá una exposición detallada de los diversos esquemas Kapteyn que, tratados e investigados por nosotros, nos han conducido a las nuevas fórmulas de la absorción interestelar últimamente aceptadas. Una tal exposición, a más de exigir necesariamente mucho tiempo, resultaría tanto para el autor como para los lectores demasiado onerosa. Como por otro lado el método de Bok (19 p 507; 28) resulta ser demasiado simple, claro y conocido, creemos más del caso enumerar solamente los puntos de vista más sobresalientes y que nos parecen revestir mayor importancia. Sin embargo, a los efectos de que sea más comprensible nuestra exposición y con el objeto de que nuestro trabajo no pierda interés en su realización, hemos estimado conveniente repro-
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ducir en la tabla 7 uno de los susodichos esquemas; en realidad hemos elegido el que contiene el resultado final de nuestra colaboración. 

Como el método de Bok resulta de ^pnta mayor aplicación cuanto mayor sea el dominio de las magnitudes aparentes con que se pueda contar, de ahí que hayamos elegido para los valores

 . lgN[->(ms + 0.5]

como límites más brillantes en ambos colores  (ms) = 3.0. [Los valores  lg N[~^3.5] de la tabla 7 han sido extrapolados de los datos de Seares, van Rhijn, etc. (31)]. Como límites más oscuros habíamos elegido primero (ms)53o = 17.0 y (^>430 = 18.0, con el objeto de que correspondiendo estos números aproximadamente al índice medio de color de estas estrellas se pudiera progresar igualmente lejos en el espacio universal tanto de las columnas amarillas como en las azules. Seares, van Rhijn, etc. (31) indican que sus números de estrellas han sido extrapolados más allá de  (ms) = 18. Nosotros por eso despreocupándonos de ciertas dudas eventuales hemos elegido finalmente como límites más oscuros (nis)53C) = 19.0 y (w)43o = 20.0. (Véase la columna horizontal superior de la tabla 7). 

Más abajo se encuentran los valores correspondientes

Á[m«±0.5] = 2V[~>7ns+0.5] — N[~^ma— 0.5]

La base pues de toda nuestra investigación la forman simultáneamente los números de estrellas A[w±0.5] en los dos colores Debemos pues reconstruir ahora por medio de dos esquemas Kapteyn (uno amarillo y otro azul), estos números de estrellas Asvr observados por Seares, van Rhijn, etc. Comenzamos sencillamente calculando un esquema Kapteyn con una densidad constante  D=1 en todas sus capas, basándonos en cada una de las dos modernas funciones de luminosidad (una amarilla, azul la otra) de van Rhijn de Gro Pu 47 (1936) p 17 Table 6, sin tomar en cuenta una eventual variación producida por la distancia de la vía láctea. Y dado que van Rhijn (27) se ocupó preferentemente de la función de luminosidad amarilla, probaremos por ejemplo de representar lo más exactamente posible los números amarillos observados de las estrellas  A [ (m%) 530±0.5] 

para lo cual elegiremos una serie conveniente de densidades  D(R) como función de la distancia  R al sol, prescindiendo del grado de desviación que provocarían en uno u otro sentido los números azules de las estrellas Ahw que se calcularían a su vez por la misma serie de densidades  D(R) correspondientes a los valores observados Asvr . En esta suposición casi siempre factible, es decir, que los números observados a lo menos en un esquema Kapteyn (en nuestro caso en el amarillo) están de acuerdo con el cálculo, estudiamos las discrepancias que resultan de los cálculos del autor con las observaciones de Seares, van Rhijn, etc., comparando las siguientes fracciones (siempre propias) :

^-430, SvR 

/ ^430 

\ 

A430, HW 

/ A430 

\

^530, SvR 

^530 SvR ^.530, HW 

-^530 HW
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Naturalmente que cada una de estas dos fracciones es una función de la luminosidad apa-

/ -*

4-430  \

rente  m¿.  La curva I-------- \ dada por las observaciones se destaca en la Fig. 1 con un

' A530 ovR

trazo más grueso y de forma bien definida y ligeramente cóncava.  Evidentemente que la dificultad primordial en la solución de nuestro problema radica en la necesidad de cubrir aceptablemente en toda su extensión las funciones de la luminosidad aparente caracterizadas por estas dos fracciones propias.  En este sentido tenemos que confesar que nuestra primera solución al problema, en la forma en que se acaba de exponer, significa un fracaso, cosa que también pone en evidencia la Fig. 1. Mientras los números amarillos A530,hw de las estrellas calculados por nosotros, coincidieron satisfactoriamente con los observados A530,svr , los azules A430,hw calculados resultaron a su vez de 1.2 hasta 1.7 

veces mayores que los A430,svr observados. 

Tal desproporción entre cálculo y observación resulta demasiado fuerte para pasar inadvertida, o para ser tildada de error de las observaciones. No nos queda entonces sino, ocuparnos aunque sea sólo brevemente de la influencia que sobre las posibilidades de solución de nuestro problema tiene la diferencia de las dos escalas de luminosidades visuales. Como la función visual de luminosidad de van Rhijn está basada (27 p 73) en la escala visual de Harvard, en la Tabla 8 se presentan los números de estrellas iHt + 0.5] para  B= (0o—90°)

de Seares, van Rhijn, etc. (31), reducidos de  mvi8i„i en  mris Ha),v según los datos determinados por Seares (91) con tal fin. 

Un ligero examen de la tabla 8 demuestra que en la mayoría de los casos  N (mcis Han ) así como  A (mviSHarv) son mayores que los valores correspondientes  N(mvis im) y  A (mL,is int) de igual luminosidad aparente. Lo que significa, que la curva “observada” de los valores 

/ 

^430  \

--------  se ha desplazado parcialmente hacia valores más débiles de sus ordenadas, A530 SvR

debido a la introducción de las luminosidades visuales de Harvard. La separación visible 

/ ^4.430 \

en la Fig. 1 entre la curva de los valores “observados” I--------  y la de los valores A330 SvR

/ ^4-430 \

“calculados”-------- 1 se ensancha algo más, es decir, empeora su significado, debido

' -*

4-530  'HW

a un pequeño mejoramiento de la coincidencia de las dos escalas visuales de luminosidad entre los números observados de las estrellas y las funciones usadas de luminosidad. 

A consecuencia del aumento de los valores  N respect.  A por la transición de recuentos de estrellas de  mv¿9 int a 1Iarv también se ensancha la separación de la curva amarilla y azul “observada” de Wolf. Como acabamcs de hacer notar antes, nuestras dos curvas “observadas” de Wolf en ambos colores sepáranse muy fuertemente (Fig. 2), y la razón es, porque mientras los valores “calculados” Á430,uw se presentan de 1.2 has- 

[image: Image 70]

36

OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA. UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA la 1.7 veces mayores (es decir, siempre con luminosidad aparente más débil) que los 

< observados” A430,svr, a su vez los valores calculados y observados Á53o coinciden. En el capítulo l9 (p 21) ya hemos dejado establecido que una separación superior a la normal de dos curvas Wolf de diferente color puede delatar la actividad de una absorción interestelar selectiva, dado que esta absorbe más fuertemente la luz azul que la amarilla. La fuerte y permanente separación de nuestras curvas Wolf observadas que aparece en todas las luminosidades aparentes desde las más brillantes hasta las más débiles, y la imposibilidad de poder explicar dicho fenómeno por un error en las escalas de luminosidad, no son aún razones suficientes que permitan abandonar la idea de la actividad de una absorción interestelar selectiva. 

Sin embargo, para no dejar camino por explorar, y a los efectos de conseguir, a pesar de todo, una comprobación simultánea, a la vez que completa y calculada tanto de los números observados amarillos como de los azules que representen los promedios de las estrellas por una sola serie lógica de valores  D de densidades espaciales en las diferentes capas del universo, se podría quizás pensar en lo siguiente: 1)  De acuerdo al andar recíproco de las dos funciones de luminosidad, suprimir desde cierta distancia las estrellas más brillantes [cuando  $aZui > ^amarino para  W > 9] a fin de que los números calculados azules no crezcan tan rápidamente como los amarillos en su suma A(m±0.5). Este método' es muy semejante al de la variabilidad que sufren las funciones de luminosidad al distanciarse cada vez más del plano galáctico y del que daba cuenta la tabla 6. Este método sin embargo resulta aquí del todo ineficaz, puesto que: a) 

las densidades D(R) decrecen demasiado rápidamente con el crecer de la distancia  R; 

b)  para las estrellas no tan brillantes (W>8), suponiendo el par de funciones (azul y amarilla) de luminosidad de van Rhijn de Gro Pu 47 (1936), cada uno de los valores calculados

 CLazul (^±0.5  ’,W±0.5)

siempre es la mitad mayor que el valor individual

 Chamar tilo (LZ¿±O.5 jTP ±0.5)

calculado, correspondiente al valor azul (es decir, al situado en la misma célula individual del esquema Kapteyn; véanse las diferencias correspondientes  Ig ^amarino — lg &azui de la tabla 2; todas resultan ser  <0.30=lg2) mientras que los valores “observados”  A ( ni ± 0.5), que deberían representar las sumas de las columnas verticales “calculadas”  a (m±0.5 ;JF±0.5) por todas las luminosidades absolutas W±0.5 con  m siempre constante, resultan en el azul [  =Aazui (?n±0.5] ser siempre menor que la mitad de los correspondientes valores “observados” amarillos  Atm<iruio (m±0.5) y esto vale para todos los recuentos de estrellas desde w¿ = 10 hasta ?n=18 (véase tam-
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Conversión de los números visuales promedios de las estrellas para B = (0°-30°) de Seares, van Rhijn etc. de Ap J 62 p 364 Table 18 (1925) de m vis int en m vis Harv según Ap J 61 p 284 Table 2 (1924)
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Las dos curvas Wolf de los números N [>(m g) i "F 0.5] de las estrellas por grado cuadrado, observados por Seares, van Rhijn etc. según ApJ 62 (1925) Table 18, promediados entre [B=(0°-90°)], azules (=fotogr.) y amarillos (= fotovis.). Si se calculan estos artificialmente (véase texto p. 35) en base a una cierta distribución simultánea de la densidad de las estrellas en el espacio universal de tal manera que por ejemplo la curva amarilla de Wolf observada y calculada coincidan, entonces a pesar de ello la curva azul de Wolf calculada pasa notablemente distante por encima de la curva observada del mismo color en sus aparentes luminosidades de estrellas, probablemente por omisión de la absorción interestelar (selectiva) en el cálculo. 
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bién Fig. 1). Hay que advertir, en especial, que los números  A de las estrellas están compuestos en su mayor parte por estrenas de luminosidad absoluta  W>  8, entre otras causas por el descenso brusco de la densidad al aumentar la distancia. Hemos revelado así la verdadera causa de nuestro fracaso, cuando tratamos de ensayar una estadística estelar según el método de Bok, basados en dos longitudes de ondas efectivas que abarcaron un campo bastante extenso de magnitudes aparentes (desde m=4 hasta 18). 

2) 

En vista de lo expuesto en el apartado b) habrán de modificarse convenientemente las dos funciones de luminosidad (y naturalmente también las densidades), a fin de no permitir que los valores A^wz(?n±0.5) calculados teóricamente crezcan demasiado en proporción a sus correspondientes  A (miar illa (m±0.5) ; 3) 

introducir una absorción interestelar conveniente (azul y amariPa). Como recuentos de estrellas, por el momento, sólo existen desgraciadamente en dos longitudes de ondas efectivas (en azul y amarillo pero aún no en rojo) en una sola región del cielo, no es el caso descontar definitivamente del comportamiento selectivo de esta absorción interestelar algún aditamento que resultara independiente de la longitud de onda- Dígase lo mismo respecto al valor del exponente de la absorción selectiva, valor que aún queda por el momento sin determinar. 

Por lo expuesto en a) y b) hemos considerado pues que nuestra primera proposición no es de utilidad para los recuentos de estrellas en cuestión. 

Y ahora, dos palabras sobre nuestra segunda proposición. Se realizaron algunos ensayos modificando las dos funciones de luminosidad de van Rhijn de Gro Pu 47 (1936). 

Las dos funciones anteriores de Gro Pu 38 (1925) del mismo van Rhijn representan ya una modificación en tal sentido, pero resultan ser del todo insuficientes. La última modificación artificial realizada puede verse resumida en el esquema de la tabla 9. Esta pre-TABLA 9

\ 

Q

\ fep

B

A

K

Wvis\

10.0

— 0.20

— 0.20

+ 0.20

11.0

— 0.40

— 0.40

+ 0.40

12.0

— 0.40

— 0.40

+ 0.40

13.0

— 0.40

— 0.40

+ 0.40

14.0

— 0.20

— 0.20

+ 0.20
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA BLATA senta las modificaciones efectuadas arbitrariamente por nosotros de las funciones visuales de luminosidad en los tipos individuales del espectro  (=Sp) según los siguientes importes que’se han de sumar a los valores individuales  Ig ^(Sp;W) (naturalmente que entonces las funciones azules de luminosidad quedarán a su vez automáticamente modificadas). Estas adiciones, que al modificar esencialmente  (p. e. 0.30 = lg 2.0!) en sus detalles la construcción del diagrama Hess (19 p 247) usado (amarillo y azul), y que parecerían ser de gran influencia en las dos funciones de luminosidad de todos los tipos espectrales reunidos, especialmente en los valores correspondientes 4>(JP) a una misma luminosidad absoluta pero de distinto color, resultan sin embargo ser de muy escasa influencia. Por eso sería aventurado tratar de buscar por este camino un par de funciones de luminosidad usando una serie común de densidades  D sin contar con el auxilio de la absorción interestelar; y esto, ni aún en el caso de que las citadas modificaciones artificiales sobrepasaran ampliamente los límites de una posible deficiencia de las funciones de luminosidad. Más aún: la sucesiva comprobación de las posibilidades de satisfacer los números de estrellas por funciones de luminosidad más fuertemente alteradas, hace suponer que una tal solución nunca tendría éxito debido sobre todo a que las funciones totales de luminosidad aparecen, conformadas de una manera peculiar por las pequeñas funciones de luminosidad de los tipos espectrales individuales. Y aún dado el caso que el resultado fuera satisfactorio, es-taríamis en presencia de funciones que distarían mucho de ser las realmente observadas por Rhijn. 

No nos queda entonces otro camino que agotar las enormes posibilidades, aun por su riqueza de formas, de nuestra tercera proposición, vale decir, la aplicación de una absorción interestelar selectiva. El resultado obtenido, por consiguiente, debe ser considerado como una nueva comprobación de tan importante problema de la astronomía moderna, y que al mismo tiempo demuestra la eficacia del esquema inventado por Kapteyn y tantas veces usado por Bok, máxime si se lo desarrolla ulteriormente en sentido tal que se lo aplique simultáneamente a los recuentos de estrellas en varias ondas efectivas de sus magnitudes aparentes, como lo hacemos nosotros por primera vez en gran escala. 

Comenzamos pues con la construcción de un esquema Kapteyn basado en las funciones de luminosidad de van Rhijn de Gro Pu 47 (1936) y esta vez con la suposición adicional de una absorción interestelar azul S430 = + 0.4  R . [Como siempre, en confección doble, coordenadas diagonalmente y en su color correspondiente se encuentran en cada uno de los recuadros individuales, para todas las combinaciones de  ms y  W,  los valores azules  lg 4^,  a= (v X  D X 4>.,),  v = volumen.  Dígase lo mismo para los valores amarillos]. Como en el primer ensayo con absorción interestelar, igualmente ahora, no contando con ningún punto adecuado de partida, hemos elegido esta fórmula lineal cu- 

(Z S43O

yo coeficiente de absorción azul-------- = 7*430  = + 0.4 al permanecer constante pareció también a Bok (28a) como el más conveniente para nuestro sistema galáctico. En consonancia con la proporción hallada anteriormente (por Trümpler (16)] y usada general-
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$530

mente-----  = 0.5, hemos aceptado además la hipótesis que sea S530 = + 0.2  R,  a fin $430

/ $530 \

de que resulte verdaderamente -----  = 0.5. Pues en el caso en que  S=U(  a) X  V (R), $430 7

vale para cualquier valor de  R la ecuación:

/ ^$530 \ 

/ ^$430 \

$530 * $430 = I 

I :------------- ) 

= ^530 • ^430 ~ ^530 •  U430 ~  COnst. 

 ' dR ' 

 dR f

Pero, como ahora comprendemos por el estudio de la Fig. 1, con el auxilio de estas dos funciones de absorción en ninguna forma se ha logrado representar plenamente la separación dominante entre nuestras dos curvas observadas de Wolf. La curva caracte- 

/ ^-430 

\

rística calculada de la separación --------  sin absorción interestelar (S=0),ennin-A530 HW

/ ^4-430 \

guna forma había cruzado la observada ------- I (Como prueba de la existencia de ab-

-4-530 'SvR

sorción interestelar, véase también p 35 y 36). 

Las funciones

( 

$430 == 0-4  R

( 

$530 = 0.2  R

usadas como primer par de S, admiten un solo punto de intersección entre las curvas de separación calculada y la observada; por lo demás en ninguna forma son paralelas, ni mucho menos se cubren. Lo mismo ocurre ensayando las funciones í 

$430 = 0.8  R

( 

$530 ” 0.4  R

sólo que ahora el punto de intersección entre ambas curvas se encuentra desplazado en algunas magnitudes en dirección de las aparentes más fuertes. Y así tiene que ser, pues a funciones de absorción más fuerte (especialmente a funciones de mayor selectividad) que originan una separación proporcionalmente mayor de las curvas calculadas de dife-I 4.430 \

rente color de Wolf, corresponden en la Fig. 1 curvas-------- de separación más eleva-A530

das, es decir, curvas cuyos valores son más pequeños. Debido a este paralelismo entre el 

/ 4-430 \ 

comportamiento exterior de la absorción interestelar S y las curvas de separación -------

1 A530 1
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA originadas por dicha absorción en relación con creciente distancia al so! es que en la Fig. 1 hayamos tomado los valores crecientes de las ordenadas en sentido contrario al clásico. Así se explica que la curva de separación derivada del cálculo sin absorción alguna (5=0), se encuentre en la parte más baja de dicha figura, y que el par de funciones ascendiendo más rápidamente origine también por el cálculo una curva de separación (vista desde abajo) que se eleva más fuertemente que las dos funciones de sí más débiles. 

Impuestos así del mecanismo de la Fig. 1, podemos quizás con su ayuda representar la absorción interestelar 5),  (R) en nuestro sistema galáctico como función de la distancia  R del sol y de la longitud de onda efectiva a. En base a las primeras comprobaciones recientemente efectuadas podemos anticipar desde ya como valor de importancia que entre las funciones 5x de la absorción interestelar y la distancia  R nunca puede existir una dependencia puramente linea1. Tal cosa ya estaba en el ánimo de los que se ocupaban de este asunto; sólo por careces de datos más precisos se vieron sin duda obligados a usar casi siempre la forma lineal  S=TxR.  Aplicar pues una tal fórmula sobre distancias de algunos kiloparsecs, aunque arriesgado, no mereció explícita reprobación; de ahí la variada diferencia que es dable observar en los valores hallados de  T\ para la misma longitud a de onda efectiva. 

Un esquema Kapteyn de un tamaño tal, que abarcara desde  m8=3.5 hasta ?ns = 19.5 

(en amarillo) y hasta wi,s=20.5 (en azul) —y aún en doble confección (azul y amarillo) — 

presentaría a pesar de su tamaño una malla tan angosta en la distribución de las estrellas, que hace pcsible pensar de la absorción interestelar en una hipótesis más precisa que la usual —es decir, que la que se basa en  S=T\R donde  T es una constante— a saber, en una función aún no reconocida por todos y que sería  S(R).  Hemos dejado dicho en nuestra introducción (p 7) que ya en 1929 llamó la atención de Schalén (15) el hecho de que el coeficiente  T en----- para una cierta longitud de cnda efectiva de la absorción interes-kpc

telar probablemente no fuera una constante universal, sino que disminuye para distancias mayores (sobre algunos kiloparsecs). Igual comprobación constató más tarde (véase p 10) Zug (20) en los cúmulos estelares abiertos por lo que respecta a los excesos de color £'430-620- Una interpretación parecida merecen también las afirmaciones de E T. R. 

Williams (54) y R. J. Trümpler citadas en la pág. 16 de la introducción que aseveraban que:

^430 > 1 para  R < 0.700  kpc

T43q <1.5 „  R > 0.700 „
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En este sentido es interesante una investigación de F. D. Miller y J. A. Hynek (102) sobre análisis de recuentos de estrellas hasta la 18

*  magnitud en Cygnus según el método de 

Bok. En las págs. 22-25 de su publicación los dos autores llegan a la conclusión lógica 

 “que (en pequeñas latitudes galácticas) la absorción interestelar en distancias grandes no conserva un coeficiente tan grande como el deducido generalmente por el estudio de la absorción selectiva en el interior de los 2000  parsecs del sol, ni aún en las regiones brillantes y aparentemente no oscuras de la nube Cygnus.”  Pero la prueba más evidente en este sentido nos la suministran las extensas observaciones de los excesos de color de las estrellas del tipo  B realizadas por Stebbins, Huffer y Whitford (64; 66; 67; 68). La última de las investigaciones (68) de estos tres autores presenta una comparación del coeficiente promediado de la absorción selectiva entre X = 426|x'j- y X = 477 en la vía láctea para 733 estrellas del tipo  B [casi todas más brillantes que  (m8)vis = 7.5] obtenido en el primer trabajo (64) con el que resultó del tratamiento de 1332 estrellas del mismo tipo [casi todas más brillantes que  (ms)vis = 10] incluyendo en dicho número las 733 

anteriores. Así es como los tres autores pueden escribir en la pág. 195 de su trabajo (68) más o menos lo siguiente:  “La causa de que el coeficiente promediado de la absorción selectiva resulte ahora (para las 1332  estrellas) menor que antes (para las 733  estrellas), a saber 0.17  en vez de 0.28,  radica en que las estrellas débiles adicionales en la lista de las 1332  estrellas no presentan la alteración de color correspondiente al aumento de sus distancias”.  Un peco antes había ya logrado comprobar Oort (103; 62), por un tratamiento adecuado de las 733 estrellas, del tipo  B que el exceso promediado del color de tales estrellas #420-477 =£420—£477 crecía con un andar constantemente más lento respecto a la distancia creciente  Z del p]ano galáctico, lo que era señal de una marcada concentración galáctica de la materia interestelar. [(Consúltese la Fig 1 de Annales d’Astrophysique 1, N9 1, p 76 (1938 y la Fig. 2 en BAN 308 p 244 (1938)]. De la Fig. 1 del trabajo citado (103) Oort deduce como consecuencia que el coeficiente d

^420-477 (#) — ---------  (#426-477)

 dZ

de la absorción interestelar selectiva entre estas dos longitudes de ondas efectivas llega a ser proporcional a e (10Z' en el interior de Z=0.0 — 0.4  kpc- Ya antes de la publicación de este trabajo (103) tanto van Rhijn (61) como el mismo Oort (104), transformando esta curva de la absorción selectiva no lineal  J T(Z)dZ por medio de factores convenientes, la habían aplicado a la absorción azul, empleándola en otra parte. 

Ensayos para reconocer 5 como función de  A,  fueron ya efectuados con anterioridad por Bok (19 p 512 Tabla 69 y 28a p 20 Tabla 8) y por Brill (105 p 386 Tabla 2). Pero estas dos soluciones adolecen forzosamente del defecto que desde un principio se debió hacer una suposición arbitraria en  D(R) para poder iniciar la tarea propuesta, dado que en realidad sólo se contaba con una curva observada de Wolf en una sola longitud de onda efectiva de sus luminosidades aparentes. Bok mismo ya se dió cuenta de que en tal caso
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA las dos funciones  D(R) y 

no podían en forma alguna disociarse (como ya se dijo en la pág. 21-22. La hipótesis que suponía arbitrariamente a  D = l=const.  para recuentos de estrellas que resultaban de promediar B=0°-20°, y que quizás emergían por la latitud galáctica  B 10°, de la vía láctea, no podía sin duda sostenerse para distancias mayores (Brill analizó por eso recuentos de estrellas que valían exactamente sólo para  B=Q°).  

Más adelante comprobaremos lo dicho, al examinar nuestra Tabla 7 cuyos recuentos resultan en efecto de un ángulo de la vía láctea más ventajoso (porque más grande), o sea de B=2395, pero por el momento y a los efectos de dejar lo dicho bien sentado al dar cuenta de su existencia en dos longitudes de ondas efectivas de sus luminosidades aparentes, nos vemos libres de cualquier hipótesis sobre el andar de  D(R).  Y ésta no es necesaria, máxime cuando el andar de  D(R) se nos presentará espontáneamente en el transcurso de nuestra investigación. Si de las dos curvas Wolf de diferente color la

/ ^-430 \

calculada--------de separación en ninguna forma puede ser cubierta por la obser-A530 H\V

/ ^-430  \

vada --------j , entonces la causa no se habría de buscar en una errónea elección de

-¿4-530 'SvR

 D(R),  sino, más bien, y exclusivamente, en una falsa apreciación de S430  (R) yS-^o(R).  

Por eso es de capitalísima importancia la elección conveniente y simultánea del exceso de del tipo

-^430-530 (#) — $430  (R) --  $530  (R) por ser también una función de  R.  Tal elección “conveniente” resultó al autor la tarea más onerosa. La variabilidad con la distancia del plano galáctico, representada con más detalle en la tabla 6, a pesar de tener cierta influencia adicional no representa mayormente una gran dificultad. 

Insistamos entonces en la búsqueda de las funciones “convenientes” S(B). Basándonos en la Fig. 1 acabamos de hacer ver que $ nunca puede depender linealmente de  R; de ahí que hayamos primero efectuado algunas pruebas con funciones de absorción del tipo S — cX RK (donde 0 <  K < -f- 1) A modo de prueba encontrará el lector dibujada en la Fig. 1 la solución de nuestro problema; haciendo $430 — 

—  R^

$530 = 0.5 $430 = 

= 0.5  R

 *

se obtiene

$430 

$530 = 0.5 $430 = $530 ~ 0.5  R' 

 *

Lo que representa un gran adelanto después de nuestra última solución lineal, puesto

[image: Image 83]

H. Wilkens:  Estadística estelar y leyes de la absorción interestelar 43

/ A430 \ 

que recién ahora y por primera vez la curva calculada de separación ---------co-

' A530 hw

/ A430 \ 

mienza a enlazarse con la observada de --------

A530 ovR

Ante esta comprobación, casi podríamos quedar del todo satisfechos con el desarrollo de nuestro estudio, sino fuera, que en forma alguna el par recién citado de curvas de absorción ( =  curvas S) puede considerarse como “la solución” de nuestro problema. 

Descontando las dificultades que implica la representación de los valores individuales observados de A43o y A53o para  wbs = 4 y 5, de ninguna manera nos satisface el andar matemático de estas funciones  S,  debido a que durante investigaciones ulteriores tendríamos claramente que comprobarlo. En efecto: la solución buscada mejora de un modo notable con la creciente disminución del exponente  K desde un valor menor que  K=?>,  pero, simultáneamente los importes S de absorción se agrandan a consecuencia de las propiedades matemáticas de la fórmula  S = c X RK en la parte del esquema Kapteyn más cercano al sol, modificando así de un modo notable todo el esquema original debido a los desplazamientos que produce justamente la absorción interestelar en un esquema originalmente libre de eila. De una tal clase de esquema Kapteyn libre de absorción, cuyos límites se hallan en la Fig. 7 marcados con trazo más grueso, había ya deducido van Rhijn 

[Gro Pu 38 (1925) Tabla 12] a la sazón sus funciones de frecuencia de luminosidad absoluta de las estrellas, funciones que nosotros en todo nuestro gran esquema las consideramos constantes. Estas funciones forman una de las bases fundamentales de nuestro trabajo, las que en todo caso deben resultar de aquella parte del esquema más cercano al sol y tal cual las obtuvo, van Rhijn, es decir, descontando una absorción interestelar esencial. Vale entonces ahora para todas las funciones del tipo S=cxRK con O<K<-|-1

/ A S\

la fórmula: 

I---- I 

— ~r 00

A 2?  u — o

Por esta primera razón, pues, en ninguna forma podrá considerarse como solución del problema una tal curva exponencial, debido a que deberíamos naturalmente postular que

 /ÁS\

 ----  

 = To= + const.  + oo 

' A  Ib Z lim R —> O

Pero entretanto nuestras exigencias han aumentado. Recordemos que andamos a la búsqueda del andar de las funciones de la absorción interestelar de diferente longitud X 

de onda efectiva con respecto a la distancia  R del sol en la latitud efectiva galáctica B=23°5 de los recuentos de estrellas analizados por nosotros. Si pues sin llegar directamente hasta el polo norte o sur galáctico cuya  ese 90°=1.0, sólo lo hacemos hasta 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE DA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA ese 23°5=2.5, deberemos sin duda experimentar los efectos de una capa galáctica de absorción, que idealizada la supondremos compuesta de capas individuales paralelas y tales que desde su interior  (Z=0) hasta su exterior (Z_>oc) pierdan paulatinamente su fuerza de absorción dSy

 (Z) = —:

 dZ

hasta llegar a un valor final nulo. La altura  Z = ± H de esta capa interestelar de absorción en dirección hacia los dos polos galácticos se puede aceptar (a lo menos teóricamente) como infinitamente grande. Sin embargo, como de las relaciones de visibilidad que las nebulosas extragalácticas guardan entre si deduce Hubble (53) que el valor alcanzado por la absorción total en distancias  Z tan grandes como se quiera de la vía láctea nunca puede exceder un cierto límite constante, vale decir que

[^A 

>oo — 

X “ COnS^ 

+ C<J

de ahí que esta sea la segunda razón de la invalidez de £ =  cy^ZK.  Además las funciones de absorción (Z) deben satisfacer, como se acaba de decir, las dos condiciones siguientes: y

Debido a la suposición hecha de nuestra capa galáctica de absorción podremos introducir en estas fórmulas condicionales el valor  Rb en lugar de Z, materializado por un vector del radio que emerge del plano galáctico en cualquier latitud  \B\ > 0o. Así entonces Z y RB quedan relacionados por la conocida ecuación: R^ =Zcsc \B\

y en nuestro caso especial por

10

#2395 = Z X —

4

La inversa de la conocida función trigonométrica de la tangente, esto es el  are tg responde así a todas las exigencias impuestas hasta el presente. Bajo la forma
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se ensayaron una serie de soluciones a nuestro problema, suponiendo siempre que exactamente; 

las constantes  a y  b que modifican la escala satisfacen las ecuaciones siguientes : La mejor solución, en las nuevas condiciones, se encontró para los siguientes valores de las constantes azules:

 Igb = 0.90 — 1  lg 

0.70

' a ' 

 b = 0.79

es decir:

respectivamente:

(Para simplificar los cálculos se han redondeado todos los logaritmos de las constantes, ya que el  lg R en el esquema Kapteyn crece también siempre de capa en capa según múltiplos enteros exactos de 0.20). Las fórmulas usadas fueron: $530 (-R) = 0.40  arctg (5.01  R)

$430 (^) =0-70  arctg (5.01  R)

La curva de separación obtenida en nuestro cálculo con estas fórmulas también se puede 

/ ^4-430 \

ver dibujada en la Fig. 1. En gran parte se superpone a la observada de valores I----- I

' A530 'SvR

Sin embargo, en el recinto de las luminosidades débiles aparentes, nuestra curva calculada se desvía de la observada cada vez más hacia abajo (en el dibujo). El valor aceptado mag

T430 (0) 

3.98-----

 kpc

[image: Image 93]
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA aun cuando algo grande, corresponde más o menos a lo que era de esperar, pues si bien es verdad que p. e. Brill (105 p 386 Tabelle 2) había hallado en su análisis ya citado (página 41-42) el mismo valor originario T430 (0), sin embargo el autor (49b) había impuesto anteriormente la condición:

 mag

T430(0) >2.5----- . 

 kpc

El gran valor originario amarillo T530(0) lo refrendan van de Kamp y Vyssotsky (63), quienes computaron el mismo importe para el plano galáctico (véase pág. 17). El valor S430 (°°) = 11}125 aceptado para  B = 2395 corresponde a un valor de la absorción azul ______  4

que va de un polo al otro cuya mitad = 

= —Xl-25 = 0‘-n50. Este valor es tam-

10

bién algo grande al lado de los encontrados por van de Kamp (24) (ya citado p 13) y por Hubble (53) (véase p 15), a saber: T43oX^ = 0.4 ± 0.1 y 0^25 ± 0™05 respectivamente. 

Más tarde E. Williams, en base casi al mismo material usado por Hubble, obtuvo un valor algo mayor, a saber: 

= 0" 

*30

zt 0’^07. 

Como se deja entrever, “la solución de nuestro problema”, en la forma en que queda bosquejada, deja aún mucho que desear. Y la causa principal que alimenta nuestra disconformidad es la suposición demasiado artificial de que en todas las distancias  R se deba 

^430

cumplir S530 =----- . Esta fórmula tiene su origen en la primera investigación hecha por Trümpler (16) [1930] sobre los cúmulos estelares abiertos (véase p 8-9) y resistió durante algunos años. Fué aceptada provisoriamente todavía en 1934 por Stebbins y Huffer en la primera investigación de la alteración de color de 733 estrellas del tipo  B (64 p 246), y esta fué la razón de haberla usado también nosotros al principio de nuestro estudio. Hoy en día se la considera sólo como un caso especial, correspondiente sólo a una ley a ~ ” 

de la absorción interestelar —citada ya en nuestra introducción (Tabla 1)—. Sin embargo, desde hace poco (como se explica en forma más detallada en la pág. 14) la ley 1

"" c 

~ 1 

"" 

¿>530 

/ 

530 

\

--------■ I---------- I = 0.81 según tabla 1

£430 

430

viene cobrando más importancia en el campo tanto teórico como espectro-fotométrico, especialmente en las partes más profundas de la capa galáctica de absorción, donde al parecer, viene a constituir, por así decirlo, la autócrata de la alteración de color en todas las longitudes de ondas. Sin embargo para las grandes distancias de la vía láctea, donde se encuentran la mayor parte de los cúmulos globulares, no parece tener influencia al
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guna, dado que dichas regiones parecen regirse sólo por la ley X *.  A esta ley responde en la Tabla 1 la relación

Q 

— 4

•»30 

/ 

530 

\

= 

--------  =0-43

°430 

430

Pero como lo hemos indicado ya, (49a), tampoco queda excluido que en esas regiones dominara una ley a - 8

530 

\

------  

= 0.19

430

Finalmente, cabe aún suponer que S roAXW, donde cada longitud de onda conservaría, por decirlo así, su propia ley de alteración, a los efectos de que la teoría corresponda a las observaciones. 

A fin, pues, de no encontrarnos en abierta contradicción con los hechos de la alteración de color interestelar resultantes de las observaciones más modernas, hemos continuado tratando de dar una solución en nuestro esquema Kapteyn de dos colores usando de la absorción interestelar selectiva las nuevas fórmulas habiendo valido siempre hasta ahora: 

2 =  q ¡ p = 1

y desde ahora en adelante debiendo valer siempre: 

 q = p ¡  1

Fueron así combinados una multitud de pares de valores de las dos constantes  b y a con varios valores  q=p.  Los pares resultantes de las funciones de absorción S430  (R) y S530  (R) fueron detenidamente examinados y comparados con los valores que resultaban de las diferencias

$430  (R) --  $530 (R) = #430-530

como función de  R; lo que no es sino el exceso de color. Representando así una y muchas veces por un esquema Kapteyn de dos colores afectado de absorción interestelar selectiva, la misma serie observada de recuentos de estrePas, llegamos a un conocimiento bastante exacto del andar exigido por las observaciones del exceso de color #430-530 en función de la distancia  R.  Después de estudiar detenidamente cuáL de las curvas “calculadas” de 
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013SKRVATORIO ASTRONOMICO DE TjA UNIVERSIDAD NACIONAL DL LA TLATA los excesos de color se ajustaba mejor a la observada -^430-530 (7?) nos decidimos por el siguiente par de curvas S:

S430 (7?) = 0.50  are tg ( 6.31  R) \

 ) q = p = 5.01

S530(7?) = 0.10  are tg (31.62  R) )

Un tal sistema goza de las notables propiedades siguientes, a saber que: En general

pero

En el plano galáctico mismo, es decir, para  Z=R=0,  la capacidad de extinción de la luz en la capa interestelar de absorción posee para todas las longitudes de onda el mismo valor constante
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valor que simultáneamente representa el máximum de intensidad de absorción de que es capaz la capa por unidad de distancia. El valor del coeficiente diferencial azul

^430  (R)

^430 (^)  =-------------------

 dR

decrece entonces en las mismas secciones de  R desde  R=Q hasta  R= oo en una proporción mucho más lenta que el valor amarillo

 dS^(R)

 T^(R) =-----------

 dR

(Anteriormente —para 2  = q 4=  P = 1 — esta proporción fué siempre const.  = i =----- =-------

^430 

¿

*

430

desde  R=0 hasta E=oo). Consecuencia de lo expuesto es que aumentando la distancia  R 

(en la elección hecha de que  p = q) la proporción puede disminuir tanto cuanto se quiera (según la elección hecha de  q=p) ; y en el caso nuestro considerado desde 1.00 para  R = Q hasta 0.20 para  R=oo.  [Anteriormente ha-S5 30 

^530

bíamos usado siempre la relación constante----- =------- = 0.5; (véase por eso también

¿

*

430



^43(r

pág. 38-39) ]. De esta manera la absorción total azul alcanza un valor final ¿>430(c< 

*)

^0"‘78, 

mientras la amarilla llega sólo a $530(00) = 0!U16. La mitad del importe de! espesor azul, llamado también óptico, de la capa que se extiende de uno al otro polo ______  4

7\:!oXH - — S43o(<x>) 

= 0in31

10

y que deriva del valor $430(00) = 0'^78 para la latitud galáctica  B = 2395, está esta vez en perfecta coincidencia con los datos observacionales. 

El cambio de los colores provocado por el descenso continuado de la proporción de las absorciones totales de diferentes longitudes de onda —en nuestro caso especial de S530 (R)

------------= 1.00 hasta 0.20— que obedece a la distancia siempre en aumento de  R res- 

¿*430   (R)

[image: Image 103]
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA pecto al sol y de  Z respecto al plano galáctico, se pone en evidencia si se considera el decrecimiento permanente del exponente  x en la ley  kx de la alteración de color interestelar selectiva. Es notable que los números promediados azules y amarillos de las estrellas, de Seares, van Rhijn, etc. (31), desde  ms=4 hasta  m,=20 necesiten justamente una disminución de este exponente  x desde 0 hasta —8 para su representación simultánea en un esquema Kapteyn de dos colores, tan notable porque el autor en una investigación anterior sobre alteración de color interestelar de los cúmulos globulares (49a) situados a grandes distancias de! plano galáctico, había precisamente encontrado también una ley X-8. Tal cosa fué en 1937 una novedad a la que no era dable entonces encontrar explicación alguna teórica satisfactoria para tal tipo de alteración de color en que  x < — 4. Tal explicación debe encontrarse ahora en el permanente y fuerte decrecimiento de la densidad de la capa galáctica interestelar desde el interior hacia afuera. Simultáneamente con este descenso de la densidad hacia afuera modifícanse las intensidades de absorción por unidad de distancia, y los importes de absorción total correspondientes a las diferentes longitudes de onda de una manera tan especial que sólo halla su expresión matemática justamente en la modificación del exponente  x desde 0 hasta —8. 

El par de curvas de absorción recién discutido fué examinado más detenidamente por aplicación directa en nuestro doble esquema Kapteyn. La curva de separación de 

/  -^-530 \

las proporciones de les recuentos de estrellas-------- originada por éste cálculo apa-

. 

^430 HW

rece también dibujada en la Fig. 1. Mientras en las proximidades del so! la coinciden- 

/ ^430 

\ 

/ 

\

cia con los valores--------1 observados es excelente, los calculados 

—.------

, 

. 

. 

ZsvR 

' A5;i0 'hw

que al principio resultan demasiado pequeños, después de ms = 15,n terminan por ser rápidamente demasiado grandes en el sentido ya indicado. 

TABLA 10

Z = ^R; 

S430 (B) = 0.50 arctg (6.31 R); 

S530 (R) = 0.10 arctg (31.62 R). 

>0530

Z (Kpc)

IgZ

X

S430

oc

4- 00

0.29

— 7.8

0.100

1.0-2

0.29

— 6.0

0.040

0.6 —  c2

0.45

— 3.8

0.016

0.2-2

0.73

— 1.5

0.006

1.8 — 4

0.93

- 0.4

0.000

— 00

1.00

0.0
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Otro defecto de este par de curvas de absorción es, que el decrecimiento de la rela- 

£530

ción----- desde 1.00 hasta 0.20 y en consecuencia desde  x = 0 hasta —8 progrese al

^430

principio tan fuertemente como lo demuestra la tabla 10, y como se puede apreciar demasiado rápidamente. 

J. L. Greenstein (45) ha investigado la absorción selectiva en una serie de estrellas del 

£5 5 o

tipo  B encontrando que----- = 0.75, lo que corresponde más o menos  a x = — 1.3. Las

^440

38 estrellas del tipo  B investigadas por él (45) en la Table 4, y las 42 de! mismo tipo de la Table 8, se encuentran, como lo demuestra un sencillo cálculo en base a los datos de Stebbins y Huffer (64), a una distancia media de Zs. ~ 0.600  kpc del plano galáctico, sin tomar en cuenta la absorción interestelar; en caso de tomarla en consideración este valor disminuye hasta casi  Z = 0.40  kpc.  Para esta distancia  Z nuestras fórmulas de absorción, arrojan ya un valor de  x = — 3.8 como se indica en la tabla 10, en vez de — 1.3. Nuestras fórmulas entonces no coinciden aún plenamente como sería de desear con los hechos observacionales a pesar de los progresos realizados desde que hemos prescindido de la simple forma lineal. 

Sin embargo, nos pareció todavía más importante, que como acabamos recién de 

/ 

^-430  \

mencionar, la curva calculada--------  de separación se desviara siempre^tan fuer-

 \ A-

-^•530 hw

/  ^4 30 

\

mente y en el mismo sentido de la observada-------- en las cinco magnitudes apa-

-A530 'SvR

rentes más débiles. En la Fig. 1 se aprecia sin dificultad que los excesos de color

^430-530  (R) = £430(7?) ----  S530 (7?) empleados para la reproducción de los recuentos de las estrellas más débiles han sido demasiado pequeños. Intentaremos entonces ahora subsanar este inconveniente eligiendo otra forma matemática de nuestras funciones de absorción. Reconociendo entonces que la función  are tg nos ha prestado servicios excelentes, toca ahora reformarla en un sentido de mayor valor operativo. Como varios ensayos con otras funciones bastante complicadas no nos llevaron al éxito deseado, partiremos ahora directamente de la definición misma del  are tg. 

Un simple vistazo a la fig. 3 nos impondrá de la conocida formación de la función arctg R.  Para ángulos to grandes —por ej. sobre 60°— el crecimiento del  arctg R marcha bastante lentamente. Debemos entonces optar por una curva más ajustada a nuestros fines, en vez de un círculo cuyo radio vector  OQ corta !a extensión de la curva que forma la definición de nuestro valor de absorción interestelar. Así pues hemos elegido 

“otra curva” y para simplificar, la línea inclinada  G.  Un cálculo sencillo nos proporcio-

[image: Image 105]

[image: Image 106]

[image: Image 107]

52

O13SERV ATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA FIGURA 3

PARA LA DEDUCCION DE LA NUEVA LEY DE LA ABSORCION INTERESTELAR S 

COMO FUNCION DE LA DISTANCIA R. 

Anteriormente se representó S por medio de una flecha curva situada en la circunferencia

Ies decir, S — b arctg I

mientras que ahora se lo hace por medio de una flecha rectilínea na la definición de nuestra nueva función,de absorción y que es: R X  G

 S(R) ■=----------------   donde [ + 1 <  G < + oo]

 R + |/ G2—1

Por razones puramente prácticas aceptamos  G'-=2.  Introduciendo además otra vez dos constantes  u y  v que modifiquen la escala (y suprimiendo al mismo tiempo el factor de si insignificante  G en el numerador), obtenemos:
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y puesto que

y

£<oo) = Soo =  V

llegamos a nuestra nueva  función (definitiva) de la absorción interestelar expresada bajo la forma más clara:

 T0R

 S{R) =--------------

 To

1+ 

 R

 Seo

donde las importantes constantes arbitrarias  T() y figuran explícitamente. 

Conservando los valores

 m>ag

T43o(0)-r53O(0)=3.16-----

 kpc

 y

£530(00)

----------- = 0.20

^430 (OO)

ya anteriormente usados de una función  are tg que ligara la absorción interestelar S con la distancia  R,  pero con la condición de un pequeño aumento de los valores individuales S(oo) hasta

£430(00) = 0^891 y £530(00) = 0^178

y con ello

#430-530(00) = £430 — £530(00) = 0^713

(anteriormente = 0t62 sólo), 

obtenemos el siguiente par de funciones S en la nueva forma matemática:

‘3.162 7? 

3.162 7? 

£430 (#) ----------------------------------- ’> 

£530 (#) =----------------------------

3.162 

3.162

1 -|---------- 7? 

1 H---------- 7? 

0.891

0.178
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA Para las suposiciones arriba mencionadas, que en nada variaron de las anteriores, vale naturalmente también para este par de funciones de absorción que En general es

exceptuando si se tiene

La mitad del valor del espesor de la capa óptica azul de un polo al otro resulta: ______  4

T430XH = — £430 (°°) = 0^36

10

en coincidencia satisfactoria con los resultados observacionales de van de Kamp (24), Hubble (53) y E. T. R. Williams (54). 

TABLA 11

0530

Z (Kpc)

lgZ

X

S43O

00

0.20

— 7.8

0.100

1.0 - 2

0.32

- 5.5

0.040

0.6 — 2

0.45

— 3.8

0.016

0.2 — 2

0.62

2.3

0.006

1.8 — 4

0.79

— 1.1

0.000

— 00

1.00

0.0
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El cálculo práctico detahado según el método de Bok en nuestro esquema Kapteyn de dos colores dió origen a una pendiente menos pronunciada en la curva de separación 

/  ^530  \

• --------- 1 

, cosa que resulta más ostensible especialmente al final cuando se tratan las

^4-430 hw

magnitudes de las estrellas aparentes más débiles. Tal cosa se puede apreciar claramente en la Fig. 1, así como que el término correctivo sólo^ alcanza la mitad de lo que debería haber sido. Además, las cifras del nuevo par de funciones de absorción, como lo demuestra el cálculo detallado en la Tabla 11, “adolecen” de las mismas desventajas que como am teriormente aparecían en la tabla 10; es decir, que el exponente  x de la alteración de color interestelar progresa demasiado rápidamente hacia valores fuertemente negativos al salirse del plano galáctico. 

Más desventajoso sería todavía si, con el objeto de que la curva calculada de sepa- 

/ A430 \ 

/ 

::•» \

ración --------1 llegara a cubrirse satisfactoriamente con la observada --------

' A530 'hW 

. 

^5 30 ZSvR

tratáramos de ampliar S^«i(oo) para la serie de excesos de color $430—S53n, en especial para valores grandes de  R,  con una función amarilla  Sazui (<x> ) constante. Además que una tan esencial ampliación aditiva de S430 (oo), nos está vedada por dos razones: 1) nuestro valor final ¿>430(00), como es sabido, se refiere a la latitud galáctica B=2395 y en consecuencia está relacionado con la mitad del valor de la absorción interestelar que va de un polo al otro por la ecuación:

¿>430 (c

* 0) — T43oX^ X  ese 2395

ó

10 ________

$430 (°°) — --  X  T

4

donde ¿>430(oo) apenas si debe sobrepasar un límite superior ya bastante bien determinado por otras observaciones aceptadas aquí como definitivas; 2) como lo demuestra el cálculo arriba indicado, todos los valores $43n(fl) crecen naturalmente con ¿>430 (oo) [p. e. desde 0'^891 hasta 1'^5851. Ahora bien; convirtiendo según la ley de la  ese,  $430(^230) que va'e para B=23°, en S43O (#-,<,) que vale para B=5°, tendríamos que para los valores finales de S43o(oo) aparecerían en $430  (R) valores tan elevados, que los módulos 

—W7) de distancia observados en tantos cúmulos globulares importantes de los alrededores del centro galáctico (a±5°  de lat. gal.) por Shapley (11), y afectados con seguridad de absorción interestelar, podrían explicarse por el cálculo según la fórmula conocida ms— W — 5  ig R + S(fl) 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA sólo si se aceptara #=1—2  kpc,  Cosa que resulta absolutamente imposible de admitir, dado lo insignificante que aparecerían entonces las distancias de estos cúmulos globulares (distancia del centro galáctico « 10  kpc por razones dinámicas de la rotación galáctica). Aún Jas “1332 estrellas del tipo  B”  de Stebbins, • 

Huffer y Whitford (67) se nos presentarían a distancias demasiado pequeñas con la introducción de una tal calculada ampliación de los excesos de color. 

De esta manera y por estas razones llegamos finalmente a la meta de nuestros deseos que no fueron otros sino estudiar la modificación y corrección a introducir en las suposiciones y condiciones en las cuales queríarpos encuadrar la solución de nuestro problema, a saber, la reconstrucción teórica de los números promedios, azules y amarillos, de las estrellas observadas por Seares, van Rhijn, etc. Nos referimos a la modificación de la forma de las funciones de frecuencia de las luminosidades absortas de las estrellas con respecto a la distancia del plano galáctico. Este problema queda ya algo detallado al final del 29 

capítulo (pág. 28-32). Después de algunos ensayos hemos considerado sería lo mejor componer el esquema de la tabla 6, como queda ya profusamente explicado. Cada punto de este esquema, cuyas abscisas representan las luminosidades absolutas  W y cuyas ordenadas son los  Ig Z resp.  log ñ? (B=23?5), responde siempre a una luminosidad aparente  m según la fórmula  m— Ty=5  Ig R.  Para orientarse hemos dibujado también en la tabla 6 ]as líneas rectas de igual luminosidad aparente  m,  desde ?n=4ni hasta 20m para F=23°5 (líneas inclinadas sobre el esquema). 

Como indicábamos ya en la.pág. 31, decíamos que no habiendo encontrado una corrección que solucionara satisfactoriamente nuestros resultados alcanzados, nos pareció oportuno modificar parcia^ente (para V7gl4), aunque sumamente reducida en escala, las funciones de luminosidad indicadas por van Rhijn en su table 6 del Gro Pu 47 (19361 : es decir

Pero en vista de su insignificancia esta modificación no tendría ya importancia alguna. 

Toda ella se originaba en la idea de una eventual necesidad de introducir en tal sentido una mayor variabilidad. Sin embargo, tal necesidad desapareció completamente. Así pues las funciones de luminosidad en la forma en que fueron presentadas por van Rhijn conservan todo su valor y utilidad, así como las modificaciones con la distancia de! plano galáctico introducidas por Oort resp. van Rhijn y Schwassmann. Del intento de modificarlas ha resultado una nueva comprobación de la absorción interestelar selectiva, vale decir que queda como hecho adquirido que sobre distancias de algunos kiloparsecs aquella no puede depender sólo linealmente de Ja distancia, sino que su curva debe tener una pendiente muy bien determinada. 

Este resultado en nada se ha alterado; en base a la hipótesis de nuestra tabla 6 se repitieron todos los cálculos —comenzando con lo suposición S=0, luego  S=TR,  pero 

/ 

\ 

A •> 

omitiendo  S—SRK y t =b are tg I j , etc.—. Sólo las curvas de separación (------ ) a Z 

' 4 

GlW

/i 5 30

530 HW 
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han sufrido algunos desplazamientos (no dibujados en la Fig. 1), que por lo demás no tienen importancia especial. Las funciones de la absorción interestelar, aceptadas definitivamente por nosotros después de un breve examen como las más convenientes y que valen para

B=2395  [Ig ese |2395| = 0.40], 

son

3.162   R

3.162   R

S430 (tf) = -- --------------

 S-y^oiR) =-------------------

3.162

3.162

1 H----------  R

1 H----------  R

1.000

0.316

La fuerte disminución en el espacio universal de la frecuencia de las estrellas de mayor y de máxima luminosidad absoluta según nuestra tabla 6 exagerada todavía por el fuerte decrecimiento de la distribución general de la densidad  D en grandes distancias  R 

[p. e.  D (#=10.00  kpc) =0.020] de nuestro esquema Kapteyn, presenta a nuestra vista un aspecto favorable del problema que no quisiéramos dejar de mencionar: que si hasta el presente, y aún para capas del espacio, sumamente lejanas  [Ig R < 2.0], valía la relación  D (#) 4- 0, desde ahora en adelante para poder calcular lo más convenientemente po- 

/ ^530 \

sib]e la serie de valores --------  para las luminosidades aparentes de las estrellas más

' A4;>o HW

débiles puede aceptarse la hipótesis de Z)(#)=0 para todos los  Ig R > 1.1. La capa más lejana en nuestro esquema Kapteyn (véase tabla 7), todavía de una densidad  D{R)4= 0, se encuentra a una distancia de #=7.9 hasta 12.6  kpc (cuyos  Ig # = 0.9 hasta 1.1). Su distancia promediada #=10  kpc corresponde a una distancia del plano galáctico Z=4  kpc.  

•La parte posterior de esta capa se encuentra justamente a una distancia de Z=5  kpc, en coincidencia pues con las proporciones d^ visibilidad generalmente restringidas de las estrellas de elevadas latitudes orientadas hacia los polos galácticos, y en perfecta armonía con una disminución de la población estelar, tanto más fuerte cuanto mayor es su luminosidad absoluta, como dan fe de ello las investigaciones ya citadas (pág. 28-32) de Oort (98), van Rhijn y Schwassmann (99) y Malmquist (77; 100). Un semidiámetro Z = 5  kpc desde un polo al otro de nuestro sistema galáctico está de acuerdo en realidad con el semidiámetro máximo ecuatorial que según las teorías modernas del achatamiento del mismo sería de unos 15  kpc. 

Volviendo ahora a nuestra reconstrucción de los números observados A430 y A53o de las estrellas, deducimos de la Fig. 1, que entre la curva calculada de separación------

A53o 'hw 

/ ^-430 \

y la observada-------- perdura aún una pequeña desviación. Por el momento no

' A53O SvH

contamos al parecer con medio a]guno para disminuir más las relaciones calculadas de 

/  ^-4 30  \ 

. 

---------- en las ms. = 16, 17, 18, 19. En cualquier caso de nada sirve introducir mo- 

' A530 hw
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA dificación alguna al esquema (tabla 6), de la dependencia de les valores <1*  de Z, esquema supuesto por Oort resp. van Rhijn y Schwassmann. Además nos vemos en la obligación de hacer notar, como lo demuestra la tabla  7,  que estando los valores (A430)svr observados para 7^ = 11, 12, . .., 19, 20 de improviso tan de acuerdo con nuestros cálculos, nos hemos visto forzados a pensar que los números (A530)svr visuales “observados” que indican Seares, van Rhijn en la tabla 18 de Ap. J. 62 (1925) y que se han calculado por la fórmula

 Ic=0.  16+0.050 [de Seares (81)]

valen en realidad sólo hasta  ni,  — 13 o a lo sumo hasta = 15; siempre que los números “promediados” de las estrellas puedan en general corresponder a la realidad. Y en verdad aún quedaría por demostrarse si la simple fórmula lineal de Seares para convertir recuentos fotográficos en visuales aún podría aplicarse realmente más allá de la m.? = 15; tal parecería deducirse claramente de la Fig. 1 de Seares en Ap 61 (1925). Preferimos pues no introducir corrección alguna a nuestro esquema de la tabla 6 en lo que se refiere a la dependencia de los valores individuales 0 de Z, dado que si así fuera, apartándonos de nuestro objeto, correríamos el peligro de abordar una discusión sobre recuentos de estrellas aún inseguros que lindan nuestro sistema estelar. 

La introducción del fuerte decrecimiento de la frecuencia O de las estrellas de luminosidad máxima absoluta en el espacio universal con distanciamiento creciente Z del plano galáctico según Tabla 6 y en relación con nuestras funciones de absorción usados nos presenta otra consecuencia de importancia. Mientras conservábamos la hipótesis que mag

T4.3o(0) - T-,3o(0) = 3.16-----

 kpc

se nos ocurrió aumentar el valor de la proporción de las absorciones

£530(00) 

0.178 

0.316

----------- desde----------- ~ 0.20 hasta--------- ~ 0.32

S43o(o°) 

0.891 

1.000

manteniendo sin embargo el exceso de color casi el mismo valor anterior

#430-53o(oo) = ¿>430 (oo; — £->30(oo) =-0

*

3

68

La importancia del aumento del valor de la proporción de las absorciones en el andar del exponente  x para pequeñas distancias Z del plano galáctico podemos apreciarla mejor en la tabla 12 máxime si la comparamos con las anteriores 10 y 11 construidas exactamente con el mismo criterio. 
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TABLA 12

3.162 R

S430 (R)

•  S.J30

1

(R)

1  1 

3.162 p

1 ‘ 

1.000

S530

Z (kpc)

Igz

X

S430

OO

+ 00

0.32

— 5.5

0.100

1.0 — 2

0.51

— 3.2

0.040

0.6 — 2

0.66

-2.0

0.016

0.2 — 2

0.80

— 1.1

0.006

1.8 — 4

0.91

-0.5

0.000

-----  00

1.00

0.0

Mientras en los casos anteriores (tablas 10 y 11), el exponente  x había alcanzado para la distancia Z=0.040  kpc el va]or negativo  x =— 3.8, ahora para la misma apenas si—2.0. 

Lo que en cierto modo presenta ahora una concordancia satisfactoria con los estados de alteración de color realmente observados en la vía láctea (41; 42 ; 43; 44. 45; 49). El valor negativo más fuerte de  x resulta ser ahora sólo de —5.5; lo que no está en contradicción directa con las observaciones (49a) de los excesos de color de los cúmulos globulares, dado que estos si bien excluyen siempre la validez de una ley a-1, en ninguna forma podían decir qué valor tendría íc(oo) entre —4 y —8. 

Finalmente hay que advertir aún que esta solución de nuestro problema, en la suposición que S430 (oo) = l’^OO para la latitud galáctica B=23°5, corresponde a la mitad del valor de la absorción azul de polo a polo  T^H = 0"’40; por lo demás está en perfecta coincidencia con van de Kamp (24), así como por las razones indicadas en la pág. 55 en los apartados 1) y 2) el importe  T^H — 0'”40 se deberá considerar como valor máximo aceptable. 

Así como la introducción de la tabla 6 entre las suposiciones que fundamentan nuestro esquema Kapteyn (de la tabla 7) de dos colores, nos ha ayudado para disminuir Jas dificultades que, lejos del sol, se nos presentaban en la reconstrucción numérica de los recuentos de estrellas que nos entregaba la observación; por el contrario, empeoraba las que nos salían al paso al fin del esquema, cerca del sol, aceptando en general  D(R) =const. = lS) para todas las capas del espacio cuya distancia era #<0.100  kpc, modo habitual de trabajar según el método de Bok. Pero, como más detalladamente se puede apreciar en la tabla 7, tales discrepancias pudieron ser eliminadas satisfactoriamen
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA te por la hipótesis que la densidad  D(R) aún más allá de 72=0.100  kpc,  contando desde el exterior al interior, seguía creciendo francamente cada vez más, es decir hasta: D(R=0.010 kpc) = 2.25 

 D(R=0.006  „  )  =  2.50

 D(R — 0.004  „  )  =  2.75

Creimos deber nuestro tomar en cuenta en el cálculo, aunque no fuera mas que sumariamente, el exceso conocido de las estrellas absolutamente brillantes más cercanas al sol 

—como lo dejamos consignado en la pág. 31-32—: incitados por una investigación especial de van Maanen (101), quien en los alrededores de nuestro sol  (R < 0.004  kpc) había es-estrellas

timado en - 0.20----------- , es decir, una densidad tres veces mayor que la que para (parsec)3

 I) ^1 admiten las funciones de luminosidad de van Rhijn |Gro Pu 47 (1936)], es decir estrellas

0.06-----------

 (parsec)3

La distribución de las densidades  D de las estrellas en el espacio universal, en vigor para todos los colores, sin tomar en consideración la longitud de onda efectiva de las luminosidades aparentes o absolutas —resultado secundario de nuestro estudio en el esquema Kapteyn— aparece representada en la tabla 7 como función de la distancia 722.395 al sot 4

v en la tabla 13 como función de la distancia E<)0° =  R»r->  X  sen 2395 => — fí2.395 —  Z

10

del plano galáctico. 

En la tabla 13 damos lugar además a las modernas neo-determinaciones de Oort (98) y van Rhijn y Schwassmann (99). Nuestras cifras (columna HW) se encuentran —si vale una comparación— en coincidencia satisfactoria con las otras dos columnas entre  Z = 0.100 

y 0.400  kpc.  A distancias mayores de la vía láctea, nuestros valores  D son mayores, probablemente porque en nuestro trapajo, cosa que no han hecho los autores citados, se ha tomado en cuenta el efecto de la absorción interestelar, lo que aparentemente disminuye las cantidades observadas de las estrellas. Naturalmente que a nosotros nos fué sin duda más fácil imponernos de este efecto que lo fuera para van Rhijn y Schwassmann cuyos números de estrellas procedieron de latitudes galácticas B=30°—70° ó para Oort B=2O°—60°; y la razón ha sido que nuestras estrellas al preceder de B=0°—90° además de exenderse en una dirección de latitud galáctica más pequeña o sea de sólo 2395 podían observarse en dos colores para las mismas luminosidades aparentes. Nuestras densidades  D en la tabla 13 se obtuvieron suponiendo implícitamente que la densidad  D en el plano galáctico mismo poseyera en todas las distancias el valor 1; pues si este valor decreciera lentamente como lo han indicado van Rhijn y Schwassmann en la última página de su investigación recién citada (99 p 187 Tabelle 18), entonces hubieran resultado un poco más grandes aún nuestras densidades  D en distancias Z> 0.400  kpc.  Una dificultad de comparación de

[image: Image 123]

TABLA 13

Neo-determinación de la distribución media de las densidades D(Z) de las estrellas en el espacio universal 

en relación con la distancia Z al plano galáctico. 

z

lg Z

D (Z)

(kpc)

van Rhijn, 

Oort

Schwass

HW

mann 

(1932)

(1935)

(1941)

5.000

0.7

0.000

4.000

0.6

0.020

2.500

0.4

0.050

1.600

0.2

0.06

0.09

0.100

1.000

0.0

0.11

0.12

0.166

0.630

1.8-2

0.26

.500

0.26

0.27

0.400

1.6-2

0.39

0.250

1.4-2

0.56

0.50

0.52

0.160

1.2-2

0.66

.130

0.85

0.80

0.100

1.0-2

0.83

0.063

0.8-2

1.00

0.040

0.6-2

1.17

0.025

0.4-2

1.32

0.016

0.2-2

1.48

0.010

0.0-2

1.70

0.006

1.8-4

1.95

0.004

1.6 4

2.25

0.003

1.4-4

2.50

0.002

1.2-4

2.75
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA la serie de densidades  D(R2:^) encontrada por nosotros en la tabla 7 subsiste debido a que la serie promediada vale para todas las longitudes galácticas. Sin embargo, una rápida ojeada a la Fig. 8 de la extensa investigación realizada por Oort (62) y recién publicada (1938) sobre la distribución de las densidades en nuestro sistema galáctico, nos demuestra que con la serie de densidades  D(R2^) que derivó forzosamente de nuestro doble esquema Kapteyn de la Tabla 7, nuestro estudio en líneas generales marcha satisfactoriamente. 
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4)

. 

— EL ESQUEMA B—R—Z Y ALGUNAS 

APLICACIONES DEL MISMO

En el 3er. capítulo, por la aplicación simultánea del método de Bok a más de cumplir una serie de condiciones observacionales, hemos tratado de obtener lo más fielmente posible la reconstrucción teórica de los números de estrellas promediados azules y amarillos, observados por Seares, van Rhijn, etc. (31). La introducción de una absorción interestelar selectiva y algunas condiciones secundarias se juzgaron imprescindibles a tal efecto. Después de muchas pruebas en las que se variaron las constantes se llegó finalmente a una solución del problema, en la que los números observados de las estrellas desde las aparentes más brillantes hasta las más débiles concuerdan notablemente con el cálculo. Por lo tanto no tomando más en cuenta la reconstrucción ‘‘incompleta” de los números amarillos observados de las estrellas llegamos entonces a la conclusión que las dos fórmulas (una para el azul y para el amarillo la otra) de la absorción interestelar resultan ser las empleadas en el esquema Kapteyn últimamente tratado (para la latitud galáctica B^=23'5) a saber:

3.162  R 

3.162  R

 S13()(R) =-------------------- \ ^530  (R) =  '————

3.162 

3.162

1 H-----------  R 

1 ------------  R

1.000 

0.316

En el capítulo pasado hemos agotado, al parecer, todas las posibilidades de una determinación más exacta de las constantes de estas dos funciones de la absorción interestelar, naturalmente hasta el límite que permiten alcanzar los números de estrellas entregados por Seares, van Rhijn, etc., y la latitud galáctica especial de B=2395 [cuyo log (ese 23°5) es exactamente 0.40]. Las dos nuevas funciones de absorción “que engloban el universo” tienen un carácter tal, que no nos ha sido posib]e aún constatar si valen respecto a la absorción interestelar de otras latitudes galácticas y si deben aún introducírseles alguna corrección. |En la pág. 55 ap. 2) insinuábamos ya esta necesidad al tratar de los cúmulos globulares]. A tal fin existe un excelente y extenso material de observaciones de los módulos azules (X =430 ¡xp.) de distancia de 94 cúmulos globulares de Shapley (11, 12) y de los excesos de color entre X =434 y X =467  w resp. 426 y 477 p¿x
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA TLATA para 68 cúmulos globulares de Stebbins y Whitford (65) ; añádanse los excesos de color entre a  =426 y  a  =477 y los módulos amarillos (X=530p¿x) de distancia de 1332 estrellas del tipo  B de Stebbins, Huffer y Whitford (66; 67^; 68). Trataremos primero los cúmulos globulares en distancias aproximadamente de 10  kpc,  porque las estrellas del tipo B sólo han sido observadas a distancias de más o menos 0.5 hasta 2  kpc. 

A los efectos de abordar este trabajo —que abarque no sólo los 94 cúmulos globulares sino también las 1332 estrellas del tipo  B— debemos dar primero a nuestras dos fórmulas de la absorción interestelar, que valen exactamente sólo para la latitud galáctica B=2395, una forma que permita su aplicación inmediata en todas las latitudes galácticas. 

Considerando entonces que en nuestra capa galáctica todos los planos de igual densidad y fuerza de absorción sean paralelos entre si y con el plano galáctico donde se supone encontrarse el sol, las relaciones entre los radios vectores que partiendo del sol barren diferentes latitudes galácticas hasta la misma distancia  Z del plano galáctico, se regularán como se sabe por la ley de la  ese de la latitud, y así obtenemos: asi como

en consecuencia:

en consecuencia:

[1]

La fórmula últimamente citada nos indica el importe de la absorción interestelar  Sb en dirección de una latitud galáctica  B arbitraria como función de una distancia  Rb también arbitraria, cuya marcha coincide con la dirección de esta misma latitud galáctica  B,  siempre que la absorción S se nos haya suministrado de antemano en forma explícita como función de  R para alguna otra latitud galáctica cualquiera (en nuestro caso para B=23°). 

Esta forma explícita de la que ya dimos noticia en el capítulo anterior es (véase pág. 53) :

[2]

Las dos constantes T23°(0) y S23° (°°) conservan naturalmente sus valores constantes al pasar de S2;.u (R2A°) a Sb  (Rb ), no influyendo para nada en el traspaso de una a otra su
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subíndice 23°, subíndice que sólo indica la latitud galáctica de su origen. De la substitución de [2] en |1] resulta: TV (0) x  Rb

 Sb =----------------- -------------------------= S(B;Rb) 

[ 3 ]

 T,a°(0) XRb X  ese 123° I

1 -I---- —-----------------------------

S23°(oo) X ese  \B\

Si ahora en esta formula, donde 3 aparece como función de las dos variables independientes  B y Bb ,  se toma a  B como constante y se forma la derivada de la función S en el plano ga^ctico mismo

 cS(B;Rb) '  

 --------------- = Tb (0) = T23°(0) , 

Ó  Rb 

 lint  2?b —> o

constatamos que  T es una constante universal por el hecho de resultar completamente independiente de la latitud galáctica B, latitud bajo la cual partimos del plano galáctico con la absorción interestelar S. Por eso, en adelante para simplificar escribiremos Tb (0) — 7\.(0) = T(0)

suprimiendo por carecer de significación el subíndice  B resp. 23°. En el denominador de la fórmula [3] podemos aún introducir la siguiente transformación: B23°(oo)

----------- = S<)0°(oo) 

S(90°; oo) 

 ese |23°|

donde S(90°;oo) representa naturalmente la mitad del valor de la absorción interestelar de un polo hasta el otro. En consecuencia la fórmula [3] se podrá escribir como sigue: T(0)  XRb

 S(B;Rb) =----------------------------------

 T(0)XRb

1 _|---------------------------

S(90°;  oo) x  ese \B\

Al parecer deberíamos ahora afrontar la laboriosa tarea de calcular una tabla con do-b]e entrada para la función S según la fórmula [4], dado que S depende de las dos variables independientes  B y Rb de una manera complicada. Si tratáramos = 43) en la forma indicada y si corrigiéramos por la alteración de color azul los módulos de distancia del mismo color (X = 430 

) observados por Shapley, podríamos aprovechar los demás datos de observación, tanto de los cúmulos globulares como de las estrellas del tipo  B,  los que a su vez se apoyan sobre otras longitudes de ondas efectivas X [= 480 (redondeada para X 477) ó 530 ó 630 

]. Y puesto que simultáneamente con X se modifica 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE DA PLATA S(90°;oo), la que, por así decirlo, es una función de a, resulta mejor ahora escribir: Sx(B=90°;B= oo). Esta  es la razón por la cual tendríamos aún que calcular nuevamente muchas tablas para  (B;Rb ), puesto que aún deberíase probar primero un valor conveniente para Sjso (B;Rb ) •

TABLA 14

(Véase en el sobre de la 3er. contratapa)

Comenzamos pues nuestra tarea, como lo demuestra la tabla 14, concibiendo que la gran capa galáctica de absorción, está ccmpuesta por capas particulares paralelas como lo indica la columna vertical (—1) a cuya izquierda se indican las distancias  Z=R^ del plano galáctico central, plano que consideramos encontrarse en la parte inferior de la tabla, mientras que el vértice del polo galáctico (norte o sud) lo concebimos situado en la parte superior de la misma. El centro de la columna vertical (—1) contiene los valores  lg Z correspondientes a las distancias  Z.  Recordando el esquema Kapteyn hemos elegido intencionadamente las diferencias A  Ig Z entre valores  Ig Z vecinos igualm

*

ente  

grandes. Y precisamente la práctica ha comprobado un importe A  Ig Z = 0.10 (exacto) como el más conveniente y necesario para poder interpolar rápida y fácilmente en la ta-b]a 14 los valores S deseados de absorción correspondientes a todas las latitudes galácticas  B y distancias  Rb . Las columnas verticales siguientes (0), (+1), (+2), (+3) etcétera, corresponden a las visuales que en la columna horizontal 3 indican las diferentes latitudes galácticas, o sea, contando desde la izquierda hacia la derecha: B=90°0; 52°6; 39°1; 30°l; 23°5; etc.. . . En las columnas verticales bajo estos encabezamientos se encuentran los valores  S(B;Rb) de absorción, calculados según la fórmula [4]. La elección de los valores de la variable independiente  \B\,  para los cuales en especial se han calculado }os importes de la función  S(B;Rb ) y que a primera vista resultan difíciles de comprender, encuentran su explicación formal si se observa la 1- columna horizontal de los títulos donde se indican los va]ores correspondientes del  lg ese \B\.  Quiere decir pues, que los mismos crecen de izquierda a derecha y comenzando con  lg ese |90°i=0.0 en la cantidad de 0.10 (exactamente), es decir, en exactamente el mismo importe, con que crecen de abajo hacia arriba los valores  Ig Z = Ig 7?<)oü en el centro de la columna vertical (—1). Precisamente en la igualdad de los pasos (=0.10) con que crecen generalmente las dos variables independientes  B y Rb en a forma de lg ese |B¡ y  lg Rb = lg + Ig ese \B\

en las dos direcciones de las coordenadas del esquema de la tabla 14, se encuentra definitivamente el por qué de la facilidad con que pudo ser llevada a cabo la tarea de calcular las tablas de las diferentes funciones  S\(B;Rb) ,  cosa que parecía al principio exigiría mucho más tiempo. 

Supongamos, por ejemplo, que hubiéramos ca]culado  S(B;Rb ) para un par muy definido de valores  lg ese |B|  y Rb y hubiéramos obtenido el valor  lg S(lg ese |BI  ;lg Rb) como resultado. Entonces basta una mirada a la fórmula |1] ó [4] para comprender que es: lg S(0.1-\-lg ese \B\;0,l-\-lg Rb ) = O.l-f-Zt/  S(lg ese \B ;lg Rb ). 

[5]
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porque se tiene:

 Ig Rb — lg ese \B\ = 0.1 +  lg RB -• 0.1 —  lg ese \B\ = lg Z 

[6]

Por esta ecuación deducimos además que los dos valores de absorción S(lg ese \B\ ; lg Rb )  y S(0.1 +  lg ese \B\ ;  0.1 +  lg Rfí ) tienen lugar también a exactamente la misma distancia  Z del plano galáctico; es decir que en la tabla 14 se encuentran estos valores uno al lado del otro en des columnas verticales vecinas, cuyos dos  lg ese \B\ difieren solamente de 0.1, y en una misma columna horizontal que corresponde al mismo valor  lg Z.  Por esta razón hemos encabezado !a tabla 14 con el título: “Esquema  lg ese \B\ — lg RB — lg Z”,  o en gracia a la brevedad simplemente “Esquema  B—R—Z \

La doble ecuación [6] no representa en lo esencial otra cosa que la forma }ogarítmica de la así llamada ley de la  ese:

 Rb = Z X  ese \B\ 

[ 7 ]

Propiamente hablando habríamos también podido construir directamente nuestro esquema en base a la fórmula [7]. Y en efecto, pues para lo que nosotros deseábamos obtener, es decir, contar con una red de puntos que cortando transversamente a la vía láctea y siendo vertical al plano central, contuviera el sol y uno de los dos polos galácticos (por el momento naturalmente sin una definición aproximada de la longitud galáctica  L de dicho corte transversal), sólo nos hubiera bastado la [7]. 

Sin embargo un tal esquema basado en la fórmula 17] y reconstruido directamente del natural por coordenadas polares  B y  Rb teniendo al sol como origen, adolece sin embargo de dos defectos de importancia: 1) 

o la red de los puntos (donde deben suponerse situados los valores de la función por ej.: S\) está seccionada por distancias lineales y angulares iguales y entonces la supuesta estructuración de nuestra vía láctea por capas p]anas paralelas en ninguna forma se pone en evidencia; o 2) 

dicha red se supone dividida en forma tal que todos los A  lg RB y A lg ese ¡B¡ 

resultan iguales entre si a 0.10 y entonces la estructuración de la vía láctea resulta patente al colocar todos los puntos de nuestra red sobre líneas rectas que corran paralelas entre si y con el plano galáctico. En tal caso entonces en el esquema y hacia la parte más distante del sol habrá de contarse con un espacio de exagerada magnitud para dibujar los valores de la función (p. e. de la absorción interestelar ), cuya distribución en este corte transversal de la vía láctea habrá de estudiarse. Por el contrario en la parte próxima al sol dicho espacio disminuye progresivamente hasta el punto de que en el plano galáctico resultaría imposible cualquier anotación. 

Estos dos defectos quedan eliminados con el solo hecho de dibujar el esquema de la distribución de les puntos como queda consignado más arriba, a saber utilizando la for-
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA ma logarítmica  (lg ese \B\ y  log RB como coordenadas). Así es como nuestro esquema B_ R_ Z dibujado logarítmicamente posee todavía dos ventajas adicionales sobre la red de puntos reconstruido del natural en escala lineal, a saber; 1) 

La transferencia y las posibilidades de comparación de resultados encontrados en un esquema Kapteyn (como es justamente nuestro caso) quedan muy facilitadas por la misma escala logarítmica de las distancias de sus capas espaciales. 

2) 

Como todos los puntos del esquema  B—R—Z dibujado logarítmicamente difieren entre si en 0.1, resulta evidente por la fórmula [6] que las curvas de distancia  Rb constante del sol (que son naturalmente círculos) resultan ahora rectas paralelas que yendo de izquierda a derecha cruzan oblicuamente el esquema de arriba hacia abajo. El logaritmo de la distancia constante de tal línea recta viene indicado simplemente por  lg B9o°, anotado bajo la forma  lg Z = lg RQQ0 en e! 

centro de la columna vertical (—1) del esquema y precisamente a la misma altura de  lg Z que es donde termina bajo el ángulo B=90° (cuyo  lg ese |90° | =0.0) esta línea recta de distancia constante. En la misma columna vertical (—1) más a la derecha se encuentra el valor del módulo constante de distancia correspondiente  m—W = 5  lg Z = 5  lg Rqo°. 

La razón recién apuntada en 2) es de especial importancia para el estudio de la distribución de los astros en nuestro sistema galáctico dado que ellos se caracterizan por una propiedad que les es peculiar; en particular trátase en nuestro caso de la distribución de astros, que por así decirlo, posean una luminosidad absoluta constante. En este caso las líneas rectas inclinadas en nuestro esquema logarítmico  B—R—Z,  que en cualquier caso ya son líneas rectas de constante distancia del sol, se transforman también a su vez en líneas rectas de constante luminosidad aparente. Su adulteración pongamos el caso por  absorción interestelar podrá entonces ser estudiada cómodamente en este esquema B—R—Z no sólo como función de la distancia sino a su vez también como función de la latitud galáctica.  Esto ensancha notablemente el campo de investigación, puesto que en caso de contar con abundante material de observación, puede aumentarse todavía más con el empleo de diferentes esquemas  B—R—Z en longitudes galácticas particulares. 

Pero para ello no bastan los 94 cúmulos globulares ni tampoco las 1332 estrellas del tipo  B,  debiendo estas últimas más tarde dividirse en diferentes grupos de igual luminosidad absoluta. 

Por el momento empero seguimos otro camino comenzando por llenar el esquema B—R—Z,  cuya construcción y peculiaridades acabamos de exponer, por medio del cálulo directo con los valores de la absorción interestelar S en todos sus puntos. Esto se efectúa sencillamente calculando sólo una vez, desde abajo hacia arriba, toda la columna lg S (lg csc|90°| ; lg Rb).  Los valores  lg S, por encontrarse al lado en la columna horizontal del mismo  lg Z,  resultan entonces de inmediato según la fórmula [5] añadiéndoles 0.1. Todo el trabajo queda realizado una vez que se haya llenado de esta manera el esquema  B—R—Z en las primeras 10 columnas verticales con los valores S que van desde lg ese |90° | = 0.0 hasta  lg ese |7°2| = 0.9. Los valores  S,  por encontrarse en las próximas 1Ó columnas verticales y en la misma horizontal que  lg Z,  resultan de las 10 verticales
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precedentes multiplicándolos por 10, y así sucesivamente... A consecuencia de las necesidades prácticas realmente el esquema  B—R—Z apenas si sobrepasa el  lg ese \B\ = 2.0

siendo

 ese \B\ = 100

para

 B\ = 

0°57. 

Esto no impide sin embargo, para nuestra orientación, que al final de cada línea recta oblicua que representan las distancias constantes  Rb se anote en su parte inferior a la derecha el valor límite máximo alcanzado por

 S(lg ese  B\^' oo ;fíB^0o)

para 

 log ese   B\ ->• -|- oo

cuando

 eso B — oo

para

 B -> 0o. 

En este caso la fórmula [4] se transforma en la simple forma lineal S(B=o;Rn)=T(O)xRf

con la que se han calculado dichos valores límites. 

Un resultado del 3er. capítulo de nuestro trabajo que ya dejamos consignado al principio de este capítulo fué que S(23°;oo) = l^OOO de donde se deduce que:

^430 (23°;oo) 

----------------- = S430(90°;oo) = 0^398. 

 ese [23°¡

 mag

Habíamos encontrado además que T430 (0) = 3.162 ----- . Con los valores de estas dos cons-kpc

tantes características azules hemos completado según la fórmula [4] nuestro esquema B—R—Z en la tabla 14, con los valores de la absorción azul interestelar S430 (B;7?b ). 

Así está ya todo listo —como ya se dejó constancia por necesidad de una prueba provisoria en la pág. 55-56— para, aún en la suposición de estar falseados por la absorción interestelar, aprovechar los módulos azules observados  (ms— JU)430 de cualquier astro de latitud galáctica  B arbitraria y distancia verdadera  Rb según la fórmula 771,s— W — 5  lg Rb H-  S(B,'Rb ) 

[8]

en la determinación directa (interpolatoria) de  Rb •

Según un propósito ya antes mencionado muchas veces aplicamos nuestro esquema B—R—Z de la absorción azul interestelar de la tabla 14 en el sentido recién citado por medio de la ecuación [8] sobre los módulos azules de distancia de los 94 cúmulos globulares observados por Shapley (11; 12). Del resultado numérico de este cálculo da cuenta la tabla 15. 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA A esto hay aún que añadir que en lo que respecta a la determinación de las latitudes ga lácticas de los cúmulos globulares (y más tarde también de las estrellas del tipo B), nos hemos dejado guiar por las concluyentes explicaciones de Stebbins y Whitford (65 p 146, etc.) sobre el espacio que sirve de fondo al cúmulo globu]ar  NGC 6440. Es decir, que prescindiendo de este cúmulo, los 25 cúmulos globulares más cercanos, visibles en las inmediaciones del centro galáctico, penetran casi con igual profundidad a ambos lados de la faja de Hubble caracterizada por la ausencia de nebulosas extragalácticas. Esta homogeneidad de penetración de tales cúmulos, aún visibles en este lugar de la vía láctea, en la “faja carente de nebulosas” [como la ha llamado brevemente Hartwig (76 p 214) ] 

se pone en evidencia según Stebbins y Whitford (65 p 147), debido a que el centro entre las dos latitudes galácticas más pequeñas (de los dos cúmulos  NGC 6304 desde el Norte y  NGC 6553 desde el Sur) se sitúa a 1°2 al norte de! ecuador galáctico si se acepta el polo de Newcomb A = 12h 44’^4 = 191°1 ; D = +26°8 (1900) y a 0°25 al sur, si se acepta el llamado polo Harvard A = 12h 40m = 190°,  :D = + 28° (1900). Si empero se calcula el centro aparente de gravedad de las longitudes  L y latitudes  B galácticas de todos estos 26 

cúmulos globulares (Ap J 84 p 151 Table 7), vale decir, incluyendo también a  NGC 6440, entonces ¡se encuentra según Stebbins y Whitford

 L 

 B

. 

para el polo de Newcomb 328°6 

+ l°0

para el polo de Harvard 329°2 

—• 0°5

. 

. 

I + 1°2

es decir se llega en  B a valores muy semejantes a Considerando además que nuestro sol está situado con mucha probabilidad un poco al norte del plano central galáctico —Lindblad (17a p 1009. 17b p 571) indica para este por ej.: Z q = + 0.034 ± 0.011  kpc como el valor probable más plausible— hemos decidido emplear en este trabajo el sistema Harvard de las coordenadas galácticas (Lh ;Bh ) según Ohlsson (106) (suponiendo para simplificar z O —0)-

Nótese además que en la tabla 15 hemos alterado completamente el modo general de expresar los datos de los cúmulos globulares por el orden de sus números  NGC (correspondientes a la  AR de los mismos). Queriendo estudiar en un esquema  B—R—Z la absorción interestelar de las longitudes de onda particulares como también la selectiva de los cúmulos globulares, hemos dividido los 94 en cuestión, tomando primero 46 con latitud galáctica negativa (la mitad izquierda de la tab]a 15) y los restantes 48 con positiva (mitad derecha de la misma tabla). Después, a los 94 cúmulos que resultan de estos dos grupos les hemos asignado colectivamente una latitud galáctica  \B\ que decreciese desde arriba hasta abajo, enumerándolos luego [columna vertical (0) ; tabla 15] en forma que existiera cierto paralelismo de crecimiento entre el número corriente de un cúmulo y su ese \B\ resp.  lg ese \B\.  El cúmulo globular  NGC 2419 no tiene número determinado, con excepción del intermedio 4- 13a, debido a que propiamente no encuadra con el grupo de Ies demás por su distancia desproporcionadamente grande y directamente opuesta al centro galáctico [véase W. Baade (107)]. 
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TABLA 15

Tabla de 94 cúmulos globulares (con aplicación del esquema de la absorción interestelar de la tabla 14). 
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Como los números corrientes de los cúmulos globulares resultan ser aún sólo cifras que van desde ± 1 hasta ± 46—[-47, las posibilidades de orientar nuestra elucubración ha ido ganando seguramente como pronto veremos en las figuras 4, 5, 6, 7, 8 y en las tablas 17 y 19. 

La figura 4 nos demuestra la distribución aparente de los cúmulos globulares en la superficie celeste hacia los alrededores del centro galáctico. Los cúmulos con latitud galáctica positiva y negativa aparecen generalmente indicados por + ó O respectivamente. Los 26 

cúmulos, anteriormente citados, que tienen las latitudes galácticas ±  B más pequeñas, vienen sin embargo cada uno de ellos acostados según su longitud y latitud galácticas por los símbolos que se dejan sin más apreciar en el interior del esquema de la figura 4*  

observando hacia el centro galáctico. 

FIGURA 4a

Símbolos de los cúmulos globulares en las cuatro direcciones del cielo, que emergen del centro galáctico. 

L = 326.0

Todos estos 26 cúmulos globulares se encuentran en el interior de un círculo, cuyo radio apenas si sobrepasa los 13°. 13 cúmulos de estos están situados al norte del ecuador, quedando al sur del mismo los restantes 13. Nosotros sin embargo hemo añadido a ambos lados y en cada uno de ellos 9 cúmulos más, indicados en las figuras 4, 5, 6, 7, 8 y en las tab]as 17 y 19 por símbolos situados más hacia afuera en la figura 4*.  Todos estos 44 cúmulos globulares, es decir, casi la mitad de los hasta hoy encontrados, se hallan en el interior de un círculo cuyo radio es de 26°. Los símbolos de que hemos hab]ado se encuentran dispuestos en las dos columnas verticales (±1) de la tabla 15 junto con sus propios números corrientes. 

Las columnas verticales (±2) hasta (±8) de 1a. tabla 15 quedan suficientemente explicadas por sus títulos. Las luminosidades aparentes azules observadas de los cúmulos globulares, tales como quedan indicadas por el autor  (HW) en las columnas verticales (±5), fueron calculadas en base a los datos de Shapley  (Sh),  las que, como es sab’do (Handbuch der Astrophysik 5, 2 p 744), no aparecen en la escala de Pogson, conforme a la fórmula de compensación anteriormente usada (49a p 21), es decir: l (^•x) i3oj 2/yy — 3.621-[-0.663 X [ (wLj-noJs/i 

[image: Image 142]
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Los valores  W de las luminosidades absolutas de los cúmulos globulares en Jas columnas verticales (±6) resultan automáticamente de la diferencia entre las dos columnas verticales vecinas ±5 y  ±1. 

Los valores de los verdaderos (no ya falseados por alteración alguna) modules de distancia  m_ W=5 log  72b y de los importes correspondientes a estos de la absorción interestelar  S(B;Rb ) de las dos columnas verticales ±8, fueron determinados por interpolación de la tabla 14 en forma que su suma fuera: 5  log Rb ±S(B;Rb ) = (ms—W) 

[8]

es decir, que justamente es igual al módulo de la distancia observada por Shapley (11; 12) 

[falseado por absorción]. Por eso para una mejor orientación las paralelas oblicuas que indican la. distancia constante al sol  (Rb = const. para todas las latitudes galácticas  B) aparecen en nuestro esquema  B—R—Z de la tabla 14 trazadas distando exactamente lm de sus particulares módulos constantes de distancia  ni—W = 5  lg Rb •

La ecuación [8] puede también escribirse bajo la forma:

5  lg (Rb ).< = 5  lg Rb + S(B;Rb ) 

[9]

donde e! miembro de la izquierda representa el quíntuplo del logaritmo de la distancia falseada por la absorción. Si escribimos ahora en la forma conocida [Stebbins (108) ] 

que:

 RB=fX(Rv).  

[10]

entonces resulta según la ecuación [9] que: 

*

 lg f (B;Rb ) =-0.2 X  S(B;Rb ) 

 [ | | ]

El factor de disminución/43o (B;7?b ) fué calcu]ado según esta fórmula con los valores jS43o(B;7?b ) de las columnas verticales (±8) y se encuentra en las dos columnas verticales (±9) de la tabla 15. En las columnas verticales (±12, ±13, ±14, ±15) se encuentran entcnces tanto las coordenadas K,  Zs de los cúmulo? globulares azules

falseados de Shapley (11; 12), como las verdaderas  R,X [eje en dirección al centro galáctico;  L=327°;B=0° (según Shapley)],  Y, Z expurgadas ya por la ecuación 110] de su absorción interestelar. La correspondiente distribución verdadera de los cúmulos globulares en el espacio universal aparece en nuestras tres figuras 5, 6 y 7. 

Nuestras figuras 6 y 7 admiten una comparación notable con las dos correspondientes figuras 3a de Stebbins y Whitford (Ap T 84 p 150 (1936)]. En parte con este fin los 26 cúmulos globulares cercanos al centro galáctico tratados allá especialmente por esto? dos autores se han marcado en nuestras figuras con flechas como símbolos. Salta en seguida a la vista, que dichos 26 cúmulos así marcados poseen todos en nuestras dos figuras 6 y 7 la coordenada X ' 4  kpc con excepción de solo uno, es decir, nuestro cú-
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FIGURA 6. — La distribución de los

cúmulos globulares proyectados sobre el plano X-Y. 

FIGURA 5. — La distribución de los cúmulos globulares proyectados sobre el plano Y-Z. 
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FIGURA 7. — La distribución de los cúmulos globulares proyectados sobre el plano Z-X

FIGURA 4. —La distribución aparente de los cúmulos globulares sobre la superficie del centro galáctico. 

(Coordenadas galácticas en el sistema de Harvard). 
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mulo —33 —  NGC 6656, cuya  X — 2.5 < 4  kpc.  Por el contrario en la fig. 3a resp. Table 7 del trabajo antes citado de Stebbins y Whitford (65) 7 de entre los mismos 26 

cúmulos tienen una coordenada de  X < 4  kpc;  para 5 de estos 7 cúmulos se calculó 2  < X < kpc; y para 2 de ellos hasta 0  < X < 2  kpc. 

Los 26 cúmulos en cuestión fueron expresamente elegidos por dichos autores; porque considerando la gran distancia del centro galáctico de aproximadamente 10  kpc,  que es por varias razones coincidentes donde nos encontramos según van de Kamp (23) y Stebbins (108), sin embargo deberíamos poder percibir claramente la condensación espacial del sistema de los cúmulos globulares hacia el núcleo de la vía láctea. Por eso Stebbins y Whitford (65) declaran que estos 26 cúmulos globulares (superior a la cuarta parte del total de los cúmulos visibles) especialmente elegidos por ellos en una superficie tan reducida del cielo hacia el centro galáctico, probablemente deberían en su colocación espacial formar más bien una aglomeración que una línea recta (partiendo del sol hacia fuera al universo). Sin embargo contra todo lo que se pudiera suponer ocurre esto último. 

Y así es, puesto que en la Fig. 3a en Ap T 84 los 26 cúmulos globulares citados aparecen en el plano  XZ en una colocación muy marcada a lo largo de dos líneas rectas (una hacia el norte, es decir, todas las  Z>0;  la otra hacia el sur, es decir, todas las Z<0), las que forman en el sol, donde se cruzan, una curiosa saliente de la distribución espacial de estos 26 cúmulos globulares en nuestro s;stema galáctico. Por eso Stebbins y Whitford (65) nos comunican que su Fig. 3- (y también la 3b) “no es muy convincente”. Como probables causas de errores los citados autores mencionan: 1) 

las dificultades de la determinación exacta de los módulos de distancia de los cúmulos globulares

2) 

o una posible inutilidad de la llamada ley de la  ese de la absorción interestelar. 

A la primera causa desearíamos anotar que Stebbins y Whitford señalan entre otras cosas una influencia tan grande y tan frecuente que origina una defectuosa determinación del diámetro aparente de un cúmulo globular sobre el cálculo de su distancia. Se menciona la disminución innegable del diámetro aparente a consecuencia de la intervención de la absorción interestelar (especialmente con estos cúmulos globulares en pequeña latitud galáctica) y también el trabajo de Shapley y Sayer (109). Estos dos últimos

< 

*

>1935

autores indican ya en (109) del año 1935 factores correctivos---------- (columnas vertió no ticales (±16) en nuestra tabla 15] para los diámetros medidos antes [11; 12 del año 1930] al tratar 70 cúmulos globulares. Estos factores oscilan entre 1.3 y 10, lo que es un indicio de las dificultades de una determinación exacta de los diámetros aparentes de estos astros. Se presume que la disminución del diámetro aparente a causa de la absorción interestelar depende de la concentración de las estrellas de un cúmulo hacia su núcleo (clase de concentración de Shapley = “Class” =  Cl en las columnas verticales (±19) de la tabla 15) lo que podría comprobarse empíricamente por comparación de tiempos de exposición cortos y largos de fotografías de un mismo cúmulo globular. A esta sugestión de Stebbins y Whitford (65) responde el trabajo citado de Shapley y Sayer (109), por lo demás aún incompleto. 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO 1)E LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA Estos dos autores no? anuncian expresamente en este su traflajo (del año 1935) que: a) 

los nuevos diámetros aparentes <01935 (columnas verticales ±17 en nuestra tabla 15) de los cúmulos proceden ahora de una serie bastante homogénea de negativos fotográficos; 

b)  entre estos nuevos (1)1935 y las antiguas distancias (7?b )*  de los cúmulos globulares [de Shapley (11; 12)] aún no corregidos de absorción interestelar, vale suficientemente la relación (0.935X  (Rn ) s =  const. 

como es normal para esferas, que poseen todas el mismo diámetro lineal  Dm, pero que a nosotros se nos presentan a diferentes distancias verdaderas  Rb bajo diversos ángulos aparentes w . 

Esta conocida ecuación ha permanecido inalterada en su forma matemática, pero en lugar de la verdadera distancia  Rb se ha puesto la  (Rb ).< seguramente falseada (por haberse calculado en base a módulos alterados), la que siempre es mayor que  Rb • Por consiguiente debemos suponer que los nuevos diámetros angulares W1935 de los 70 cúmulos globulares están igualmente falseados; por eso los llamaremos mejor desde ahora ( wui.'iJs v los supondremos siempre menores que los “verdaderos” diámetros angulares u) , es decir, como hubieran resultado de la medición si no hubiera intervenido la absorción interestelar. Shapley y Sayer se refieren también claramente a esto cuando en la última frase de su artículo dicen:

 “Los diámetros angulares y las magnitudes aparentes totales de los cítmulos globulares han sido aparentemente medidos con defecto y respectivamente con debilidad en más o menos la misma proporción en todos aquellos lugares donde la absorción es fuerte". 

Shapley y Sayer (109 Fig. 1) de 63 valores (w 1935)5 comparados con sus correspondientes  (Rb ).« obtienen la relación: (o 1935)% X  (Rb h = 215 

[12]

[(co 19.35)' 

*

 medidas en minutos de arco]

con una dispersión marcadamente pequeña de los va]ores particulares alrededor de esta curva. De 215=3438xDm resulta inmediatamente el promedio del diámetro [13] 

lineal de los cúmulos globulares a saber: Zhn=0.063  kpc.  Si ahora quisiéramos calcular 

[columnas verticales (±18) en nuestra tabla 15] los diámetros lineales particulares  Dm de los cúmulos globulares según la fórmula:

 <¿XR

 Dm — --------

[14]

3438
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y usáramos para ello por un lado estos novísimos diámetros angulares (w 1935 b, observados por Shapley y Sayer y por otro nuestras novísimas distancias 7?b de los cúmulos globulares, libres del efecto de la absorción interestelar, entonces claro está que, prescindiendo de las variaciones individuales y considerando el promedio, del diámetro lineal (Din),  así calculado de un cúmulo globular disminuye exactamente en la misma proporción que como (fob ha disminuido a  Rb al aplicar en la fórmu]a [10] el factor  f.  Para los cúmulos globulares  f=f(B;Rn ) (véase fórmula [11]) es esencialmente una función de la latitud galáctica  B, y el andar de  /(B;Rb ) aproximándose al ecuador galáctico queda mejor de manifiesto por las dos columnas verticales (±9) en nuestra tabla 15. Para los cúmulos más cercanos al ecuador nuestra  f(B;RB )  oscila entre 0.20 y 0.08. Los diámetros lineales  (Din),  de estos cúmulos globulares se calcularían de la dimensión (Dm) 8 

0.010  kpc,  es decir, resultarían de 5 a 12 veces más pequeños de le que en los polos galácticos [valores  (Din),  en las columnas verticales (±18) de la tabla 15]. 

Tan extraña distribución de los verdaderos diámetros lineales de los cúmulos globulares es muy poco probable. Esto es también un indicio de que los 70 valores (co 1935b no son directamente comparables entre sí. No dudamos de que las fotografías fueron sacadas por Shapley y Sayer de una manera lo más homogéneamente posible ccmo se ve también por la semejanza de los tiempos de exposición, pues casi todas oscilan entre los 45 y 90 m'nutos; pero, precisamente por eso quizás podamos sospechar que no fueron alcanzados en todos los cúmulos globulares los límites correspondientes de la visibilidad de sus diámetros aparentes, lo que significaría que cuidando de los tiempos de exposición no se prestó suficiente atención al efecto empañante de ]a absorción interestelar. Para incluir aún hasta el mismo grado en todos los cúmulos globulares, al medir sus diámetros aparentes, el efecto de las estrellas cumulares de una misma y cierta magnitud límite  m(„ 

libre de absorción, deberemos elegir los tiempos particulares de exposición  ts de tal manera, que en cada placa fotográfica aparezca todavía la magnitud límite  m

 *  que viene 

dada por la ecuación

 m.s—m,, = S(B;Rb ). 

[15]

En condiciones por lo demás iguales de exposición, entre dos tiempos  t0 y t, y las magnitudes límites y  ms obtenidas con aquellos en la misma placa fotográfica, existe, como es sabido, la relación siguiente:

5 

 / 

 tx

 m—m. = — pX --------

[16]

2 

 ' 

 tf, 

donde  p representa ahora un factor característico del tipo de placas usadas; así por ej. 

vale para placas Agía generalmente  p = l,  para placas Kodak un valer menor, o sea alrededor de 79=2/3. Para anular entonces los posibles efectos de la absorción interestelar sobre las mediciones de los diámetros aparentes de los cúmulos globulares, los tiempos de exposición  t8 de las placas fotográficas para los cúmulos particulares deberían ser elegidos según la fórmula siguiente (de ] 15] y [16]) :

[17]
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA donde  t0 es una unidad arbitraria constante de tiempo y donde  S(B;Rr ) resulta generalmente del esquema  B—R—Z de la absorción interestelar (tabla 14) resp. de las columnas verticales (±8) de nuestra tabla 15. Así conseguiríamos más o menos para los cúmulos globulares y para kef. =430 (las proporciones de) los tiempos de exposición de que da cuenta la tabla 16. 

TABLA 16

Relaciones necesarias de los tiempos de exposición para placas sensibles al azül (XCf 430 ¡j^) con el fin de eliminar el efecto de disminución de la absorción interestelar en el diámetro aparente de los cúmulos globulares a pequeñas latitudes galácticas. 

]gcsc|B|

|B|

Sn„(B;R)

p = l

n  — ® i

P — /3

lg( d

ts 

ts 

lg( ¿)

to

to

0.0

90°

0.4

0.16

1.4

0.24

1.7

0.2

39°

0.6

0.25

1.8

0.38

2.4

0.4

23o

1.0

0.40

2.5

0.60

4

0.6

~ 

14o

1.5

0.6

4

0.9

8

0.8

8°

2.5

1.0

10

1.5

32

o

1.0

- 

5.7

3.5

1.4

25

2.1

126

o

1.2

3.5

4.5

1.8

63

2.7

500

El  lg ese |B| — 0.6 resp.  B — ± 14° divide el total de loqs cúmulos globulares visibles para nosotros, en dos mitades exactas, de las cuales la primera está contenida en una faja ecuatorial de 28° de latitud y la otra se extiende por partes iguales sobre los dos grandes casquetes polares. La tabla 16 nos indica que: resp. 
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Lo que traducido al lenguaje vulgar quiere decir que para que las mediciones de los diámetros aparentes angulares de los cúmulos globulares puedan ser comparables entre si, en los ± 23° de latitud galáctica el tiempo de exposición debería ser 2 veces y en los ± 14° 

ya 4 veces mayor que en los polos. Apesar de las grandes diferencias individuales aparentemente existentes entre los diámetros lineales, sin embargo a causa de la falta de tiempo de exposición, ya en la mitad de los cúmulos globulares que se encuentran fuera de la faja ecuatorial de ± 14° de latitud, salta a la vista la disminución de los diámetros angulares aparentes (w1935),s medidos. Véase cómo los diámetros lineales de los cúmulos globulares calculados en las columnas (±18) de la tabla 15 según la fórmula (tó 195b)  to j X#B

 (Dm ) .s ^t0 j -- ------------------------  en parsecs 3.44

al crecer la distancia angular de los polos galácticos, se hacen rápida y fuertemente menores que el promedio del verdadero diámetro lineal de los cúmulos  Dm=63 parsecs, calculado según la fórmula [12] resp. [13]. 

Esta disminución de los diámetros aparentes [columnas verticales (±17) de la tabla 15] de los cúmulos globulares con (aproximadamente) igual tiempo de exposición para todos los cúmulos tiene lugar tan exactamente que Shapley y Sayer pudieron establecer la ya citada fórmula [12], a saber : (^ 1935)

*

 /o ) X  (Rb ) N = const.=215. 

El cálculo de los verdaderos diámetrois lineales  Dm de los cúmulos globulares debería efectuarse según la fórmula [14] : X 7? ( en kpc) 

g>' X  (Rb )sXf(B;Rñ )

 Dm (en parsecs)

3.44

3.44

•

Si ponemos ahora:

(w 1935)«

Ü)  0

[18]

 f(B;RB )

entonces resulta:

 (o 1935) sX(7?b )s  (kpc)

 Dm (parsecs) =

[19]

3.44

resp. 

215

 Dm

----- = 63  parsecs = const. 

3.44
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA I’LATA Si se reducen los diámetros aparentes cumulares, obtenidos por Shapley y Sayer con diferentes tiempos de exposición ¿q , según la fórmula que resulta de las ecuaciones [18], 111], 115], [16],  (Q=mQ —mo) :

si se reducen, decimos, a un tiempo uniforme de exposición  t()=6Q minutos, apenas si se mejora entonces un poco la representación de la fórmula [12]. Véase la figura 8. 
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Los verdaderos diámetros lineales  Dm de los cúmulos globulares particulares, calculados entonces según la fórmula [19], figuran en su mayoría dentro de los límites siguientes: 50  parsecs < Dm < 80  parsecs [columnas verticales (±18) de la tabla 15]. Y aquí es digno de notarse que en las proximidades del ecuador galáctico ( \B\ <;9°) estos valores  Dm indican una marcada bifurcación en la distribución de sus valores. Al sur del ecuador galáctico existe en los valeres  Dm una tendencia pronunciada hacia el límite inferior y al Norte hacia el límite superior. Para hacer desaparecer esta improbable reparación en la distribución de los valores promedios de los verdaderes diámetros lineales  Dm de los cúmulos globulares así calculados, en los alrededores del centro galáctico se debería desplazar algo más hacia el polo norte galáctico el centro de gravedad de la absorción interestelar. Per la escasez del material de observación disponible no vale sin embargo por el momento la pena cultivar más esta idea. 

Si queremos entonces atenernos a que el diámetro lineal promedio sea para todos los cúmulos globulares una constante =63 parsecs, entonces nois vemos obligado a aceptar la ecuación-hipótesis [18] arriba mencionada. Esto equivale a suponer que (de [111 y 118]) con igual tiempo de exposición se tiene:

o

donde  F es la superficie del cielo ocupada aparentemente por el cúmulo e  i es la intensidad aparente de las estrellas más débiles fotografiadas del cúmulo. La hipótesis de la ecuación [18] equivale entonces a suponer que Fxi = const. 

[20]

Presentándosenos los cúmulos globulares distribuidos en 12 diferentes clases de concentración que van desde los más densos (Cí=l) hasta los más ralos (CZ=12), «si con la ecuación [20] recién citada se creyera que en cualquier forma se podría calcular un diáme-
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA tro lineal promedio que fuera común para el total de los 94 cúmulos (como realmente se hizo provisoriamente hace un momento), con ello se incurriría muy posiblemente en un error. 

Al contrario quizás, sería más fácilmente posible aplicar las dos ecuaciones [18] y 

[20] hacia el núcleo en los cúmulos globulares a cada una de las 12 clases de condensación aparente de las estrenas y luego calcular para cada clase en particular un diámetro lineal promedio de los cúmulos globulares. Prácticamente este se calcularía simplemente según la fórmula [19] anteriormente citada [columnas verticales (±18) de la tabla 15] ; que para cada una de las clases tampoco exista un tal diámetro lineal promedio, parece comprobado según se deduce de una reciente nota publicada en la p 597 del Harv. Repr. 

116 por Shapley y Sayer y que dice: “El estudio de las desviaciones de la curva promediada (to i<)3ó)«X (Rb h=215 no demuestra relación alguna sistemática con la clase de la concentración del cúmulo”. 

La intensidad absoluta de las estrellas cumulares más débiles tomadas todavía por la placa fotográfica se calcula según la fórmula

 W=ms—S(B;Rb )—5  lg Rb =m.s—5 lg (Rb ).<?. 

Su magnitud se hace más luminosa así con el quíntuplo del logaritmo de la distancia según Shapley del cómulo globu]ar, y tampoco tiene aparentemente, como indica la Fig. 1 

de Shapley y Sayer (109), influencia alguna regular sobre la determinación del diámetro lineal de! cúmulo. 

Digamos ahora dos palabras sobre las posibles fuentes de errores, citadas en la pág. 73 

Apdo. 2) de que nos hablan Stebbins y Whitford y que habían deformado su Fig. 3a en Ap J 84 de la manera inesperada ya descripta. A los efectos de establecer una comparación, anticipamos que Stebbins y Whitford (65) usaron las llamadas coordenadas falseadas (Rb )s de los cúmulos globulares según van de Kamp (24 p 101 Table 4) [que no toman en cuenta las apreciaciones de los diámetros aparentes de los cúmulos globulares de Shapley (11; 12)], mientras nosotros hemos tomado directamente de Shapley (11; 12) les módulos originales alterados de distancia que- figuran en las columnas verticales (±7) de la tabla 15. Esta diferencia carece aquí de importancia, pues el resultado depende solamente del tamaño de las relaciones totales recíprocas de las distancias (Rb)s de los cúmulos globulares anticipados por la observación y afectados por la absorción interestelar. 

Por el contrario hasta cierto punto, reviste esencial importancia el hecho de que, casualmente, la mitad del valor de la absorción azul interestelar que va de un polo al otro, tenga el mismo importe T43OH=0‘M0, puesto que Stebbins y Whitford usaron también este mismo valor encontrado antes por van de Kamp (24) en la forma conocida S43O(B) =0.40  ese \B\ 

[21 ]

de la ley de  ese “pura” para la fórmula de su factor decreciente /43n (B), que era (según nuestra fórmula [11]) :

^/i3o(B) = — 0.08  ese \B

[22]
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La hipótesis naturalmente necesaria para la aplicación de esta fórmula es que los 94 

cúmulos g obulares —incluyendo a consecuencia de su enorme distancia a aquellos que tienen las latitudes galácticas más pequeñas— se encuentran completamente fuera de la capa galáctica de absorción. Esto pareció justificarse tanto más cuanto que por ej. según van de Kamp (24 p 102, 105) en todo caso debían preferirse a los valores mayores los relativamente pequeños H^0.2  kpc de la altura efectiva (=mitad del espesor de esta capa). En efecto la base de todas estas apreciaciones fué a su vez la suposición simplista de que la capa de absorción era igualmente densa en todas sus partes y que a causa de clS 

 dS

eso su fuerza de absorción  T=-----  = -----  = const. fuera igualmente fuerte (a lo me-dR 

 dZ

ncs en el promedio) en todas partes. 

A esta última opinión, indudablemente se han opuesto andando el tiempo y en forma aislada una serie de hechos observacionales, de los que dimos cuenta en la introducción de nuestro trabajo. En el capítulo anterior, por un camino del todo diferente (teórico), habíamos logrado interpretar estos diferentes hechos observacionales con una nueva fórmula matemática de la absorción interestelar S (válida a lo menos para el promedio). 

Para simplificar, tampoco nosotros podemos prescindir de la concepción de una gran capa galáctica de absorción, compuesta a su vez por delgadas capas individuales paralelas entre si. Así es como obtuvimos la fórmula [4], que para el  lim \B\ 90° resulta

T(O)XZ 

S(B—90°,*Z)  =-------------------

T(O)XZ

[23]

1 -|

S(90°; oo)

de donde se obtiene que:

 dS

 ----- = F(Z) | const. 

 dZ

Sin embargo nuestra nueva capa galáctica de absorción posee una propiedad especia! 

teórica. El importe de absorción total producido per ella, es decir, la mitad del valor de la absorción interestelar de polo a polo, al que antes habíamos designado siempre comj una especie de promedio del producto  TH,  posee en efecto aún ahora (en coincidencia con los hechos observacionales) un límite superior fijo, al que en la fórmula [23] corresponde ahora la constante S(90°;oo). Pero recién entonces se llega teóricamente a este valor límite cuando en dicha fórmula 123] se pase al límite Z~> oo. Y así a pesar efe un importe finito de absorción de polo a polo, dentro del significado que entraña la fórmula 231, nuestra capa galáctica de absorción resulta aún, por lo menos en teoría, infinitamente espesa. En efecto, en la práctica nos basta por completo una extensión de la capa hasta Z10  kpc (cuyo cálculo hasta ese valor fué necesario para los cúmulos globulares), 
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como se deja entrever del examen del esquema  B—R—Z por ej. de la absorción interestelar azul de nuestra tabla 14; y la razón de e]lo la da la relación: S..>o(B=90°;Z = 10) 

393

—_______________ = ------- = 0.99

$43(. (B=90°;Z= oo) 

398

En el transcurso de nuestro 3er. capítulo y al iniciar el presente encontramos que la mitad del va]or de la absorción interestelar azul de pelo a polo era S430 (90° ;oo) =0^40, el que por casualidad resultó ser el mismo que Stebbins y Whitford emplearon para la construcción de su Fig. 3a por medio de las fórmulas [21] y [22]. Esta igualdad casual de la mitad del valor usado de la absorción azul de polo a polo en la capa galáctica —usado en la Fig. 3a de Ap J 84 por un lado y en. nuestras figuras 6 y 7 por el otro— facilita ahora un poco la comparación entre los diferentes efectos de las des fórmulas de absorción. Quiere decir entonces que suponiendo que todos los cúmulos globulares se encontraran fuera de nuestra capa galáctica de absorción en razón a sus grandes distancias  Rr , es decir que, haciendo en nuestra formula [4] para la absorción interestelar estas distancias  Rr “>oo, obtendremos S(B;Bb ->00) =  S(B;oo) = S(90°;oo)  xese \B\ = S(B), llegando nuevamente a la ley dé la  ese “pura” de ]a absorción interestelar, donde esta depende solamente de una variable independiente  B.  Como además, por lo anteriormente expuesto, se tiene accidentalmente que S43G(90°; 00) =0n40, resulta que también en este caso se llega otra vez exactamente a los valores que entregan las fórmulas [21] y [22], las que con el mismo fin habían utilizado ya Stebbins y Whitford (65). 

Por esta razón se han calculado los valores S43G (B;oo) =S43G (B) para nuestros 94 

cúmulos globulares según la fórmula [21] en las dos columnas verticales (±10) de la tabla 15 y conforme a eso /430[B(B;Bb “>oo) ] = /43G(B;oo) = /430 (B) por la fórmula 

|11] resp. [22]; estos valores se han incluido en las columnas (±11) de la misma tabla. 

Así, la comparación de las dos series de factores de disminución /, a saber,/43G (B;B b ) en las columnas (±9) y /43G(B;oo) en las (±11) de la tabla 15, resulta ser numéricamente lo mismo que si se compararan intuitivamente nuestras figuras (6) y (7) con la figura doble 3a de Stebbins y Whitford en Ap J 84. En efecto, esto ocurre ostensiblemente sólo con algunos de los “26” cúmulos globulares, aparentemente más próximos a! 

núcleo de nuestra vía láctea. Vemos por ej. en la columna horizontal más baja de la tabla 15, que en especial nuestro cúmulo globular -|-47=VG!C 6440 está en realidad 8 veces más lejos de nosotros que lo que el factor de disminución /430 (B;oo) de la ley de la ese “pura” le atribuiría como distancia; porque para el es:

/430 [B=2°3;S43(, (B=2°3;B2°3=4.0) ] 

 f4^[B=2°3;S4^ = 5^53] 

0.08

---------------------------------------------------  

=------ = g . 

/4;>0 [B=2°3 ;S43G (B=2o3;B2"3 = 00) 1----/43o [B=2°3;B43G = 10^00]---- 0.01

La verdadera distancia del cúmulo globular  NGC 6440 se calcula de esta manera no en solo 0.5  kpc,  sino en B2ü3=4.0  kpc.  Con ello se le ha desplazado completamente de su po-
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TABla 17

Los 26 cúmulos globulares quese encuentran más cerca del sol. 

L

No. 

NGC

h

Bh

Ci

( W I9js).s( 1q)

R

X

Y

Z

Eob-Eta

E

[ taso]

Kil<3parsec

0

+ 36

6779

30.2

+ 7.2

10

7.2

5.9

+ 2.6

+ 5.2

+ 0.8

m

m

1

M 56

[— 0.27]

+ 0.12

X. 

- 14
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336.4

- 24,7

11

28.7

5.8
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+ 0.8

- 2.4
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— .10

+

.03
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7! 
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325.0
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4

8.5

5.8

O
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- 0.2

+ 0.7

[- .26]

+

.17

 7

- 41

6712
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9:

[7.8]

5.8

+ 5.1

-r 2.6

- 0.6

— .10

+

.37

_ 13

6752

303.7

- 26.7

6

41.9

5.7

4.6

- 2.0

- 2.6

_ 45

6760

3.9

- 5.3

11

[7.0]

5.7

+ 4.6

-! 3.4

- 0.5

+ 

19

+

.69

V

_ 38

6388

313.2

- 8.0

3

9.0

5.5

+ 5.3

- 1.3

- 0.8

_ 6

104

272.2

- 45.3

3

53.6

5.3

+ 2.2

- 3.0

- 3.7

9 . 

47 Tuc
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644! 

321.2

- 6.3

3

(6.6)

5.3

4- 5.2

0.0

- 0.6

— .01

+

.42

-1- 35

6273
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-F 8.0

8
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5.2
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— .11

7

+

.25

M 19
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4833

271.1

- 8.4

8

12.7

5.2

2.9

- 4.3

- 0.7

+ 43

71

6316

324.9

+ 4.4

3

6.2

5.1

+ 5.0

- 0.1

+ 0.4

- .12

11

+

.44

1? 
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6626

335.5

- 7.0

4

15.0

4.8

4.7
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- 0.6

—  .05

+

.34
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6266

321.4

+ 6.0

4

14.4

4.6

+ 4.6

_ 0.4

+ 0.6

— .11

10

1

.32
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6553

332.9

- 4.5
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6.6

4.6
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4 0.4

- 0.4

1+ -25]

+

.79
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6541
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3

23.2

4.3

4.1

_ 0.7

- 0.9
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5946
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9:

[4-8]

4.2

+ 3.5

_ 2.2

+ 0.3
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268.4

- 10.2

lJ2

19.8

4.0
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323.6


+ 4.0

6

9.4

4.0

+ 4.0
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+

.49
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r
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0
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-r .08

+

.81
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9
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3.7

+ 3.6
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4- .06

+

.27

3

M 4
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8
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3.5

+ 2.2

_ 2.6
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+ 9.0
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3.5

+ 0.4
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8
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3.5
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9
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7
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2.7
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— 0.06
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sición de primer plano con respecto a su distancia de nuestro sol. Por el momento sólo uno de los “26” cúmulos admite el cálculo de una distancia Tíb en realidad menor que 4.0  kpc,  a saber, nuestro cúmulo — 33=NGC 6656 con 2?_9OG=2.7  kpc.  Hemos logrado así reducir debidamente la desproporción dé la parte saliente hacia nuestro sol de la distribución de estos “26 cúmulos globulares” en el espacio universal producida artificialmente por la aplicación de la “ley de la  ese pura” de la absorción interestelar. 

El cúmulo globular  NGC 6656 sin embargo, sobre todo de entre los 94 visibles, resulta ser además el más cercano a nuestro sol en nuestro sistema galáctico. No fué pues quizás pura casualidad que fuera precisamente este cúmulo el primero en ser descubierto después de la invención del anteojo como tal por Ihle en el año 1665, como nos lo comunica Shapley (11 p 3) en base a un relato de R. Wolf (110). Por el contrario lo que ciertamente es en realidad casual es que este cúmulo se encuentre entre aquellos “26” 

que aparentemente por efecto de proyección, rodean en el cielo más cercanamente el centro galáctico. El rango en efecto de les cúmulos globulares, ordenado según su verdadera distancia al sol (cuya posición se encontraría al pie de la tabla 17) resulta ahora (desde abajo hacia arriba) ser el siguiente, como se ve en la tabla 17. 

La tabla 17 contiene todos los cúmulos globulares cuya distancia a nosotros es B<6.0  kpc.  

Estos cúmulos que rodean más cercanamente nuestro sol son casualmente también 26, pero de ellos sólo 10 pertenecen a los hasta ahora citados como “26 cúmulos del centro galáctico aparente”. En efecto, la lista de los “26 cúmulos del centro galáctico” de Stebbins y Whitford (65 Table 7 resp. Fig. 3a) contiene también 11 cúmulos cuya distancia  R 

es menor que 6.0  kpc.  En esto se funda el que nos veamos obligados a suponer que es casual en realidad el que entre nosotros y el centro galáctico en una distancia de cerca 4-6  kpc se encuentre una mayor concentración de cúmulos globulares. En esta concentración incluimos, de nuestra numeración, los 11 cúmulos siguientes; +20, 35, 38, 39, 43, 44, 47 y —27, 39, 40, 46. Sólo 9 de estos 11 pertenecen a la lista original de los “26 cúmulos del centro galáctico”. Para orientarse mejor, una línea de circunvalación engloba a estos en nuestras figuras 4, 5, 6 y 7. Nuestro cúmulo +47=A+rC 6440 también pertenece a este grupo y es en efecto el único de entre ellos que tiene la latitud galáctica tan pequeña. 

Los cúmulos globulares sobre todo parecen inclinados a agruparse (en general no más de dos) en el universo. Conocidos son los grupos en el cielo, que por su proyección puramente externa saltan a la vista, como por ej. los des cúmulos globulares dobles nuestro cúmulo +  1=NGC 5024 

con ,, 

,, 

+ 3= ,, 

5053

o

nuestro cúmulo  -\-lA=NGC 6218 

con ,, 

,, 

+15= ,, 6254

En base a nuestras figuras 4, 5, 6 y 7 hemos tratado de encontrar todos los cúmulcs globulares agrupados los que para distinguirlos más rápidamente de los solitarios se les ha marcado con una línea cerrada. El grupo, anteriormente mencionado, de los 11 cúmulos 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA globulares es con mucho de los más numerosos. Según P. ten Bruggenkate (111) se encontraría entre las grandes nubes de estrellas de la vía láctea en el sagitario, y que según la teoría de B. Lindblad (112 p 30 Fig. 7) representarían el poderoso brazo interno del sistema espiral de nuestra vía láctea, ccnceptos que poco después fueron comprobados de nuevo por A. Wallenquist (113 Fig. 26). Notable también es la “cadena en I +46 ¡

forma de flecha de los cúmulos globulares” —33, —25, 4-45, I la que por efecto

/ 4-21 I

de la proyección aparece en el cielo alargada sobre una longitud de arco de más de 60°. 

La punta de la flecha está formada por el cúmulo —33, el que en el espacio resulta ser el más cercano a nosotros, formando una de sus partes terminales nuestro cúmulo 4-21 el que posee el diámetro aparente más grande siendo por eso famoso bajo la denominación de w Centauri. 

Por lo dicho nos veríamos en la obligación de pensar que en los alrededores del centro galáctico, es decir, a más o menos 10  kpc de distancia de nosotros, se tendría que encentrar la más poderosa aglomeración de cúmulos globulares. En reaHdad de verdad la Fig. 4 trasunta que los alrededores inmediatos del centro galáctico, vistos en proyección, están ocupados exclusivamente por aquel gran grupo de los 11 cúmulos, el que se encuentra a la distancia aproximada de sólo 4 a 6  kpc;  pero a su vez la misma figura nos delata que tanto al norte como al sur de este lugar un grupo vecino inmediato de cúmulos globulares especialmente amplio (esbozados sólo en la fig. 4) y que según las fig. 6 y 7 se encuentra de nosotros a una distancia de alrededor 9  kpc corresponde por razones dinámicas al centro galáctico. En estos dos grandes grupos los cúmulos particulares se encuentran por lo general con alguna mayor incoherencia. Por compensación, cada uno de estos dos “grandes” grupos contiene entre otros dos cúmulos globulares dobles y el “gran” 

grupo del sur además un cúmulo globular triple. No cometemos entonces un error al considerar estos des “grandes” grupos de cúmulos globulares como los casquetes polares únicamente visires del centro galáctico, suponiéndolo a este idealizado como a una esfera llena de cúmulos globulares. Para simbolizar los polos, norte y sur del centro galáctico, en nuestras figuras 4, 5, 6 y 7 se ha añadido por eso en la notación una  N a! cúmulo doble (4-28 4-33) y una S al sinético (—28 —32). Apesar de haberse trazado algo ajustados sus límites exteriores, sin embargo el gran casquete del po]o norte contiene con todo 7 cúmulos y el del sur hasta 11. No habría dificultad de enumerar aún entre e;tos, al norte de! ecuador galáctico los dos cúmulos 4-26 y 4-32 y al sur el —18. Vemos por ej. en la tabla 15, que la distancia (7?b ) = 50  kpc,  tenida por insegura según Shapley como así mismo nuestra  Rh =16 kpc para el cúmulo globular +32, caso único, admiten en el cá]culo el enorme diámetro lineal verdadero de  Dm=167 Parsec.  En este caso sin embargo sería mucho más probable que su verdadera distancia fuera solamente la mitad, y que quedara aún así ubicado en el interior de nuestro gran casquete norte del centro galáctico. Los dos casquetes por lo tanto sumados incluyen unos 20 cúmulos, es decir, aproximadamente un cuarto del total de los cúmulos globulares generalmente visibles hasta el presente por nosotros, los que comparados con los 94 visibles en todo nue+ro sistema galáctico representan para aquellos un volumen del universo que resulta notablemente pequeño. Nuestra fig. 5, al reproducir de los cúmidos globulares las ccorde 
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nadas  YZ,  es muy fiel expresión de esta gigantesca aglomeración de los cúmulos globulares en general como así también en especial de los grupos dobles y múltiples hacia el centro galáctico. 

En la fig. 21 de Shapley (12a p 758), al presentarse la distribución de los cúmulos globu]ares en sus coordenadas originales  Ys, Zs,  se deja entrever ya algo de eso. En la fig. 19 [plano  X8, Y,  y en la 20 plano  Xs, Zs] de la misma publicación de Shapley, la distribución de los cúmulos globu]ares en la dirección de la  X aparece pronunciadamente alargada. Stebbins (108) es el primero que ha recurrido a la ley de la  ese “pura” de la absorción interestelar para conformar más simétricamente en el plano  XZ la distribución de los cúmu’os globulares. Su experimento (108 p 57 Fig. 2) fué coronado por el mejor de los éxitos, apesar de haber empleado por aquel entonces (1932) en su fórmula lg f = — 0.0324  ese |B| un factor demasiado pequeño comparado con el que se debería emplear desde el punto de vista actual. 

Poco después van de Kamp (114) publicó sus diagramas de la distribución de los cúmulos globulares en los tres planos principales  XZ, XY, YZ.  En correspondencia con el importe 0.40  mag encontrado poco antes por él (24) como la mitad del valor de la absorción interestelar azul que media de un polo al otro, van de Kamp (114) utilizó para la determinación del factor / (véanse al respecto también nuestras fórmulas [9], [10], 

[11] de la pág. 72) la siguiente fórmula:

 lg f = — 0.08  ese \B\

La distribución de los cúmulos globulares en el plano  YZ,  así calculada y dibujada (114 p 163 Fig. 2) por van de Kamp, demuestra ya muy claramente la concentración de los cúmulos en los alrededores del centro galáctico, aun cuando en dicho dibujo todavía falte la representación de los cúmulos globulares dobles y múltiples, indicados por nosotros en nuestra figura 5 especialmente por sus contornos. Por otro lado van de Kamp ha calculado también en el mismo trabajo (114 p 164 Table 3) la condensación hacia el centro geométrico de gravedad de su sistema de los cúmulos globulares, encontrando que el número de los tales disminuye por kiloparsec cúbico aproximadamente en proporción inversa de la 3- potencia de la distancia de aquel; decrecimiento en realidad muy rápido. 

Para la distancia del mismo hasta el sol encuentra el pequeño valor de 5.5  kpc. 

El autor que a continuación se ocupó de los diagramas de la distribución de los cúmulos globu]ares de van de Kamp (114) parece haber sido F. K. Edmondson (115). Este adopta simplemente en su dibujo (115 p 9 Fig. 4) para el plano  XY las coordenadas de los cúmulos globulares calculadas por van de Kamp haciendo uso de la fórmula recién citada para  lg f- Edmondson relacionando al mismo tiempo las velocidades radiales de los cúmulos globulares con la teoría de la rotación galáctica recién comprobó que la distancia del centro galáctico al sol resultaba ser de unos 10  kpc aproximadamente. En consecuencia se adhería —como nos lo dice él mismo— completamente a la suposición de Stebbins y Huffer (64 p 251), es decir, a que todos los cúmulos avistados hasta ahora se deben encontrar situados entre nuestro sol y el centre galáctico, pero (casi) ninguno detrás. En base a su cálculo sobre la distancia del centro geométrico de gravedad de los
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO PE LA UNIVERSIDAD NACIONAL LE LA PLATA cúmulos globulares que le entregaba 5.5  kpc,  van de Kamp (24 p 103) suponía que dicha cifra, mucho menor que la del centro galáctico ccn la que debería coincidir, resultaba sin duda falseada por la ausencia de cúmulos globulares visibles, pero que deberían existir, especialmente en las cercanías del plano central galáctico y a grandes distancias; por su gráfico (115 p 9 Fig. 4) Edmondson estima que nuestro sistema galáctico todavía contiene por lo menos tantos cúmulos globulares más que los hasta el presente descubiertos (a saber: 94 cúmulos). Sólo así, puede reconstruirse, como dice Edmondson, la fuerte aglomeración de los cúmulos globulares que de todos los lados se orientan hacia el núcleo de nuestra vía láctea y que tan claramente se manifiesta en la proyección de los mismos sobre el plano  YZ,  como por el contrario resulta todavía tan deficiente en la del  XY.  

Como causa del por qué hasta hoy nos ha sido posible realmente observar sólo el 50 % 

de los cúmulos en realidad existentes, Edmondson apela, como era de suponer, a la absorción interestelar, la que, como es sabido, es más fuerte hacia el centro galáctico que en cualquiera otra dirección del cielo, dificultando en consecuencia la visibilidad que resultaría hasta ser nula por envolver aquella dicho centro y las regiones que se encuentran detrás del mismo. El nuevo descubrinf ento de cúmulos globulares, especialmente en esta dirección y a los efectos de clasificación, contará con las dificultades que ofrece sobre todo la falta de discriminación en los astros fotografiados. Edmondson cita como ejemplo nuestro cúmulo globular  -\-12=NGC 5694, el que hasta hoy, que.sepamos, es el último (1932) de los cúmulos descubiertos en nuestro sistema galáctico (por Lampland y Tombaugh (116)]. 

Basándonos en la mitad del valor de la absorción interestelar azul de polo a polo, es decir en 0.40  mag» encontrado igualmente por nosotros (véase cap. 3 de este trabajo), es decir, basándonos en nuestras figuras 4, 5, 6 y 7 ya suficientemente detalladas, podemos adherirncs sólo sin dificultad a los conceptos sobre el número, distribución y visibilidad resp. invisibilidad de los cúmulos globulares en nuestro sistema galáctico conforme fueron iniciados por van de Kamp y Stebbins y luego reajustados por Edmondson. 

Nuestro cúmulo ¿-32 podría despertar en alguno la sospecha de que quizás alguna vez se pudiera observar a través o por detrás del centro galáctico, sin embargo nosotros ya hemos adelantado en la pág. 84 que la verdadera distancia de este cúmulo con toda probabilidad no alcanza a los 16  kpc sino que a lo sumo dista sólo la mitad de dicho importe. 

Es más, sobre Edmondson aún podemos avanzar un paso más por lo que respecta a la exposición sobre visibilidad resp. invisibilidad de los cúmulos globulares. Lo que quiere decir entonces que podemos directamente indicar en el plano  XZ de la fig 7 (como también en el plano  YZ de la fig. 5) la curva límite (azul) entre ambas regiones basándonos en nuestras nuevas fórmulas [4] de la absorción interestelar (azul). Nuestra ll cuestión formula la pregunta sobre la magnitud de la verdadera distancia  Rb de un astro, en una latitud arbitraria galáctica  B,  cuyas magnitudes aparente  m,  observada, por lo tanto falseada por la absorción interestelar S, y absoluta  W nos fueran conocidas. Y la respuesta nos la entrega la conocida fórmula 18] de la pág. 69. 

—IF=5  lg R +S

[8]
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donde  Ru puede determinarse directamente por interpolación. En la 2*  cuestión, al considerar nuevos astros de una cierta magnitud absoluta  W,  todos superiores en brillo a una observada magnitud aparente límite prefijada y de manera que a su vez el módulo observado de distancia (m.s— W) resultara también valor límite máximo constante y fijo, se investiga sobre la forma de la superficie límite entre la visibilidad e invisibilidad de dichos astros, o dicho en otra forma, se buscaba la forma que posee la curva límite entre visibilidad e invisibilidad de estos astros, la que se origina por la intersección de la superficie recién citada con el plano  XZ resp.  YZ.  La respuesta a esta  2*  cuestión es por demás simple en el caso en que la absorción interestelar S sea independiente de la latitud galáctica  B y que por lo tanto depende únicamente de la distancia  R,  a saber: S=S(R).  Entonces la distancia límite, calculada por la fórmula [8] para un valor fij o (m.s—w), será igualmente independiente de la latitud galáctica  B,  pues se tiene R B  =R=const.;  es decir, las recién mencionadas superficies límites de la visibilidad de los astros serían en este caso superficies esféricas, así como las curvas límites en lo planos  XZ é  YZ resultarían círculos alrededor del punto cero, el que representa el lugar del observador en nuestro sol. Unicamente dentro del recinto de estos círculos se obser varán astros. 

Ahora bien, .desde hace ya mucho tiempo nos es conocido —como al parecer por primera vez lo indicó C. V. L. Charlier (117 p 36; píate 7) en el año 1918—, prescindiendo de la distribución excéntrica de los cúmulos globulares en la superficie del cielo, que alrededor del ecuador galáctico y hasta una anchura total de 7o a 8o se destaca una “faja de ausencia” [Stebbins y Whitford (65 p 147)] que evitan al parecer sistemáticamente invadir los cúmulos globulares. Por eso las superficies límites de la visibilidad de estos astros seguramente no son superficies esféricas, sino en el mejor de los casos —y en el de aceptar simetría circular alrededor del eje  Z— dos casquetes esféricos, entre los que se encontraría un anillo en forma de cuña cuyo canto apuntaría hacia el interior en dirección hacia el sol. Todos los cúmulos globulares incluidos entonces en este anillo-cuña tampoco serían observables por nosotros, fenómeno del cual derivaría su denominación la “faja de ausencia aparente”. Dicha faja se delata ya claramente en los diagramas citados de la distribución de los cúmulos globulares en los planos  X

 *

 Z„

é  Y

 *Z

de Shapley 

(11, 12) —quien la llama “Región of avoidance”—. En consecuencia la curva límite entre visibilidad e invisibilidad de los cúmulos globulares en estos dos planos y en las proximidades del eje  X resp.  Y está formada por una cuña, cuya punta en ninguna forma debe terminar necesariamente en el sol mismo, sino que puede hacerlo ya mucho antes por circunstancias especiales. Esto se ve más claro en el plano  XZ a lo largo del eje -]-X tanto en la Fig. 3a de Stebbins y Whitford (65) como en nuestra Fig. 7. Por la aplicación de la fuerte absorción interestelar azul sobre las coordenadas  X.  F, Z,s de Shapley, resultaron las verdaderas  X Y Z de los cúmulos globulares. La consecuencia es que la fuerte aglomeración de los cúmulos globulares que en el p]ano  YZ (nuestra fig. 5) de todos lados se orientan hacia el centro galáctico (véase págs. 84-85) recién ahora en realidad se nos presenta con toda evidencia, no así sin embargo las dos incisiones en forma de cuña de la invisibilidad de los cúmulos globulares las que por la reducción de las coordenadas desde ambos lados se desplazan a lo largo de los ejes — Y y -|-F. Es cierto que el fenómeno encuentra eh parte explicación en el hecho de que para estas dos longitudes 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA l'LATA (L=240° resp. 60°) distantes 90° del centro ga]áctico, la absorción interestelar ya es mucho menos fuerte como en la dirección de la L=330°. Además en estas dos longitudes galácticos sobre todo en ninguna forma se pueden apreciar tantos cúmulos globulares por razón de la ubicación pronunciadamente excéntrica del sol con respecto al sistema total de los mismos. Estas des razones valen, como es sabido, en una escala mucho mayor para las condiciones de visibilidad de los cúmulos globulares que se orientan hacia el sol en la dirección del eje — X. 

Es posible entcnces ahora, como ya dejamos establecido, explicar teóricamente y de un modo satisfactorio estas condiciones de visibilidad de los cúmulos globulares, indicadas por la observación, introduciendo la fórmula [4] de la absorción interestelar S en nuestra ecuación [8] ; y esto vale como respuesta a la 2*  cuestión planteada anteriormente (pág. 87). S’n embargo aún debemos añadir que ]a solución de la ecuación [8]

m.s—W = 5  lg Rb -\-S(B;Rb )

se debe tratar, como indicamos ya, en la suposición de una cierta magnitud límite observada, correspondiente a un grupo dado de astros que posean todos la misma constante de luminosidad absoluta  W. Con todo estas no son suposiciones .necesaria' ; basta para elle que se tenga  —W=eonst.  En realidad nuestros 94 cúmulos no gozan de luminosidad absoluta  W uniforme [véanse las columnas verticales (+6) de la tabla 15]. Entre tanto el autor (49a, p 23 Abbildung 13) anteriormente había ya indicado que las d ferencias entre las luminosidades absolutas más fuertes y las más débiles de les cúmulos globulares observados sebre todo hasta ahora en latitudes ga’ácticas ¡B¡>14° [es decir para  ese B <4] pueden llegar hasta 4 magnitudes y que al aproximarse al ecuador galáctico dichas diferencias disminuyen muy rápidamente en forma que para  \B\<6° [es decir para ese B >10] apenas si resaltaban mayor que 1 mag. Según los datos observacionales existentes hasta hoy, [columnas (±7) de la tabla 15] suponemos para los cúmulos globulares como mayor módulo de distancia azul observado el de: (w— W) 4;,O=8.5  mag44{};  valor que alcanzan justamente un gran número de cúmulos, superándolo de los nuestros apenas con (m,5—Ty) 4:jO=8.77  mag4Z(} el —16=ÁGC 7006 y fuertemente solo +13  a=NGC 2419 

con (m,— W)  4.;o=9.21  mag4:,() según Baade (107). Este último cúmulo no cuadra en efecto con la serie de los demás. Las columnas verticales (±5) de la tabla 15 nos indican además que el promedio más plausible para la magnitud aparente azul observada de menor brillo puede ser aceptada (w)4:>o=+11.5  mag4:in.  La luminosidad absoluta (supuesta en el promedio aproximadamente constante) que deriva de eso, BZ430=+11.5—8.5 =+3.0  mag4:lih

corresponde exactamente al valor, al que en última instancia toma la distribución de las luminosidades absolutas de los cúmulos globulares, cuando se va acercando al Ecuador galáctico, como se ve per la Abbildung 13 del trabajo ya citado (49a, p 23) del autor. 

Precisamente ahí donde el efecto de la absorción interestelar es más fuerte, es donde los tres valores 11.5, 8.5, 3.0 se ven más frecuente y exactamente cumplidos; lo que nos induce a creer que en esas regiones debemos tener mayor confianza en la exactitud de la
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Las curvas azules límites entre visibilidad e invisibjdad de los astros en el cielo en un corte longitudinal sobre el plano galáctico con diferentes valores limitesdel módulo aparente de distancia, observado en el azul. 
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solución de nuestra ecuación 18J al tratar dichas constantes. 

Nuestra ecuación |8] era:

(1^)439 — 5  lg Rb -¡-

*

8430

 (*

8  ;Rb )

donde la absorción interestelar *8,  ahora, no sólo es función de una variable independiente igual a la distancia  R,  sino que como se supone en la fórmula [4] lo es al mismo tiempo de las dos variables independientes Bb (distancia)  y B (latitud galáctica) ; obtiénese así la. solución de la ecuación [8] despejando  Rb ,  pero ya no sólo como dependiente de la constante (m,s.—IF)43O del primer miembro de la ecuación [8] sino también como función de la variable independiente de la latitud galáctica  B.  Por lo tanto, la distancia límite  R 

para, un cierto y supuesto valor límite del módulo observado de la distancia  (m

 *

 —W) no 

será ya una constante  R=const.  sino más bien una curva perfectamente definida Rb=B{B) .  Nuestra fórmula [4] de la pág. 65 era: T()Rb

 T(JR  b

 S(B;R) =-----------------------------

 -------------------------= S(Rb;Z)

 T„Rb

 Tf)

1 ----------------------------------

1 -| 

 Z

S(90°; 00)  ese \B\

S(90°;cc)

Si introdujéramos en la fórmula [8] nuestra fórmula [4], nos daríamos cuenta de la dificultad que significaría representar  Rb como función de  B ó  Z,  así como por el contrario apreciaríamos la comodidad si tomáramos  B ó  Z como función de  Rb Si se recuerda que 5  lg Rb = (nu— W)b es igual al módulo verdadero de la distancia en la correspondiente latitud galáctica B; entonces, como ya se dijo, nos pareció que el método más simple era encontrar la solución de nuestra ecuación |8| : (m.s_H9430=(m—TV)b  +S4:w,[B;(m—W)B J

buscando (m—PK)b respectivamente  Rb por interpolación (la que algo más detalladamente se expuso en la pág. 72) en nuestro esquema  B—R—Z de la absorción interestelar azul (X=430 p¿x) en la tabla 14. En la tabla 18 se presenta el resultado numérico de estos cálculos en las dos hipótesis, a saber que sean:

 (m

 *

 — W)  43o=8"‘5  resp.  14in0. 

En las dos columnas verticales (5.3) y (5.4) resp. (6.3) y (6.4) de la tabla 18 se reproducen en primer lugar só]o los valores  (m—W) y S430 como resultados inmediatos del cálculo, valores cuya suma si se computa en cada columna horizontal debe siempre entregar 8.5 resp. 14.0. Los valores  Rb en las zdos columnas verticales (5.2) y (6.2) resultan sin embargo directamente de las columnas verticales vecinas (5.3) y (6.3) según la 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA fórmula 5  lg Rb = (m— TI')b > así como también los valores  Z en las columnas verticales (5.1) y (6.1) se obtienen según la fórmula

7? 13

 Z =-------- . 

 ese \B\

Un trazc fuerte en nuestras figuras 5 (p]ano  YZ) y 7 (plano  XZ) representa las curvas límites de los cúmulos globulares hasta ahora descubiertos [ (m.s.— W) ^3()=8,n5] que tienen origen en la combinación de estas coordenadas calculadas  R y Z.  Si no hubiéramos hecho esto en el plano  YZ,  quizás entonces no hubiéramos podido llegar a la conclusión de poder decir que sin duda es la absorción interestelar la que sobre todo es la causante de no haber podido descubrir hasta el presente otro cúmulo globular en esa dirección; que en las longitudes galácticas L=240° resp. 60°, es decir, alrededor del eje — Y resp. 

 Y resulten tan pocos los cúmulos visibles con relación al sistema total de los mismos se explica al fin y al cabo por la posición excéntrica de nuestro sol. 

El caso resulta muy diferente si se considera el plano  XZ.  En la pág. 73 dejamos dicho, que Stebbins y Whitford (65 p 154) mismos dudaban de su Fig. 3a. Al mismo tiempo (pág. 83) dejábamos sentado que por aplicación de nuestras nuevas fórmulas [4] para la absorción interestelar tomando en cuenta la fuerte y rápida condensación de la capa galáctica de absorción desde los polos hacia el plano central de la vía láctea, habíamos logrado reducir debidamente ía saliente demasiado aguda que la distribución espacial calculada de los “26 cúmulos globulares de Stebbins y Whitford” producía en nuestro sol. 

Pero “por nuestros cálculos” nosotros aún no habíamos logrado condensar estos 26 cúmulos directamente dentro del centro galáctico. En efecto; se hicieron los cálculos para un gran grupo de 11 cúmulos globulares que se encontraban entre nosotros y el núcleo de nuestro sistema galáctico, además se calcularon los casquetes del polo norte y sur del mismo, y sin embargo el núcleo mismo no sólo resultó libre de cúmulos globulares, sino que nos resultó aún inquietante esa saliente, que aun cuando corta y roma, se dirigía hacia nuestro sol. Sin embargo, ahora sin alarmarnos podemos explicar este caso en el plano  XZ por medio de nuestras curvas límites de visibilidad e invisibilidad para el valor límite (^k—W).i30=8’'‘5 dado por la observación. Estas dos curvas límites cen creciente aproximación hacia el sol (véase nuestra fig. 7) se acercan constantemente desde ambos lados —norte y sur— al eje de las  X,  hasta que sus dos tangentes se cruzan en el punto de dicho eje que representa una distancia hacia nosotros de sólo 2.17  kpc.  Per e¿o, podría ser absolutamente posib]e que el no haberse aún descubierto cúmulos adicionales a aquel gran grupo de 11 cúmulos entre los 4 y 6  kpc de distancia se debe a esa gran cuña de la absorción interestelar. (No debe estrañar pues que hayamos incluido en nuestra lista el cúmulo globular  -\-Y7=NGC 6410 a pesar de su exigua latitud galáctica B = +2°3). 

Y al respecto quisiéramos añadir en seguida dos palabras sobre la figura 6 de Shapley (12a p 708). En ella se han presentado los números tanto de los cúmulos globulares como también de los entelares galácticos abiertos, agrupados a intervalos de 2C 

de latitud galáctica cada uno y como función de la misma desde  B=— 50° hasta -|-50°. 

El comportamiento de ambas curvas presenta una notable congruencia. Quizás la misma 
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gran cuña de absorción de que acabamos de hablar no sólo haya extinguido por completo en los alrededores del ecuador galáctico, en vista de sus enormes distancias, los cúmulos globulares, sino que también haya hecho invisible en las más próximas cercanías del ecuador galáctico un sinnúmero de cúmulos este]ares abiertos. Posiblemente esto explique un fenómeno que tal vez pueda nuevamente presentarse en otros tipos de astros de fuerte concentración galáctica, a saber, la doble saliente que con acentuada hendidura en el medio se advierte en la curva de la distribución de los cúmulos estelares abiertos según ]a fig. 6 de Shapley. 

Pero dado que hasta ahora no hemos podido observar los cúmulos globulares existentes en el nú^ec de nuestro sistema galáctico, puesto que su diámetro es de 2  kpc cabe preguntarse si alguna vez no nos será posible llegar con nuestra mirada hasta el centro de nuestra vía láctea. La contestación es quo probablemente nunca, porque para ello deberíamos aproximadamente vencer una absorción interestelar azul de más de 30 magnitudes. Fundándonos empero en nuestro esquema  B—R—Z de la absorción interestelar (azul) de la tabla 14 podemos expresar con gran generalidad y exactamente las curvas (azules) límites del verdadero alcance  R&  de nuestra vista hacia el interior del universo como función de la latitud galáctica  B según la fórmula [8]

5  Ig Rb -\-S4,í() (B;Rh ) = ( n¿ó—IV)43u 

y precisamente estas curvas límites resultan ser funciones del módulo observado de la distancia (m.s— W) 4;!0. En la tabla 18 y en la fig. 7 hemos indicado tamb’én las curvas límites (líneas discontinuas) para (ms-— W) 4;5O =-¡-14’^0. Esta curva límite (azul) de la visibilidad de los astros presenta la saliente sobre el eje  X pero aún todavía a 3.55  kpc del sol; no así el diámetro reatante del centro galáctico, el que a pesar de permanecer aún invisible, habría disminuido hasta la 3iJ parte del actual, siendo (?n_jV) 4.,o = 14-.”0 para  Z (^=-.1°$^^ = 10 /¿pe) =0.32  kpc contra el anterior

 (ni,.— IF)4:jo= 8*"5  para  Z (\B\ = 5°7 ;Z?5”7 = 10  kpc)—1.0 kpc Hasta el presente hemos reconocido cúmulos globulares hasta una magnitud límite azul de (m.s) 43o = ll'-'S. Ahora bien, si esta magnitud límite a que es dable observar los cúmulos globulares pudiera ser ampliada en el azul en una cantidad de

14

*^0

—8,n5 = 5n,5 o sea hasta (mx)4O3 = + H,!l5+5in5 = + 17in0

entonces, quizás para siempre, nos quedaría sólo desconocido en realidad un muy pequeño volumen —la 3’«30nia de la parte actual— del centro galáctico. Para una mejor com-
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA BLATA prensión, damos en las gráficas de nuestras figuras 6 y 7, trazados con líneas finas que van desde el sol a ambos lados del eje de la  X,  los radios vectores siguientes: 1)

 B-:-j- 4°0 cuyo sen  \B\ =0.07

2)

 B = -j—14°5 

,, 

,, 

=0.25

2)

 B- +30°0 

„

=0.50

donde

1) 

se refiere al diámetro aparente de la capa galáctica de absorción, 2) 

abarca aproximadamente todos los “26 cúmulos globulares de Stebbins y Whitford”, 

3) 

abarca más o menos la mitad del total de los cúmulos globulares descubiertos hasta hoy. 

Sin embargo aún podemos apreciar el problema de la separación del universo visible del invisible, directamente en el esquema  B—R—Z.  Con este fin en primer lugar hemos introducido en la tabla 14 de nuestro esquema de la absorción interestelar (azul) las dos curvas límites (azules) calculadas en la tabla 18. En ella apreciamos el andar en si de cada una de estas dos curvas como función al mismo tiempo de  B, R, Z.  (En el caso de que S fuera una función de  R solamente o aún de  S=O,  la curva límite vendría dada simplemente en el esquema  B—R—Z por una línea recta inclinada  R=const.  resp. 

 >n—W^=5 lg R=const.).  Igualmente interesante resulta sin embargo nuestra tabla 19. 

Esta representa también un esquema  B—R—Z;  pero ya su notación no implica valores que indiquen por ej. el importe de la absorción interestelar según una fórmula, sino en su lugar y en les correspondientes puntos del espacio  B—R—Z los símbolos (véase página 71) de los 94 cúmulos globulares a los efectos de poder estudiar la distribución de aquellos en el esquema. Además añadimos en el mismo las dos curvas límites de la visibilidad de los astros hasta (m.s—VK)430=8,-n5 resp. 14^0. Los 94 cúmulos globulares visibles se distribuyen con bastante uniformidad sobre la superficie con que se cuenta en el esquema, inclusive la larga y aguda lengua la que naciendo en pequeñas latitudes galácticas aproximándose a Ja curva límite de la visibilidad para la que 

 —W) 4..0 = -]-8,- ‘5

asintotiza en la línea recta inclinada que es el verdadero módulo de distancia constante (m—W) ~ +2'-1 Esta última representa aproximadamente la mínima distancia (=2.5  kpc) al sol de cua]quier cúmulo globular cuya latitud galáctica es arbitraria. Esta uniformidad de la distribución de los cúmulos globulares en la tabla 19, en realidad nuevamente es un indicio de su fuerte concentración espacial hacia la vía láctea, resp. hacia el centro de aquella, debido a que el volumen de los anillos cuñas que en nuestro esquema  R—B—Z 

vienen caracterizados por las células disminuye cada vez más bajando hacia la derecha. 

Si nuestra suposición hubiera sido que el verdadero módifo de distancia (?n— W) de los cúmulos globulares generalmente no excediera -|-7m(2?<25  kpc),  entonces de la tabla 19 

tendríamos que concluir que en realidad ya hubiéramos tenido que haber descubierto todos los cúmulos cuya latitud galáctica se aproximara a |B¡>15°. Só]o recién cuando lleguemos a reconocer los cúmulos globulares cuyo módulo (azul) observado de distancia
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correspondiente es 

—W7) 43o = 14,n0, es decir cuando alcancemos la magnitud (azul) aparente observada 430 = -|-17ipO entonces ncs será posible descubrir en el cielo todos los cúmulos globulares cuya latitud galáctica es aún |7?!>3°, (y además dentro de  \B\<3° 

aún algunos cúmulos cuya verdadera distancia es  R |b¡ < 30 < 25  kpc). Naturalmente que estas consideraciones límites no siempre pueden aceptarse tan al pie de la letra como se han expuesto, per las grandes dificultades que entraña la observación. Así por ej., no obstante lo dicho, el cúmu]o globular más reciente  -\-12=NGC 5694 fué descubierto (116) en una latitud galáctica B=-(-29o3; posee además un módulo observado de distancia (^—TV)=4-7’-n92 y su distancia verdadera es  Rr=26.5 kpc.  Con esto damos por terminada,? nuestras disquisiciones sobre los efectos de nuestras fórmulas [4] en la absorción interestelar (azul) por lo que se refiere al sistema de los cúmulos globulares. 

Según el plan que nc¿ habíamos trazado al final del 1er. párrafo de este capítulo (pág. 63-34) veamos ahora qué se pueda decir sobre el comportamiento de la absorción interestelar selectiva en base a los excesos de cc'or  E4y¡4 4i-- = S4y>4— S4G7 de los 68 cúmulos globulares, observados por Stebbins y Whitford (65) entreX = 431;rj,y Z467Para ello debemos recordar algunos resultados que ya se expusieron al final del 3er. capítulo y que eran, p. e. (de.la pág. 57) :

 mag

T43(J7? = 0)=T-3O(Z?==0) = 3.16-----

 kpc

 S4:>„ (B=23°5 ;R = * ) = 1^000-resp. 

S53O(£=23°5;7? = x)=0"‘316

S53()(B=23°5;7?= x)

0.316

-------- --- 0.32

S430(B=23°5;B=x)

1.000

Poniendo como de costumbre S ax , encontramos entonces x

que de 

0.32 = (------

para 

 z =

se tiene 

 x = —5.5 conservándose para  X(z) en general los valores dados en la tabla 12 (pág. 59) y que aquí no reproducimos. Al ir acercándose al plano galáctico  x debe ir aumentando continuamente hasta  x = 0 cuando se tenga Z = 0. 

Así es per qué nos pareció lógico establecer la ecuación siguiente:
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA Por nuestro esquema  B—R—Z de la absorción interestelar (azul) de la tabla 14 sabemos, que S430 (B=5°7 ;R= oo ) =3^981 

; y así obtenemos

S4So  (B=5°7 ;R= oo) =2^173

Suponiendo naturalmente (como hasta ahora) que

 mag

T430 (Z=7?=0) =T480  (Z=R=V) =T.<}() (Z=R=0) =3.162----- , kpc

podemos calcular enteramente según nuestra fórmula [4] las dos funciones de la absorción interestelar:

S43O (B=5°7;B) y S480 (B = 5°7;B)

como también su diferencia S4a0—S480=^43o-4ro come función de la distancia B5°7 en la latitud galáctica B=5°7 [cuyo  Ig ese |5°7| =1.0], de la siguiente manera: TABLA 20

R5°7

E430-*

80  (B — 5.7; Roj)

m

00

2.173

10.00

1.50

7.94

1.44

6.31

1.36

5.01

1.27

3.98

1.17

3.16

1.06

2.51

0.95

2.00

0.82

1.58

0.73

1.26

0.58

1.00

0.48
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Estamos entonces ahora en condiciones de poder comparar estos excescs de color calculados con los observados de Stebbins y Whitford (65 p 141 Table 4). Estos dos investigadores propiamente han observado los excesos de color de 68 cúmulos globulares entre las longitudes de onda efectiva X =434 ¡¿¡a y a =467 -rx para luego transformarlos por medio de una simple fórmula lineal en las de onda X =426 y X477 -i-i, ya usados para las estrenas del tipo  B (longitudes de onda que nosotros redondeamos en X =430 

resp. X =480 jjx). A pesar de que las longitudes de onda 434 y 426 resp. 467 y 477 comparadas entre si acusan muy poca diferencia, sin embargo los excesos de color £434.4117, realmente observados por Stebbins y Whitford entre X =434 y X =467 -x;x, entregan al transformarlos en  E42Vl 47- (llamado también  Estebbins = Est) residuos parciales de 0m30 

hasta 0’-'40, vale decir, que hasta los más grandes excesos de color  E424_4c>- observados, francamente se han duplicado por el hecho de expresarlos en  E42{‘ 477. Por eso, si se tiene en cuenta una nota de W. Gleigberg (118 p 320) “Über die Beziehung zwischen Syste-men von Farben-Jndizes und Farben-Exzessen”, se podría poner en tela de juicio hasta qué grado resulta aplicable una simple fórmula lineal de transformación. Hasta tanto no conozcamos exactamente las leyes de la absorción interestelar (selectiva) para cada dirección particular del cielo, parece que lo mejor en general es no efectuar, siempre que sea posible, transformaciones de índices y excesos de color observados, entre diferentes sistemas de longitudes de onda. Sin embargo aquí no hemos tomado en cuenta esta advertencia por la notable simplificación de nuestro trabajo sobre las leyes de la absorción interestelar se'ectiva, donde los excesos de color de las estrellas del tipo  B aún vienen observados en el sistemaX =426, 477  w (o como nosotros redondeamos X =430, 480 j.-j.) Además y para una mejor orientación variándolos en un esquema  B—R—Z veremos en seguida las “incalmables” alternativas que sufren estos excesos de color sea que se consideren sus posiciones o los valores observados de les mismos. Por esto en la tabla 19 

hemos colocado junto a cada símbolo de un cúmido globular el “verdadero, observado’’ 

exceso de color £430.4x0 = (O’JlO5+£.s./)  =Eoh.  En total son 68 los excesos de color observados; el sumando general +0'n05 será luego objeto de explicación especial (pág. 98 

resp. 101). 

La distribución de los valores de los excesos de color de los 68 cúmulos globulares consignados en nuestro esquema  B—R—Z de ]a tabla 19 pone en evidencia las fuertes fluctuaciones aún cuando limitadas que en su comportamiento, sufren estos valores, que Stebbins y sus colaboradores (64, 65, 66, 67, 68) habían ya encontrado hace mucho tiempo en les cúmulos globulares y las estrellas del tipo  B.  Con estos investigadores reconocemos también nosotros que los excesos observados de cclor £430 4x0 de los cúmulos globulares crecen sistemáticamente en su promedio a medida que se aproximan al plano galáctico en ferma tal que por ej. para el punto

£=5°7[^  ese |5°7| =1.0] ;ft = 10  pkc;Z = l kpc debemos suponer un exceso observado de colcr £430 4so~0'"5. Comparando este valor y los similares de los cúmulos globulares vecinos con los excesos de color £430 4so calculados en la tabla 20, entonces se ve en seguida que estos excesos calculados resultan ser 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE DA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA excesivamente grandes nc sólo para los cúmulos globulares sino también para las estrellas del tipo  B;  en verdad más o menos 2 veces mayores que los realmente observados. Pero (en la tabla 14) la suma del módulo verdadero de la distancia azul  (m— PK)430 y de la absorción interestelar azul correspondiente S4o0(B;1?b) equiva]e al módulo observado azul de la distancia (w—fP)43O de aquellos atribuyendo a los cúmulos las distancias verdaderas 2?b>3  kpc,  mientras que si se partiera de los excesos de coles  E4:}() 4S0 calcu]ados en la tabla 20, los cúmulos deberían encontrarse, cosa de ninguna manera admisible, a distancias de sólo 1 a 2  kpc.  Una separación muy semejante entre las distancias determinadas por los módulos de distancia por un lado y por los excescs observados de color por otro, resultaría también para las estrellas del tipo  B. 

Siendo imposible poner en duda la realidad del andar de  S4:>(,(B ;Rb) calculado (en la tab]a. 14), todos los valores de  S4s(í(B ;Rb) deberán aumentarse si se desea que la diferencia S4::o—S4so=E4:»o-4sg resulte menor. Lo que para la transformación de S4;.u  (z=  ) a S4so(^—x) s-e puede conseguir empleando simplemente un exponente no tan negativo  x(z=^) como  x(z= & ) =— 5.5. Y al intentar la búsqueda de este nuevo exponente en seguida se comprueba sin lugar a dudas que en todo caso debe tenerse que x(z=^c)<Z— 1.4, porque de lo contrario los valores  E4:iu 4SO calculados resultarían demasiado pequeños al compararlos con los valores E'4;>o.4S0 observados. Contra toda previsión esto es una nueva prueba de que debe ser  x<— 1. Anteriormente el autor (49a p 31-32), al observar la alteración de color interestelar en los cúmulos globulares, tuvo la oportunidad de señalar que los cúmulos globulares excluyen siempre una ley a-1 de alteración de color interestelar por el modo de comportarse precisamente en su alteración. De un (Saín <i r i 11 o \

-----------  dados por Greenstein (45) parece ser también que es 

>3  a 7  a I

algo más negativo que —1. 

Naturalmente que ahora no vamos a entregar les incontables esquemas  B—R—Z de la absorción interestelar calculados y llenados provisoriamente por nosotros con diferentes valores de  x (z=<x) para X =430, a =480 y X= 530 baste el resultado general de estas investigaciones que es, que el valor particu1 ar observado Er4;>u 4S0 se desvía con frecuencia muy fuertemente (alrededor del 100 % y más) del valor calculado correspondiente por razones que o son inherentes a los cúmulos globulares mismos o que realmente indican una notable irregularidad en detalle en la distribución de la materia interestelar alterante de color, constando que esta distribución en grande obedece realmente a la ley propuesta por nosotros. Los 68 excesos observados de coler de los cúmulos globu]ares sólo podrán ser aprovechados en conjunto, es decir, estadísticamente, a los efectos de la determinación de la función S4so  (B;Rb) . 

 Para poder mejor aún darse cuenta de la exactitud de esta determinación nos ha parecido oportuno presentar reunidos los modules observados azules de distancia  (hk—W) .|:.n y los excesos observados de color  E4:.it 4SÜ = (0,n05+AU )=L\/( de los cú
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mulos globulares promediados en grupos para ciertos sectores de  log ese \B\ que responden a la construcción característica del esquema  B—R—Z: 0.0 <•  ig ese B

 < 

0.2

0.2 . 

 •

0.4

0.4 

. 

•

0.6

•

•

0.6 . 

•

0.8

•

•

0.8 . 

•

1.0

•

1.0 < 

 lg ese B

< 1.2

 lg ese B

--

1.4

Encabezan los esquemas  B—R—Z de las tablas 14 y 19, los cálculos de estos valores promedios a los que se han añadido los verdaderos módulos de distancia  (zv— TV), más sus respectivos promedios de absorción azul S430 que resultan de nuestro esquema  B—R—Z 

de la tabla 14. Con esto quedaron excluidos los dos cúmulos globulares —2 y +13a, debido a que sus excesos observados de color resultan ser anormalmente negativos. Los datos de estos dos cúmulos así excluidos, se destacan en la tabla 15, caracterizándolos por corchetes. Se comprobó que el conjunto, sin tomar en cuenta la Jatitud galáctica septentrional o meridonal, recién conduce con  lg ese \B\ a un andar útil de los valores promediados (m.s— W) 430  y 

cuando se los calcula estadísticamente por las observaciones. 

Este resultado útil sólo desde el punto de vista estadístico, puede representarse en primera instancia, como hasta el presente parece ser lo mejor, calculando ]a función buscada S4so(B ;Rb) partiendo de  S4¿{}(B ;Rb) en la forma siguiente; S4S0(B = 5°7,7?= oc)

 lg (-----------------------------= — 0.070

De acuerdo con la fórmula general 

[24]

donde  B resp.  Rb deben tener tanto en el numerador como en el denominador el mismo valor (arbitrariamente elegido) de modo quj  X resulte automáticamente una función de Z=Rb Xsen B,  X  y X2, se tendrá en nuestro caso X'íno 

00 ~#) 

i-465

y 

£,4.!o-4so(B = 5°7;7?b= =0) 

=+0'!'59

resp. 

 E4w 4SO  (B=5°7;Rb =10  kpc) =+0'!'48  . 

La mitad del valor de la absorción selectiva que media entre ambos polos, así calculada, resulta entonces:

£430-430  (B=90°0;R=Z = 00) =—05430-480 (polo-polo) =0^059

2
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA en realidad 1.5 veces mayor que el importe de 0’-’040 encontrado por Stebbins y Whitford 1

(65 p 152), pero apenas superior al valor —AS430 4S0 (polo a polo) =0

*

^054±0.004

en- 

2

contrado por Oort (62 p 245) en una selección de 52 cúmulos globulares de entre los 68 

diseminados en el interior de |B|<30°. La coincidencia entre esta mitad del valor de la absorción interestelar selectiva de un polo al otro entre a =430 y 480 deducido por Oort directamente de los excesos de color da los cúmulos globulares observador por Stebbins y Whitford, y el importe calculada por nosotros en base al nuevo exponente X(Z=oo)=—1.465, no solo es satisfactoria, sino que las funciones S430  (B;Rq )  y S'4SO(B;7?b) deducidas en general precisamente con este exponente  X a base de las fórmulas [24] y [4] y de las constantes ntag

T430 (Z = 0) =T4So (Z = 0)=3.162-----

 kpc

S43O(B=90°0;Z = ce) = 0^398

configuran en su diferencia 

una distribución de excesos de color calculados (y aquí no publicados) que sirven de “comprobación” a nuestro esquema  B—R—Z 

de la absorción interestelar, la. que también se halla en coincidencia satisfactoria con las observaciones de la tabla 19, en cuanto esto es posible dada las fuertes alternativas realmente existentes en ellas. Por eso a lo menos en altas latitudes galácticas y en especial alrededor de los polos es necesario aumentar (véase también al respecto la pág. 101) en algo todos los excesos “observados” de color  Est,  indicados por Stebbins y Whitford (65 p 141 Table 4). De ahí que dejemos consignados en nuestra tabla 19 los importes 

£’43(i-4s(>=^'«/+d'n05=E'í/J [véase también la?, dos columnas verticales (±21) de la tabla 15]. 

Como ya dijimos, habíamos encontrado aproximadamente que X4^4* Q(Z=v)=— 1.465; 

ahora recordemos además el cuadro que presentaba nuestra tabla 12 (pág. 59), y que entonces habíamos tenido que operar sólo con las dos longitudes de ondas efectivas a =430 y X=530 |tx. habíamos encontrado en la tabla 12 que  X era una cierta función de la distancia  Z al piano galáctico. Puede esta también calcularse usando nuestra fórmula [24] para cada valor de  Z=Rb sen B,  aunque se conozcan solamente las dos funciones  S4:>{)(B;Rb) y S530(B;7?b). En el 3er. capítulo habíamos reconocido realmente estas dos funciones siguiendo un camino estelar estadístico. Finalmente les dimos forma matemática, indicada por la fórmula [4], es decir, encontramos que kpc

^43o  (Z = 0) = T-,30  (Z = 0) =3.162-----

 mag

^43o(B = 90°;jR= oo) = 0-398 y 

S-30(B = 90°;7?= oo ) =0-126
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Entre estos dos importes de la absorción, vale como es sabido, según la fórmula 124] el exponente de aceración de color

^430-530 (^= 00) =—5.506

Ahora bien; como poco ha obtuvimos que aproximadamente A43Q_4so (^— 00) ——1.465

es decir mucho más pequeño que A’43()_530 (Z= ce), en consecuencia debemos suponer, que el exponente de alteración  X,  definido por la fórmula [24], es realmente y con toda generalidad no sólo una función de la distancia  Z al plano galáctico, sino simultáneamente también de las dos longitudes de onda efectiva Xj. y a2, entre las que tal exponente vale, si queremos armonizar las funciones de la absorción interestelar en las tres longitudes de onda a =430, a =480, a = 530 calculados teóricamente según la fórmula [4] con los correspondientes datos observacionales que provengan de otras fuentes. 

Esta resulta ser una interpretación algo modificada de la regla de Meinikov (50) sobre el comportamiento del exponente  X d¿ la alteración de color interestelar en nuestro sistema galáctico. Ya en la pág. 15 de nuestra introducción habíamos llamado la atención de que según Melnikov  X no era una constante universal, empero sí probablemente una función de la longitud de onda a. Sin embargo al mismo tiempo hacíamos notar que por dos trabajos del autor mismo (49a y b) también abrigábamos la sospecha de que por otro lado  X podría depender muy fuertemente (desde  X=— 1 hasta —8) de la distancia  Z al plano galáctico. Con el tratamiento estelar-estadístico del problema de la absorción interestelar en un esquema Kapteyn de dos colores (A=430y;¿ y a = 530 ^j.) volvimos sobre este problema en el 3er. capítulo (pág. 46) y pudimos construir la tabla 10 (pág. 50), dándonos esta por primera vez una expresión numérica para Ar4;;() (Z). La correspondiente tabla 11 (pág. 54) nos da casi la misma serie de valores para  XÁ?t{] :^{Z),  mientras la tabla 12 (pág. 59) suministra los X430_530 (Z) que para pequeños valores de  Z 

(es decir para Z<0.100  kpc) coinciden ya bastante más satisfactoriamente con otros datos observacionales. Esta serie de valores para Z=0 hasta oo teóricamente sólo abarcó desde X430_53O (Z) =0.0 hasta —5.51. Empero por medio de les excesos de color, observados en los cúmulos globulares entre a =430 y X=480 yy, pudimos averiguar que para Z = 0 hasta oo era desde A43O .-)3O (Z) =3.0 hasta —1.47. Por la variabilidad de los exponentes  X en las distancias iguales Z al plano central galáctico entre diferentes longitudes de ondas efectivas a salta a la vista cuán grande sea también su dependencia de la longitud de onda. Por eso nada nos parece más natural que la nueva hipótesis que deseamos ahora formular [según el resultado de nuestra investigación anterior (49a) sobre la absorción interestelar en los cúmulos globulares] a saber: si el andar es de Z = 0 

hasta oo entonces los valores van desde X43ü_G30 (Z) =0 hasta —8. Así resultan para Z= ce una serie constantemente decreciente de valores . x, y S\, que abarcan desde pequeñas hasta grandes longitudes de ondas (véase tabla 21) :
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At = 430p.;j. 

lg a, = 2.633

a.. = 480w. 

= 530w. 

= 630^

]gk!=-2.681

-2.724

-2.8

m

S\(B = 5°7;R

3.98

3.39

1.26

0.16

IgSx

0.60

0.53

O.1O

~ 0.20 — 1

X),,—x (Z=°°) 

=

— 1.47

— 5.51

- 8.4

XXi_x(Z=0)

0

O

0

La figura 9 representa claramente estas relaciones. 

FIGURA 9

Dependencia del exponente X de la alteración interestelar de color respecto a la longitud de onda X, a grandes distancias Z > 1 kpc del plano de la vía láctea
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Naturalmente que la determinación del exponente X43O_G3o  (Z= oc ) de esta manera resulta aún bastante grosera —8) ; por el momento sólo puede considerársela, a falta de otra, como aceptable. 

Con esto creemos poder dar por terminado nuestro trabajo respecto a la absorción interestelar selectiva observada en los cúmulos globulares entre a =430’j/j. y a =480 

Entrando ahora a investigar en el mismo sentido los excesos de color, observados entre estas mismas longitudes de ondas por Stebbins, Huffer y Whitford (64, 66, 67, 68) con 1332 estrellas del tipo B, ocurre preguntarse si tales excesos son compatibles también con nuestras nuevas fórmulas de la absorción interestelar y de lo contrario qué correcciones valdrían la pena introducir en ellas. 

A tal efecto tenemos que ocuparnos de una publicación de Oort (62) aparecida el año 1938. Oort en ese tiempo ya contaba con la primera serie de observaciones sobre la alteración de color interestelar de las (733) estrellas del tipo  B dadas por Stebbins y Huffer (64). De esta investigación de Orrt (62 p 243) adoptamos en primer lugar el sumando ±0™05 que debe añadirse a todos los excesos de color, observados por Stebbins y sus colaboradores, para verdaderamente reducirlos a las regiones de los polos galácticos; pues  Eob=0^05J[-Est=E4s()^8Q=ECorr (según Oort). Juzgamos oportuno recordar que con la evaluación teórica de los excesos de color “observados” en los cúmulos globulares por Stebbins y Whitford, habíamos sentido (pág. 95 resp. 98) igualmente la necesidad de incorporar un pequeño sumando. Por eso con tal fin habíamos nosotros simplemente echado mano de este importe +^05 calculado por Oort. 

Son de especial interés para nosotros las “Table 4” y “Table 5” de la mencionada investigación teórica de Oort (62) sobre “Absorption and density distribuition in the galactic system” y la Fig. 2 construida con aquellas. Ambas cosas pueden suministrarnos ahora un valioso aporte. Porque en efecto, las tablas, entre otras cosas, contienen en un esquema los siguientes valores promadiados deducidos del material de observación de los excesos de color de las 733 estrellas del tipo  B: B,  Bb,  Z, Ecoir=E430-4SO, (^s) 530 

•

Por donde se ve que estas dos tablas 4 y 5 de Oort corresponden más o menos a lo que podríamos llamar una especie de “esquema  B—R—Z de la absorción interestelar selectiva” entre estas dos longitudes de onda. Si bien en las dos tablas 4 y 5 de Oort  B y  Z 

crecen en todas las columnas continuamente, es de advertir que en la 4a se trata sólo de estrellas del tipo  B situadas todas, al promediar sus distancias, a la misma de Bb —0.800  kpc.  

mientras que en la 5U intervienen únicamente las estrellas del mismo tipo pero para todas a la distancia casi igual en el promedio Bb~ 0.350  kpc.  Al mismo tiempo al promediar el exceso de color observado 

B430-4S0 de cada una de estas dos categorías de estrellas  B en las dos distancias constantes promediadas de 0.800  kpc y 0.350  kpc decrece ininterrumpidamente, aproximándose a los polos galácticos. 

Los excesos de color observados de la estrellas del tipo  B revelan por lo tanto exactamente el mismo comportamiento cuando se trata de distancias constantes, como estamos 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA acostumbrados a encontrarlos al observar los excesos de color de los cúmulos globulares en nuestro esquema  B—R—Z,  de la tabla 19. La diferencia aparece sólo en que los cúmulos globulares distan alrededor de 10 veces más y que los excesos observados de color, si bien en general (es decir, en cada latitud galáctica individual  B) son mayores que los de las estrellas del tipo  B,  nunca sin embargo son hasta 10 veces mayor. Dijimcs en la pág. 98 que bajo muy determinadas suposiciones sobre el comportamiento del exponente X(ai =430¡j¿x, X2=480y.p;Z) de la alteración de color interestelar selectiva entre estas dos longitudes de ondas efectivas en nuestra capa galáctica de absorción, habíamos logrado calcular un esquema  B—R—Z de esta alteración selectiva como “comprobación” 

(aquí no publicado) ; cosa que obtuvimos representando más o menos satisfactoriamente los excesos de color observados en los cúmulos globulares. Vale la pena preguntarse ahora si este mismo “esquema comprobación” calculado teóricamente, no representaría también los excesos de color observados en las estrellas del tipo B, 10 veces más próximas a nosotros, con la misma exactitud como resultó para los cúmulos globulares tan distantes. 

Si comparamos ahora los resultados de las dos tablas 4 y 5 mencionadas de Oort con los obtenidos como “comprobación” en nuestro esquema  B—R—Z de la absorción selectiva entre X =430 ¡xp. y X=480|xjx, se nota inmediatamente la incompatibilidad de este último con los excesos promediados de color  Ecorr observados en las 733 estrellas del tipo  B.  

Y justamente los excesos calculados de color B430_480 para las pequeñas distancias entre 0.5 y 2  kpc que es donde se encuentran la mayoría de estas 733 estrellas, resultan demas'ado pequeñas en comparación con los observados. Todas las curvas de absorción 

B* a(B;Bb) calculadas hasta ahora teóricamente para cualquier latitud galáctica  B aunque para diferentes longitudes de ondas efectivas X, marchan por lo tanto demasiado próximas cuando se trata de pequeñas distancias (p. e. Bb<1  kpc).  O, en otras palabras, que la hipótesis mantenida hasta ahoia (es decir desde la pág. 48) mag

 (Z=0) =T4su (Z=0) =T-3o  (Z=0) = ....= 3.16-----

 kpc

no puede corresponder exactamente a la realidad. Tal hipótesis habíamos adoptado anteriormente (pág. 48) por falta de mejores recursos científicos, y para simplificar desde el momento que nos veíamos precisados a abandonar ya definitivamente otro medio más simple, a saber que:

B530  (B ;Rb) 

 --------------— const. = 0.5

S4.3o  (B , *7? b)

para todas las  B y  Rb,  es decir, para todas las  Z.  Desde entonces habíamos calculado el llamado exponente  X=X(klf X2,  Z) de la alteración de color interestelar según la fórmula 1241

 S\¿(B;Rfí) 7 x 

 S1}(B;Rb) 

’ X, ’

[24]
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en particular para cada distancia  Z del plano galáctico (en nuestras tablas 10, 11, 12, 21). 

Para 2?->0, con lo que resulta también Zw Z~>0, la fórmula [24] en efecto no tiene 0

aplicación dado que el primer miembro de la misma se hace igual a —; mientras en gene-0

ral (compárese con la pág. 44), es decir, para  Z^ü valen comúnmente las dos inecuaciones

-------------- 4"  const

 S\(B;Rb)

 y

 (B;Rb) 

 T\2(B;Rb)

-------------------------------------------------- , S^(B;Rb) 

 Tj^B'-Rb)

de nuestras curvas de absorción por el contrario se deducía que: Sx2(B;Rb) 

7\2(B;2?b)

[25]

 ' 

 (B;Rb)' lim Rb —> 0

La hipótesis, ahora comprobada como no del todo correcta mag

 T)^(Z=0) =T\¿(Z=0) ~. .....= const.  = 3.16-----

 kpc

siempre en base a las dos fórmulas [24] y [25] desde entonces nos había entregado los valores anotados en la última columna horizontal de las tablas 10, 11, 12, 21, es decir: (^=0) =XX1_X3 (Z=0) 

(Z=0) =............. = 0

los que ahora se constatan que también son erróneos. 

Cabe ahora preguntarse cómo se deduce de S43o por ej. S4so para Z = 0, es decir cuánto vale

7

*

4

<S O (Z = 0) 

 lg---------------

74 30  (Z = Q) 

 y respectivamente cuán fuertemente negativo resulta ahora X43o_4so  (Z=0) cuando ya no se puede contar con la hipótesis anterior de que era X43O_4So (Z = 0) =0. Sobre esto también Oort (62 p 244) nos suministra bastante información con la Fig. 2 de su trabajo últimamente citado. En dicha figura Oort ha dibujado los valores promediados de ECfjrr X  sen B,  calculados para las “733 estrellas del tipo B” como ordenadas de la función de las correspondientes abscisas  Z.  Explicándolo en el lenguaje de nuestros símbolos, Oort ha llevado a la gráfica el andar de la función E’43o_4so  (B=90° ;R<){"=Z) . Según nuestras 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA fórmulas de la absorción [4] (pág. 65) resp. [23] (pág. 81) vale en las cercanías de  R=0=Z

 S\(B;Rb) = Ti(Z=^)XRb

resp. 

(B=90°;Z) — Tx(Z = 0)XZ . 

Por consiguiente:

£,4.ill.4so(fi=90°;Z) 

= 

/r4,„(Z=0)—7’4S(l(Z=0)jxZ  =  T4;to-4so(Z=0) XZ . 

Con ello deducimos de la Fig. 2 de Oort bastante acertadamente el valor de la constante mag

^430 i.so (Z= 0) ~ 4-0.30-----

 kpc

Y puesto que también más adelante vale para nosotros la hipótesis de que mag

T43O(Z=0) =3.162-----

 kpc

aceptamos que más o menos se llega a que

T43O(Z=0) 

 mag

T43O(Z = 0)—T48O(Z = 0)  ---------------- ---  4- 0.316 - + 0.30-----

10 

 kpc

es decir que

 mag

T48O(Z=0) =2.846-----

 kpc

-Y-i.3o-4.so (Z = 0) =—0.958  , 

o también que podríamos suponer por ej. que

 / S±mÁB;R ) \ 

 / Ta^}(B;R ) \

 lg----------------  =lg \----------------  = — 0.050

¿*

4

30  (B;R ) 

 Ta:ío(B;R )

de donde resultaría que

 mag

T48o(Z = 0) =2.818-----

 kpc

 y

4SO(Z = 0)=—1.047
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Hasta qué punto puede retenerse el valor de X430_480  (Z = oo ) =+—1.465 , o si quizás sería más conveniente un valor más próximo a 1.400, en realidad no podemos en este trabajo formular un juicio definitivo debido a las fuertes irregularidades existentes en la distribución de la materia interestelar. 

Por eso hemos calculado un esquema  B—R—Z de la absorción interestelar S en las longitudes de onda X =430, 480, 530, 630p¿xy cuyas diferencias fueran iguales a los excesos de color, empleando sólo números redondos de les diferentes exponentes de la alteración  ¡(Z) para  Z = 0 é oo . De estos valores y E'x1_x2 da cuenta la tabla 14. 

El punto de partida de todos nuestros cálculos en este esquema  B—R—Z lo constituyen nuestra fórmula [4] y la función de la absorción interestelar azul  S4,í{)(B;Rb) calculada en base a aquella. Con este fin ya en la pág. 69 se habían formulado las dos fundamentales hipótesis sobre las dos constantes azules: 8430(8=9^°,'R= °o)  0.398  mag

y

 mag

 T4^(Z=V>  

=3.162-----  , 

 kpc

que representan una parte del resultado final del 3er. capítulo de nuestras investigaciones sobre estadística y absorción interestelar en este trabajo. El complemento total del esquema  B—R—Z con los valores de esta función de la absorción interestelar queda descrito en las primeras páginas de este capítulo (pág. 63-69). 

Para calcular en la tabla 14 la función S4so  (B;Rb) se hicieron las hipótesis definitivas siguientes:

*430-480  (Z = CX) ) =--  1.500

y

*430-480  (Z= 0 )=— 1.000

Por medio de las fórmulas [24] y [25] y de las dos constantes azules, poco ha citadas, resulta:

¿>4so(B = 90°;l? = co) =0.338  mag

y

 mag

T4S0 (Z=0) 

=2.833-----  . 

 kpc

La marcha del cálculo con estas dos constantes para esta longitud de onda X=480<iy. es exactamente similar al realizado con la fórmula [4] para X=430p¿j. ... etc. De las dos constantes fundamentales habíamos obtenido *430_4so(Z = oc) = —1.5 por los excesos de color observados en los cúmulos globulares y *43o-4so  (Z = 0) = —1.0 por los de las 

“733 estrellas del tipo B”. Todos los valores S48O(B;7?b) así calculados, resultan ahora 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA naturalmente algo menores [correspondientes al valor menor T4S0 (Z = 0) =2.833 en vez mag

de al T4SO(Z=0) =3.162----- ], y en especial con creciente aproximación al plano galác-kpc

tico mismo. A ello se debe, como lo delató en seguida el cálculo, el que a convenientes distancias  Z resp. Bb de las estrellas del tipo  B y aún también de los cúmulos globulares (para estos últimos hasta  \B\<6°) se produjera un aumento esperado en los excesos calculados de color S430—Altamente satisfactoria resulta a este respecto la comparación de nuestro esquema  B—R—Z (en la tabla 14) con los  ECftrr determinadas por Oort (62) en sus tablas 4 y 5 para los diferentes valores  B, R,  Z. 

Juzgamos oportuno ahora volver de nuevo brevemente sobre la fig. 3b de Stebbins y Whitford (65) ya mencionada en la pág. 73 la que aparece junto con la fig. 3a de los susodichos autores en la misma publicación (65). En estas dos figuras se presentaban las llamadas verdaderas coordenadas de los 26 cúmulos globulares, los que ubicados aparentemente más próximos al centro galáctico celeste se proyectaban sobre los planos  XY 

resp.  XZ.  Entonces (pág. 80-83) indicábamos que para los cúmulos globulares más próximos al ecuador galáctico ( \B\<6°) nuestras nuevas fórmulas de absorción les atribuían importes de absorción azul S430(B ;Rb) esencialmente menores que los que resultaban de aplicarles la “lev de la  ese pura”. Con esto la distribución de los cúmulos globulares en la fig. 3a había perdido Su saliente desproporcionada en la región solar. Algo semejante puede conseguirse ahora en la fig. 3b. Esta se basaba en la suposición de que S43O = 10  E.st-De la consideración de nuestra tabla 14, columna vertical (—3), resulta en seguida, que para los cúmulos globulares vale aproximadamente S43o — 7£’43o_4S(»<<10 Est.  (Sin embargo para las estrellas del tipo  B,  cuando se tiene 

' 

 Z = 0.100 kpc entonces es: ^4;30  ^-^^430-4X0  f

■>3O ~ 4 E4 3() 4 8 v

y cuando  Z = 0.050  kpc

^

*

430

 ==9-^'4.30-4 SO

5 3, o = 

3o_4 s o

y cuando  Z = 0.010  kpc

4 3 0  —0E 4 3 o_4 so /

- 3 o = 7  E 4 3 o . 4 s O

Para calcular en la tabla 14 la función S530  (B;Rb i) hemos hecho finalmente las siguientes suposiciones:

*430-530 

— 00 )---------5.500 

y

*430-530 (Z=0)= — 1.000

La primera de estas dos suposiciones constituye un resultado definitivo del 3er. capítulo de nuestras investigaciones sobre estadística estelar y absorción interestelar en este trabajo, mientras la segunda, a falta de suficiente material de observaciones responde más bien al impulso que siente de extender la ecuación *43O 4S0(Z = ) =—1 a todas las longi-tudés de ondas subsiguientes por ej. hasta X = 530 y también X=630y.p., ecuación que nos
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exigían los excesos de color observados en las 733 estrellas del tipo  B.  De las fórmulas 

[24] y [25] y de las dos constantes azules

S430(B-90° ;/? oc) = 0.398  mag

 y

 mag

T430 (Z —0) 

—3.162-----

 kpc

resulta entonces

S53o  (B = 90°;7? = oo) —0.126  mag

y

 mag

 T^(Z = 0) 

—2.566-----

 kpc

El proceso del cálculo con estas dos constantes para la determinación de la función S530 (B;7?b) de la absorción interestelar en la longitud de onda Á—530,jy marcha en todo igual como en la fórmula [4] para X—430^. . . etc., y puesto que el valor final S530 (B = 90°,7?—00) —0.126  mag resulta ser tan pequeño, que prácticamente (es decir en nuestro esquema Kaptevn de la tabla 7) apenas si existe diferencia alguna (ocasionalmente de 0l^01 hasta 0'^02 en algunas capas espaciales cuyo kpc),  de ahí que

 mag

en él también hayamos substituido con  T-^ (Z = 0) — 2.566------la absorción interestelar kpc

amarilla calculada antes con la constante  T-:Uí(Z = 0) — 3.162. Finalmente se reseñan también en la tabla 14 los excesos de color  E4:in -i:iu(B;R&) caculados también por simple formación de diferencias. 

Por último también hemos incluido en dicha tabla “y a modo de comprobación” 

Sg30(B,\Rb). Según la tabla 21 con este fin se ha supuesto que

^430 (¡30 

= 00 ) =-----8.400

y

^430-630 (^— 0 )——1.000 como de costumbre. 

Por medio de las dos fórmulas [24] y [25] y de las llamadas constantes azules S430 (¿?=90°  ;Z= 00) y T430 (Z—0) resulta entonces: SG30 (B—90° ;Z— oc) —0.016  mag

 mag

 T^(Z=0) 

-2.158----- . 

 kpc

La fórmula [4] permite así, como de costumbre, calcular la absorción interestelar en 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA todo el esquema  B—R—Z de la tabla 14 aún para esta longitud de onda roja. Como siempre, en esta ocasión nuevamente damos el exceso de color vecino #530-030=£530 Sf»3o en todo el esquema a fin de que se pueda comparar constantemente su marcha con el de E4 3 0-5 30-Todos estos valores de la absorción interestelar calculados para las longitudes de ondas particulares X =430, 480, 530, 630 como también sus diferencias S43o-4sg> S43o_53o, ^530-030 se encuentran agrupados, como se ha dicho, en el esquema  B—R—Z de la tabla 14, conteniendo precisamente cada célula particular del mismo todos los valores individuales de la absorción que corresponden al mismo punto del espacio ( = esquina derecha inferior de la célula) caracterizado por  B, R y  Z=R sen  B según el esquema siguiente : En las págs. 14 y 15 resp. 37 habíamos abordado entonces el problema de la magnitud del exponente  X de la alteración de color interestelar y del importe de la absorción, independiente de la longitud de onda. Pero mientras lográbamos hacer una amplia exposición sobre  X,  no nos fué posible adelantar nada nuevo respecto a la absorción interestelar que con igual intensidad actúe en todas las longitudes de ondas. Afortunadamente el importe de esta es en verdad muy pequeño, en caso de que exista. 

El problema de la exactitud de las constantes, que plantea el cálculo del esquema de la absorción interestelar no admite una solución directa por el cálculo de errores. Al respecto (pág. 45), al probar por primera  nvl una ley  arctg para la absorción interestelar, ya habíamos dicho que por razones puramente prácticas se habían tomado los logaritmos de las constantes siempre en forma de déc’mos enteros. Por lo demás sólo una prolongada y detenida versación en estos problemas puede suministrar un atisbo aproximado en lo tocante a los errores de las constantes indicadas, constantes de la absorción interestelar que por otro lado juegan en estos problemas un papel variable según la longitud de onda con que ¡se opere. Esto a su vez tropieza con no pocas dificultades desde el momento que el complejo problema de la absorción interestelar por lo visto no puede quedar resuelto por una única fórmula artificialmente confeccionada, consecuencia de un portentoso conjunto de formaciones individuales que la naturaleza nos brinda en el universo. Si a pesar de eso, 

[image: Image 209]

H. Wilkens:  Estadística estelar y leyes de la absorción interestelar 109

en cualquier forma nos debemos pronunciar scbre una cifra que represente dicho error, no dudamos en escribir que

*S>430  (B = 90° 

oo) = 0.6 1 -4-0.1

y

 lg ^430 (^==6) 

=0.5 

±0.1

. . .4so• • • etc........................................ 

Por lo que toca al exponente  X de la alteración interestelar de color, los signos con preponderancia negativos de las diferencias  (E h—Et„) [ver columnas verticales (±20) de la tabla 15] entre los excesos de color de los cúmulos globulares observados y los determinados por la tabla 14, parecen indicar que la pura suposición de X43O_48o  (Z=oo) =—1.4 

posiblemente habría sido mejor que —1.5. Por el momento en ninguna forma parece fundado un pronunciamiento numérico sobre X430_53o (Z=oo) y menos sobre X430_(^0 (Z = oo). 

Además no hay que olvidar que nuestro problema en pequeñas latitudes galácticas depende en gran parte de la longitud [cosa en que ya Stebbins y Whitford (64) insistieron repetidas veces]. 

También desde otro punto de vista podemos ahora ilustrar el factor de la inseguridad en la determinación de los diversos exponentes A^_x2(Z). En la columna (—4) de la tabla 14 damos estos exponentes  X entre X^d-30 y <=480 resp. 530 y 630 correspondientes a las distancias  Z del plano galáctico. Esta compilación es una secuela de nuestras tablas anteriores 10, 11, 12. Constatamos ahora que en los alrededores del plano galáctico ( \Z\<0.040  kpc) desde  1 = 430 hasta X = 530 aproximadamente, los importes de la absorción calculados por nosotros obedecen en realidad a una ley de alteración interestelar que va desde k-1 hasta X-2, como lo indican las observaciones espectro-fotométricas. Sin embargo, sobre X = 530 hacia longitudes de ondas todavía mayores los exponentes calculados Á'43o_G:>o tienden muy rápidamente, quizás demasiado, a valores negativos superiores a —2. El cálculo de la absorción interestelar roja se debe computar pues como muy inseguro. Lástima que aún no se cuente con suficiente cantidad de excesos de color que alcancen la longitud de onda roja. La fuerza de la absorción interestelar roja disminuye seguro mucho más rápidamente que la azul o amarilla, al crecer la distancia  Z 

del plano galáctico [véanse las dos columnas verticales (—3) y (—2) de la tabla 14]. Si estas últimas nos impidieran observar el centro galáctico, quizás algún día pudiéramos lograrlo usando las llamadas fotografías rojas. Por lo demás el esquema de los diferentes valores  X en la columna vertical (—4) de la tabla 14 es una exposición viva del juego de colores que produce la absorción interestelar al incidir las diversas longitudes de ondas en las capas plano-paralelas de nuestra gran zona galáctica de absorción, las qué modifican paulatinamente en forma continua su densidad. Dicho cambio de densidad y de intensidad de absorción se produce justamente en las proximidades del plano central de nuestra vía láctea con suma rapidez. Por eso no ha de extrañar que les distintos investigadores no hayan llegado a una conclusión uniforme, sea sobre el valor del coeficiente
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA T4::o, sea sobre el del exponente  X de la alteración interestelar; tales valores constantes uniformes como

 mag

T43O =+1-----   resp. X=— 1

 kpc

en ninguna forma existen debido a que precisamente  T es una función de  R y Z, y respectivamente  X lo es a su vez de y Z. 

Esta tesis, fundada en parte en resultados espectro-fotométricos de observación dilecta |p. e. J. Rudnick (43) ; J. S. Hall (44) ; O. A. Melnikov (50) y otros], nos induce a volver nuevamente a las investigaciones de Oort. En la página 41 habíamos ya llamado la atención sobre la Fig. 1 de una publicación (103) de Oort, la que por así decirlo, sólo era un preludio de su varias veces aquí mencionada Fig. 2, figura que era objeto de una publicación (62) algo más tarde. De la Fig. 1 deducía entonces Oort para el coeficiente promedio de la absorción interestelar selectiva la fórmula siguiente: el ,  

v 

-(10/7

------ (  #4:10-480 I ~ ©

 dZ y 

 1

Oort resultaba así el primero que por una investigación sistemática del material existente de observación trataba de determinar el comportamiento de la absorción interestelar di-Z» 

r 2

rectamente como función matemática de la distancia ~ / e _tl°  dZ sin verse obligado a restringirse a la indicación de una simple función lineal de la distancia. Sin embargo, en base a este resultado tanto van Rhijn (61) como el mismo Oort (104) han empleado en otros casos la forma bien alabeada de este integral multiplicándolo  simplemente con factores  U (Á) convenientes que correspondieran a la longitud de onda  efectiva necesa-lia Así es como la absorción interestelar S aparece bajo la forma S(Z)=U(l)XV(Z)

[26]

como producto de dos funciones  U y  V,  donde la  U es solamente función de X y la  V sólo lo es de Z (ó  R). Ya en la pág. 39 hemos llamado la atención que en tal caso vale la ecuación:

[27]

Esta ecuación [27] cuyo segundo nu.embro es totalmente independiente de Z, nos indica nuevamente que de la ecuación [24] debemos deducir que el llamado coeficiente  X de la alteración interestelar de color entre dos de las determinadas longitudes de onda efectiva a , y a2 resulte una constante en todas las distancias Z de la vía láctea. 
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Esta tesis en realidad no concuerda con los resultados de nuestras investigaciones actuales. Nuestra fórmula 123] de la absorción interestelar Tx (0)  XZ

 Sx(B=90°;Z)=-------------------

 1\(O)XZ

[23]

1 x-------------

(90°,-oc)

admite según la ecuación [26] una división en un producto  U(l)xU(Z) solamente bajo la condición

Tx(0)

-------------- = una  const.  universal

[28]

Sx(90°;oo)

que sea también independiente de Pero por el momento no existe indicio alguno de tan rara relación. Cuando por primera vez (en la pág. 44) en nuestras investigaciones estadístico-estelares del capítulo 39 introdujimos la ley del  arctg como fórmula de la absorción interestelar, en realidad lo hicimos en la suposición de que Q +  V = 1' 

(véase pág. 47)

cumpliendo así con las ecuaciones [28] y [27], pero ya entonces nos vimos obligados a abandonar estas condiciones y aceptar por el contrario al menos p^l, de manera que en adelante valiera en general:

(£>=90°;Z)

—:---------------- i  const, 

SZ1 (B=90°;Z)

y

•Sx2(B=90°;Z) 

7\¿(B=90°;Z)

SXi(B=90°;Z) f rXi(B=90°;Z)

A esto añádanse todavía, como ya se sabe, las dos ecuaciones: TXi(Z=0) 

7Y,(Z=0) + 

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

y

Tx(Z=0)

------------- ------------ = F(X) 4=  const. 

S'x(B=90°;Z=oo)

Por consecuencia de esta última condición nos resulta entonces imposible, en contraste con Oort, indicar per el momento una función de Z con constantes numéricamente calculadas que nos entregue la dependencia de la densidad  D de la materia interestelar con 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA lespecto a la distancia  Z al plano galáctico, y la razón está en que justamente no podemos dividir nuestra fórmula [23] en un producto  U(X)XV(Z) de dos funciones  U(X) y  V(Z). A lo sumo podríamos tal vez pensar en que dSXo(B=9O°;Z) 

 D(B=$0° ;Z) 

 ----------------------

 dZ

siendo Xo una longitud promedia de onda aún desconocida. Podría quizás justificarse que la materia interestelar debe distribuir siempre de la misma manera el crecimiento de su absorción

 dS\(B=90° ;Z)

 dZ

es decir que

 dS\(B=90° ;Z) d[UWxV(Z)] 

 dV (Z)



= 

= t7(X)X 

-Í7(X)XV’(Z) 

 dZ--------------------dZ--------------------------- dZ

o lo que es lo mismo en la forma de un producto  UCQxVf (Z) sobre las diferentes longitudes de onda efectiva X, sin que el factor  U además de X dependa todavía por ej. de la densidad  D (la que ya es también una función de Z), es decir que sea  U=U (\,D[Z\) en lugar de sólo C7=Í7 (X) ? 

Desde otro punto de vista resulta también interesante para el estudio del comportamiento de la absorción interestelar S como función de la distancia Z respecto del piano galáctico, el comparar la forma matemática propuesta por Oort (104) y la nuestra aquí indicada. Podremos comprender mejor esto colocando en un cuadro los importes de las dos funciones  Soort y Shwpslysl los diferentes valores de la variable independiente Z; esto aparece consignado en la tabla 22. 

Conforme a los datos de Oort (104 p 98), la función de su absorción interestelar azul en símbolos de la nuestra sería:

;=10Bb sin IB¡

S430,  oort(B;Rfí)=0.1xTi:í„(Z=0)Xcsc\B\ 

[29]

donde  10Z = <; .  Para poder efectuar la comparación lo más exactamente posible, no he-mag 

 mag

mos aceptado T430 (Z=0) =3.000-----  (como Oort), sino T4;;o (Z=0) =3.162----- . Los kpc 

 kpc

valores de absorción de nuestra función S4:í0,hu' simplemente se han entresacado de nuestra tabla 14. Así como en nuestra tabla 20 (en la pág. 94), indicamos también en la tabla 22 

los valores de la absorción interestelar en la dirección de la latitud galáctica B = 5Q7
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TABLA 22

S430 (B—5.7; Rsj)

E430-480 (B 5./; R-5°7)

Oort HW

Oort HW

+ oo

2.80 

3.98

0.29 

0 60

10.0

3.54

0.52

7.9

3.44

.50

6.3

3.32

.48

5.0

3.18

.46

4.0

3.02

.43

3.2

2.85-

.40

2.5

2 80

2.65+

.36

2.00

2.79

2.44

0.29

.33

1.58

2.73

2.22

.28

.29

1.26

2.59

J.99

.27

.26

1.00

2.36

1.76

.25

.22

0.79

2.07

1.54

.22

.19

.63

1.76

1.33

.18

.16

.50

1.46

1.13

.15

.14

.40

1.19

0.96 

.12

.11

.32

0.97 

.80 

.10

.09

.25

.78

.66

.08

.07

.200

.62

.54 

.07

.06

.158

.50

.45-

.05

.05

.126

.40

.36

.04

.04

0.100

0.31

0.29

0.03

0.03

(cuyo esc¡597| =10.0) en lugar de B=9090. Ganamos así una cifra decimal y conforme a nuestro modo de pensar encontramos en los alrededores de la vía láctea más comodidad para nuestros intentos. Así, por lo demás, si quisiéramos, podemos en cualquier momento volver directamente con gran simplicidad a la dirección B=90° hacia uno de los polos galácticos. Para ello basta imaginar los datos de la tabla 22 divididos sólo por 10, dado que:
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA Del examen de la tabla 22 se deduce en seguida que la función de Oort de la absorción interestelar (azul) al salir del plano galáctico crece algo más rápidamente que nuestra función $430 calculada con el mismo fin. En una distancia de Z=0.100 hasta 0.126  kpc solamente la diferencia

$430,  Oort (B;Rb) —$430,hw  (B;Rb)

alcanza su valor máximo (=0.60 ^a^430 para B=5°7). Desde ese entonces la función de Oort $43o,oo»-f (B;7?b) crece apenas todavía, cuando la nuestra S430,hw(5;í?b) recién ha alcanzado la mitad de su valor definitivo $43ohw(S =)= 0;2^b#o°= oo). Mientras para Oort la densidad  D de la materia interestelar ha bajado prácticamente hasta cero en sólo una distancia  Z = 0.250  kpc,  para nosotros según las fórmulas de absorción adeptadas ocurre lo mismo recién en una distancia mucho mayor Z>1  kpc del plano central de la vía láctea. 

Estas diferencias en la supuesta distribución de la densidad de la materia interestelar, que altera el color de los rayos de luz en la capa galáctica de absorción, también tienen una importancia bastante grande para astros posiblemente sumergidos realmente en esta capa, como por ej. también para los cúmulos globulares. Aplicando la absorción interestelar azul $430, oorí(B;7?b), calculada según la fórmula de Oort en nuestra tabla 22, sobre el cúmulo globular +47= NGC 6440 obtenemos por ej. más o menos la siguiente ecuación [8] (véase la pág. 69 y 72) :

5  Ig Rn +$430  (B;Rr ) — (w&«— W) 430

ó [8]

2.3 + 

6.2 

= 8.5

lo que correspondería a una distancia verdadera  RB^S^kpc de sólo este cúmulo globular en vez de los 4  kpc calculados con nuestras fórmulas de absorción. 

Por último hemos usado también la fórmula [29] dada por Oort para calcular según ella la absorción interestelar selectiva ^430 4so, Oow ($=5l)7 ;T?5°7). A tal fin hemos reemplazado X =430 en la fórmula [29] simplemente por +—X2—430—480 [¿y. y  T4?>() (Z=0) por T43o_48ü (Z = 0). Para obtener una comparación que mejor concuerde con nuestros valores Z430-480, hw (B=5p7;B5o7) sacados de la tabla 14, hemos vuelto a aceptar (como en el caso de calcular $430,  Oort) la misma tangente inicial T430-480 (Z = 0) para las dos columnas verticales Z430-480 (B=&>7 ¡R^) de nuestra tabla 22, es decir: En consecuencia vale de nuevo lo que estableciéramos al principio, es decir, que aún hasta Z~ 0.200  kpc a iguales distancias Z del plano galáctico es donde se nota la mayor semejanza entre las dos columnas de valores de la absorción interestelar (selectiva) en la tabla 22. Desde ahí en adelante empero el valor de Oort permanece constante hasta el infinito, mientras que nuestro valor funcional crece aún el doble hasta el infinito. 
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Con eso creemos, tratándose de la absorción interestelar, en longitudes de onda particular al igual que entre do<s de ellas, haber suficientemente demostrado las diferencias que existen entre ambas fórmulas. Quisiéramos aún añadir que la Fig. 2 (62 p 244) de Oort publicada algo más tarde parece aproximarse más a nuestras fórmulas de lo que la Fig. 1 (103 p 76) publicada anteriormente, pues la curva de la absorción selectiva observada en distancias mayores Z>0.100  kpc es notablemente menos alabeada en la Fig. 2 que en la Fig. 1. Por lo demás C. E. Smith (119 p 51 Fig. 5) ha dibujado también una figura semejante para la constelación Aquila, donde aparece indicada en dos ramas la división oscura de la vía láctea. 

Considerada así, desde varios puntos de vista teóricos, la seguridad resp. inseguridad de los valores funcionales tabulados por nosotros en la tabla 14 según el esquema indicado en la pág. 108 trataremos ahora de proseguir este estudio comparándolos más directamente con obervaciones relacionadas con ellos. Por eso nos ocuparemos de dos publicaciones modernas (1936 y 1940) de F. H. Seares (120; 121. Véase también 122). En el primer artículo (120) Seares comunica, que las estrellas del tipo A0 en las regicnes no oscurecidas del cielo poseen índices de color observados entre a =430 y 530 j.-/, que no igualan cero, sino —0"T4 ± 01H02 ó ± 0™03. Como explicación de este inesperado resultado observacional Seares alega que los alrededores del polo norte de la rotación de la tierra estarían cubiertos por un velo de absorción, y que, al marcar el punto cero de la escala internacional fotográfica de las magnitudes, esta elección habría sido influenciada en las estrellas polares por un exceso de color insospechado. Así el punto cero aceptado correspondería al índice de color cero para estrellas del tipo A0 de la secuencia polar norte, pero en ninguna forma para estrellas del tipo A0 en partes no oscurecidas del cielo. Calculado con toda exactitud había resultado como comunica Seares para estas estrellas de tipo A0 del polo norte, un índice de color promediado observado = — 0in04; en consecuencia (sagún Seares) el exceso de color observado en los alrededores del punto celeste L = 90.°;B = -j-28° 

resulta entonces ■5;>or=+0r'110 más o menos. Este valor concuerda bien con los dates de nuestro esquema  B—R—Z (tabla 14) de la absorción interestelar, encontrándose las 271 estrellas del tipo A0 tomadas del catálogo Henry Draper aproximadamente a una distancia promedia de  R2^ 0.100  kpc. 

En el artículo (121 p 103-104), citado en segundo lugar, Seares vuelve otra vez sobre el problema de la alteración interestelar del color considerando del cielo la dirección del polo norte de la rotación de la tierra y sus alrededores. Seares comunica que la investigación ha sido extendida a estrellas más débiles. Encuentra un crecimiento paulatino del exceso de color E430-530 desde 0m a una distancia 7?2S° 

0.080  kpc hasta 0,n3 ó 0^4 a

B2S°—0.400 ó 0.500  kpc y luego un valor constante. También este resultado observacional concuerda satisfactoriamente con las proporciones de los valores de nuestro esquema B—R—Z,  siempre que consideremos como causa, no como piensa Seares, “una distante nube aislada de absorción de cierto espesor”, sino solamente nuestra capa galáctica de absorción formada según leyes perfectamente determinadas, en cuyo centro (Z=0) más o menos se encuentra nuestro sol. 

Seares menciona con esta ocasión un trabajo de Wilhelm Becker (59 p 294), donde el Selected Area N9 1, que contiene el polo norte de la rotación de la tierra, viene investigado con el mismo fin. Las proporciones de absorción encontradas allá no concuerdan 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA ni con las de Seares, ni con nuestro esquema. Wilhelm Becker, sin embargo, utilizando la fórmula indicada por Shapley y Boyd (123 p 243)

10

B430 = 19.6—15.2-----  lg N, [ (m3) 430]

6

calcula aparte el importe S430 (B=28°;E28°= °°) =0"18. Este valor concuerda completamente con el de nuestro esquema de la tabla 14. 

Relacionado con esto resulta también de gran interés un trabajo de Stebbins, Huffer y Whitford (69) poco ha aparecido (1941) con el título “Selective absorption in space near the sun”. En la Fig. 1 de esta publicación los autores han dibujado en la parte superior los valores (B=28°;B2S0) para Z?2lS,)=0 hasta 0.300  kpc resultantes de sus observaciones en los alrededores del polo norte de la rotación de la tierra. En lo que concierne a las proporciones, estos valores selectivos de absorción concuerdan en el promedio también como los valores E430_530  (B=2S° ;R2s°) de Seares con los datos del esquema calculado por nosotros en la tabla 14 [pero no del todo con los resultados de Keenan y Babcock (124)]. En la misma Fig. 1, abajo, los tres autores citados han dibujado el comportamiento resultante de sus observaciones de los excesos de color E43o_48o (B=90° ;Z) para  Z = 0 hasta 0.200  kpc para el polo norte y el sud de la vía láctea por separado y también para ambos a la vez. En todos estos casos aparece siempre el mismo aspecto de las curvas, pero tales valores de absorción representan solamente los 2/3 de los valores del esquema calculado por nosotros para la dirección del polo galáctico. 

En la última frase de la primera de las publicaciones (120) citadas anteriormente Seares llama la atención de  “que —y posiblemente de importancia para la explicación de 

 “los resultados observacionales— el valor de un exceso de color B430_530  raras veces, qui- 

 “zás nunca, sobrepase el importe de una magnitud, y que a consecuencia de eso hace supo- 

 “ner que el mismo esté sometido \a la restricción de un limite superior a esta altura.”  Pocas líneas antes indica a su vez Seares, que las observaciones correspondientes fueron sometidas a una magnitud límite azul  (ms) 430^ 13'^5. Este último dato de Seares nos basta suficientemente para, con la ayuda de nuestro esquema  B—R—Z de la absorción interestelar de la tabla 14, explicar la restricción observada en los excesos de color E43o-53o< l"1 

En dicho esquema hemos trazado simplemente la curva límite, calculada en la tabia 18, entre la visibilidad e invisibilidad de todos los astros, cuyo módulo de distancia observado azul importa p. e.  (m—W) 43o+S43o= (^—JF) 430 —+3'-n5 (ocurriendo contadas veces que W<-|-10m). De la tabla 14 resp. 18, se dssprende fácilmente la razón de que en la parte del cielo visible solamente en las condiciones recién indicadas puedan ser visibles en general tan solo excesos de color ET43(()_530 < l"1, cualquiera que sea por lo demás p. e. 

la latitud galáctica de las estrellas observadas. 

Como consecuencia de la concordancia satisfactoria (hasta ahora) de nuestro esquema de la absorción interestelar con las observaciones, especialmente en lo que respecta a la aplicación de la absorción azul S430 (B;Bb) y de los excesos de color F43O_4so(B;72b) y 

^430-350  (B;Rq) ,  se ha acrecentado nuestra confianza en una cierta exactitud y utilidad del mismo. Róstanos aún por dar la verdadera prueba de la absorción amarilla  S530 (B;R) 
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en base a los excesos de color observados B43o-48ode las estrellas del tipo  B y de sus módulos de distancia  (m,s— W)530 amarillos observados y en consecuencia igualmente alterados. 

Con este fin fué preparado por de pronto según los datos de Stebbins, Huffer y Whitford (67) un como catálogo fichero de las 1332 estrellas del tipo  B,  cuyos excesos de color £430-480 fueron observados por estos tres autores. Después de dividir las estrellas en 15 grupos diversos correspondientes al tipo espectral (Bibl. 67 Table 1), es decir a la luminosidad absoluta (Bibl. 67 Table 4), se agruparon aún dichas estrellas según su latitud galáctica. En la distribución así obtenida de las estrellas sea que se considere una sola de tales agrupaciones como el conjunto de las 1332 estrellas del tipo  B en todas las latitudes galácticas (o mejor dicho sobre secciones iguales  /\lg ese \B\) salta inmediatamente a la vista la fuerte y exacta concentración galáctica de estas estrellas. 

Todos los datos entonces de observación (de Bibl. 67 Table 3) necesarios, ordenados así según el tipo espectral y la latitud galáctica (como recién se ha dicho) fueron anotados en un nuevo catálogo (que aquí no se publica) de estas 1332 estrellas del tipo B. 

En primer lugar se ultimó la composición de estos datos observacionales para las 67 estrellas del tipo  c= (47cB4-20cA) ='67c, contenidas en la publicación (Bibl. 67 Table 3) citada de Stebbins, Huffer y Whitford. Esta contiene las estrellas absolutamente más luminosas. Consecuencia de ello es que las tales se encuentran a mayor distancia y que la absorción interestelar produzca en su luz los efectos de mayor alteración de color. Creemos poder renunciar a la publicación de esta composición, y de las para los otros tipos espectrales, de los excesos de color observados y la de los módulos de distancia tanto observados (alterados de color) como calculados (verdaderos) etc., en vista de que la impresión general de su cuadro de distribución es muy semejante al de los cúmulos globulares que ya conocemos por la tabla 15. Como entre aquellos, también entre las estrellas del tipo  B,  por razón de la colocación rigurosa según la latitud galáctica, el efecto de la absorción interestelar se destaca muy claramente por un crecimiento, constante en el promedio, de los excesos de color observados, en latitud galáctica decreciente, pero —al igual que en los cúmulos globu^res— tan irregular, que el valor aislado B430-480 observado de ninguna manera puede servir para la determinación de las funciones de absorción, debido generalmente a las demasiado fuertes oscilaciones individuales a que está sujeto. 

Nos vemos así obligados nuevamente a tratar las estrellas (de cada tipo espectral entre si) reuniéndolas en grupos apropiados (secciones iguales A  Ig ese \B\). En primer lugar efectuamos naturalmente el tratamiento estadístico-colectivo de las 67 estrellas del tipo  c.  Por la observación nos vienen dados para cada grupo los siguientes valores promediados : lg ese \B\ ; 

 480 = Eob; 

 —M) ^=Modob . 

Respecto a esto cabe advertir aún que en coonsideración a las distancias menores de las estrellas del tipo  B (en contraste con los cúmulos globulares), hemos creído más práctico operar de nuevo en el sistema ya acostumbrado  M (en vez de W=M4-10) con las luminosidades absolutas. Además para  M hemos aceptado (de primera intención) simplemen
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA te aquellos valores que bajo el título “1332 estrellas” Stebbins, Huffer y Whitford (67 p 49 

Table 4) recomiendan como más modernos y mejores que los que se encuentran bajo el título “733 estrellas”, es decir, 

 M530\cB, cA (1332) ] = — 5'"5

M530[  O (1332)] = —4n>5

................... etc........................ 

Exactamente como en el caso de los cúmulos globulares nos encontramos nuevamente en presencia del problema de tener que satisfacer nuestra ecuación [8] (de la pág. 72) : (m—M)\ -\-S\(B;Rb) = (ms—=Modol)

En vez de paraX =430¡j¿a debemos esta vez hacer lo mismo para X =530^. Por lo demás ahora nos quedan disponibles tres caminos a seguir:

1) 

Determinación (es decir interpolación) del módulo verdadero de la distancia 

 { nu—M) r^=Modta (B;Eob) por medio de nuestro esquema  B—R—Z de la absorción interestelar de la tabla 14 como función de la latitud galáctica  B y del exceso» 

observado de color  EOb=E4S()_48Q=0.05-}-Eat,  de tal manera que la ecuación [8] 

resulte satisfecha en la siguiente folma:

 Modta(B;EOb)-\-Sc—Modo^ . 

1 ]

2)  Determinación (es decir interpolación) del importe S530  £B;Rb) =Sta(B;EOb) de la absorción amarilla por medio de nuestra tabla 14 como función de la latitud galáctica  B y del exceso de color observado  EOb,  de tal manera que la ecuación [8] 

resulte satisfecha en la siguiente forma:

 Modc+Sta(B;E<jb) =Modob

[8.2]

Los dos valores  Sc y Modc en las dos ecuaciones [8.1] y [8.2] resultan automáticamente como las diferencias Modob—Modta—Sc 

resp.  Mod()b—Sta =Modc

Cada uno de los métodos recién citados conduce en cada caso particular a la determinación de un par de cantidades, a saber, al así llamado módulo verdadero de distancia y a una absorción amarilla que se supone corresponderle. Sin embargo muy raras veces cada uno de estos pares posee la propiedad de presentarse verdaderamente en la composición de los valores encontrados aún (sólo alguna que otra vez) en nuestro esquema  B—R—Z (y también en el lugar correspondiente) . Pues en tal caso errores pequeños en  E(>b repercuten muy fuertemente. 

Sintiéndonos hasta ahora mucho más seguros de la exactitud de nuestro esque
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 ma B—R—Z de los excesos de color £t430_480 (B;7?b) que del esquema de la absorción amarilla S530 (B;2?b) , nos pareció natural, de uno de los dos caminos indicados por la ecuación [8.1] ó [8.2], pronunciarnos directamente por el exceso de color observado  Eob.  Sin embargo, como luego nos demostraron los cálculos que se ensayaron (no publicados) ninguno de estos dos métodos nos suministra un conocimiento exacto de la bondad o también inutilidad de las funciones de absorción que conforman nuestro esquema  B—R—Z de la tabla 14. 

3)  Pero existe aún un tercer método que únicamente se podría aprovechar muy bien. A saber: se determina (también por interpolación) en primer lugar el módulo verdadero de distancia  (m—M) ^a=Modta{B;ModOb) por nuestro esquema B—R—Z de la tabla 14 directamente como función de la latitud galáctica  B y del módulo observado (amarillo) de distancia  (m

 *

 —M)^()=Modobf de tal manera, 

que la ecuación [8] aparezca entonces satisfecha en la siguiente forma: Modta (B;ModOb) +Sta (B;Modob) =Modob

El camino indicado en esta ecuación [8.3], para formar el módulo observado de distancia  Modob teóricamente por los dos sumandos  Modta y Sta,  es exactamente el mismo que empleáramos ya en la pág. 72, sobre los cúmulos globulares en X=430p.[z, mientras aquí ahora para las estrellas del tipo  B en X=530p.p.. Hemos obtenido así la ventaja de que los dos sumandos del miembro izquierdo de la ecuación [8] coexistan exactamente según cantidad y proporción recíprocas y exactamente se encuentren en el lugar prefijado en nuestro esquema  B—R—Z 

(y de que su suma iguale exactamente al  Modob). Sólo el valor tabular correspondiente  Eta(B;Modob) en general será diferente del exceso de color  Eob dado por la observación |*como  ocurrió también con los cúmulos globulares de la tabla 15, columna vertical (±20)]. 

El tratamiento estadístico tanto de las 67 estrellas del tipo  c como también el de las 71 estrellas del tipo  O según este método tuvo el siguiente notable resultado: 1) 

Los valores pomediados  EOb—Eta son muy pequeños, más o menos de la proporción 0rn03 hasta O^OG. 

_

2) 

Los valores promediados  Eob—Eta son muy frecuentemente negativos. 

Recordemos ahora que habíamos conseguido los módulos “observados” de distancia  ModClb según la regla (w&— M) =Modob por luminosidades absolutas M, sacadas de Ap J 91 p 49 

(1940) Table 4, columna vertical “1332 Stars”, y que al lado con subtítulo “733 Stars” 

para la secuencia de los tipos espectrales se encontraba otra columna más de luminosidades absolutas. Estas luminosidades absolutas del tipo “733 estrellas” son más débiles de 0™5 hasta 1^2 que las de la columna vertical “1332 estrellas”. Una aplicación comprensiva de las luminosidades absolutas más débiles en 0™5 deja entrever que en definitiva los valores promediados  Eoi—Eta invierten más o menos su signo. Aplicando por consiguiente luminosidades absolutas que estén más o menos entre las dos columnas verticales indicadas por Stebbins, Huffer y Whitford (67 p 49 Table 4), conseguiríamos —por lo menos para 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA las estrellas de los tipos  c y O— una coincidencia en el promedio, aparentemente muy satisfactoria entre las cifras de absorción de nuestro esquema  B—R—Z de la tabla 14 y los excesos de color observados por Stebbins, Huffer y Whitford (67). Siendo las 138 estrellas de los tipos  c y O con mucho las estrellas absolutamente más luminosas de entre las 1332 estrellas del catálogo de Stebbins, etc. (67), resulta entonces comprobada c*

erta  

utilidad y compatibilidad entre las funciones de la absorción interestelar de nuestro esquema  B—R—Z con los excesos de color observados. Róstanos sólo tratar el remanente de las 1332 estrellas del tipo  B. 

Entre estas están contenidas 170 estrellas del tipo  BO como las más luminosas que cumplen

M53O[B0 (1322) ] = — 3™9

Uno de ellas  (HD 24534), siendo también una estrella variable, posee en relación con su latitud bastante alta (Bh = —15°9) un exceso observado de color tan grande (Eob= + ^031), que nunca podría ser colocada razonablemente en nuestro esquema B—R—Z de la absorción interestelar de la tabla 14. Por eso no se la tomó en consideración. El tratamiento estadístico colectivo de las restantes 169 estrellas del tipo  Bo dió exactamente el mismo resultado que en las 138 estrellas de los tipos  c y O.  También para las estrellas del tipo  Bo se tendría que haber aceptado una luminosidad absoluta algo más débil, quizás de 0™5, y así la representación de los excesos observados de color según nuestra teoría sería en el promedio completamente satisfactoria. 

De las 51 estrellas existentes del tipo  B1 fueron tratadas estadístico-colectivamente 50 

estrellas, cantidad ya muy pequeña para fines estadísticos. El tratamiento estadístico-colectivo de 214 estrellas del tipo  B2 presentó nuevamente para este tipo espectral el ya acostumbrado cuadro de un necesario debilitamiento en las luminosidades absolutas (del tipo “1332 estrellas”) empleadas. Realmente tal necesidad apenas si todavía se deja entrever algo para las estrellas  B2.  Pues el tratamiento estadístico-colectivo de 326 estrellas del tipo B3 (de un total de 328) en realidad no permite vislumbrar más tal necesidad. A esto siguió finalmente el tratamiento igual de 269 estrellas del tipo B5 (de un total de 271) ; tampoco esto dejó reconocer necesidad alguna directa de modificar más tarde las luminosidades absolutas empleadas del tipo de “1332 estrellas”. Entretanto  (Sp=B5) los valores promediados  Eob—Ei(l han disminuido fuertemente valorándose sólo todavía de 0^00 hasta 0^03, es decir en números redondos la mitad del valor que tenían al principio (0^03 hasta 0^06 para  Sp=cB, cA). 

Habiendo encontrado por este método estadístico-colectivo la seguridad necesaria y un camino conveniente para investigar los excesos de color #430-480 y los módulos de distancia (w—M) 530, observados en las estrellas dél tipo B, según nuestra teoría de la absorción interestelar documentada en la tabla 14, pareció ser de interés, aplicar una vez, individualmente este método a cada una de las estrellas. Esta aplicación individual de la ecuación [8.3] sobre las 67 estrellas del tipo  c en la suposición M53o (Sp = cB,cA) =— 5IU5 

dió el siguiente resultado:

1) 

Los valores negativos  (Eob—Eta) predominan bastante sobre los valores positivos en cantidad y valor (esto último ya lo sabíamos de la pág. 119). 
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2) 

El fenómeno, citado bajo 1), que influye preponderantemente en el cuadro total, se presenta exclusivamente en latitudes galácticas negativas; las estrellas menores con latitudes galácticas positivas presentan una distribución de signos bastante equilibrada en los valores (Bo&— Eta),  cuyos importes resultan además todavía más pequeños. 

Ya sabemos que existe un simple recurso para hacer desaparecer la falta de equilibrio citado bajo 1). En vez de  M^íSp = cB, cA) = — 5™5 se empleó entonces M530  (Sp=cB,cA = — 5™0 para calcular los verdaderos módulos de distancia. Resulta así en efecto un desequilibrio en la distribución de los signos en latitudes galácticas positivas. 

Tomando en cuenta la cantidad escasa de estrellas disponibles, podemos adelantar aquí sólo la simple conjetura de que la distribución aparentemente rara de los signos de los valores (Fo6— Eta) quizás queda explicada definitivamente en la hipótesis de que las coordenadas  Z de las estrellas deben ser modificadas convenientemente. El llamativo exceso de valores positivos  (Eob—Eta) en latitudes galácticas positivas de nuestra última solución [con  M53o(Sp=cB,cA) =— 5^0] parece denunciar categóricamente que el plano central de la capa de absorción interestelar, donde según suposición y fórmula tiene lugar la absorción más fuerte, se encuentra —visto desde el sol— en latitud galáctica positiva. 

En la pág. 57 de su artículo (108) antes citado Stebbins insinúa también una hipótesis muy semejante sobre el comportamiento de la absorción interestelar con respecto a los cúmulos globulares situados al norte y al sud del ecuador galáctico. En nuestra pág. 79 se

ñalamos en los cúmulos globulares una razón más para adherirnos a tal hipótesis. Un descubrimiento semejante hizo también C. E. Smith (119 p 51) en la constelación Aquila de la vía láctea. Nuestro sol se encuentra así algunos parsecs al sud del plano central de la absorción interestelar más fuerte y, como sabemos desde hace ya mucho tiempo [véase p. e. Lindblad (17a p 1009; 17b p 571], unos 30 parsecs al norte de los planos de concentración de los diferentes astros especiales de fuerte luminosidad absoluta y pronunciada concentración galáctica que son las estrellas de los tipos  c, O, B,  8  Cphei,  los cúmulos estelares abiertos, nebulosas planetarias, etc. También las conocidas nubes grandes de estrellas de la vía láctea (en Norma, Scorpius, Sagittarius, Scutum, etc.), se encuentran casi todas en pequeñas latitudes galácticas negativas. Su luz aparece también empañada por la absorción interestelar, aun cuando menos que en los campos oscuros de la vía láctea, hecho que ya han indicado Stebbins, Huffer y Whitford (65 p 224) al hablar propiamente de la pequeña nube brillante de estrellas de el Sagittarius. 

Las 71 estrellas del tipo O, tratada con la luminosidad absoluta reducida M53()(Sp=O) =— 4^0, con respecto al punto de vista recién expuesto de que el sol podría encontrarse situado entre el plano de concentración de los diferentes astros de fuerte luminosidad absoluta por un lado y el plano central de la capa interestelar de absorción por otro, no han arrojado mayor luz en el asunto. Siempre el cuadro por nosotros señalado en la distribución desequilibrada de los signos de los valores  (E,)b—Eta) aparece también patentemente entre las 169 estrellas del tipo B0, 50 

,, 

,, ,,  B1

y 211 

„ 

„ „  B2

a pesar de su menor distancia. A fin de poder disminuir en la mayor forma posible la 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA suma de todos los valores  (EOb—Eta) sin entrar a considerar el signo de la latitud galáctica, parecen comprobadas como necesarias las luminosidades absolutas colocadas en la tabla 23, columna vertical “HW”. 

TABLA 23

Magnitudes absolutas visuales promediadas 

M

Stebbins etc. 

Stebbins etc. 

Sp

A M

HW

AM

733 estrellas

1332 estrellas

c B, c A

— 5.0

— 0.5

— 5.5

0

— 4.0

0.0

— 4.0

- 0.5

— 4.5

BO

- 3.2

— 0.2

— 3.4

— 0.5

— 3.9

Bl

— 2.5

-0.6

— 3.1

— 0.5

— 3.6

B2

— 1.8

. —0.9

— 2.7

— 0.3

— 3.0

B3

— 1.3

— 0.9

— 2.2

0

— 2.2

B4

— 0.9

— 1.0

— 1.9

0

— 1.9

B5

- 0.7

— 0.9

— 1.6

0

— 1 6

B6

— 0.5

— 0.9

— 1.4

0

— 1.4

B7

— 0.3

— 0.8

— 1.1

0

— 1.1

B8

— 0.2

— 0.6

- 0.8

0

— 0.8

B9

+ 0.1

— 0.5

— 0.4

0

- 0.4

Estas mismas oscilan entre los valores “733 estrellas” y “1332 estrellas” indicados por Stebbins, Huffer y Whitford (67 Table 4). Nuestras luminosidades absolutas  (HW) para las estrellas de los tipos BO,  Bl, B2 son realmente más débiles que los valores Af53ü (1332 estrellas), pero aún siempre más fuertes que los valores Af530 (733 estrellas). 

Esto último concuerda directamente con una nota de Oort (62 p 242) sobre estas luminosidades absolutas. 

Nuestro método de investigar las fórmulas de la absorción interestelar, establecidas (por vía estelar-estadística) en otro lugar, por medio de los excesos de color  E43() 480 y de los módulos de distancia  (ms— Af)530 observados en las estrellas del tipo  B,  nos ha conducido de paso forzosamente a una neo-determinación totalmente independiente de las luminosidades absolutas promediadas Af530 por vía estadística, vale decir por la agrupación de todas las estrellas existentes de un tipo espectral. La exactitud de esta neo-determina
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ción aumenta hasta cierto grado con la intensidad de las mismas luminosidades absolutas; porque a distancias mayores los efectos de la absorción interestelar investigados por nuestro esquema de la tabla 14 son también proporcionalmente mayores. Consecuencia de eso sería el poder indicar en realidad sólo para las estrellas del tipo c, O, BO, Bl, B2 una tal neo-determinación estadística de la luminosidad absoluta visual, restringiéndonos para los tipos posteriores desde B3 hasta B9 al simple empleo de los valores más nuevos 

^530 (1332 estrellas) de Stebbins, Huffer y Whitford. 

Que marchemos bien con las neo-determinaciones absolutas de las luminosidades absolutas promediadas de las estrellas de los tipos  c y O,  se desprende por ejemplo también al comparar los resultados con dos investigaciones de Wilhelm Becker (126, 127), quien usa igualmente la absorción interestelar como un medio para la determinación de luminosidades absolutas; encontrando en el promedio Mvis (Sp = cB,cA) = — 4‘.,l80.±0l'l15

y

 Mvis (Sp=O) = — 3™52±0"‘13 resp. — 3'^7

lo que coincide satisfactoriamente con nuestra tabla 23. Como lo anota W. Becker mismo, las luminosidades absolutas obtenidas por su método son en verdad solamente “relativas”, por el hecho de relacionarse sobre un sistema de luminosidades absolutas que ya de su parte debe ser elegido “correctamente” como hipótesis. Las luminosidades absolutas determinadas según nuestro método no> necesitan suposición alguna de un sistema de luminosidades absolutas elegido anteriomente como correcto. Al contrario dependen en absoluto del hecho de haber determinado por otro lado, en realidad también “correctamente”, todas las funciones de la absorción interestelar en las diferentes longitudes de onda en nuestro esquema B— R—Z de la tabla 14. La coincidencia satisfactoria de los resultados parece indicar que cada uno de los dos autores llegó, a su manera, a la misma meta “correcta”. 

[Véase también C. K. Seyfert y D. M. Popper (132) y R. E. Wilson (133; 134)]. 

Respecto al punto de vista últimamente citado sin embargo debemos hacer todavía una advertencia importante en lo que respecta a nuestro propio método. En vez de publicar un voluminoso catálogo con innumerables cifras conocidas y nuevas sobre las 1322 

estrellas del tipo B, quisiéramos en una demostración más rápida presentar como prueba al lector las dos figuras 10 y 11. 

En ellas se encuentran dibujadas las diferencias  (Eob—Eta) como función del exceso de color observado mismo (0.05+Bsí) para 168 estrellas del tipo B0 resp. 265 estrellas del tipo B5. Las estrellas de latitud galáctica norte resp. sud se diferencian como siempre por los símbolos + resp O. El valor absoluto de las diferencias  (EOb—Eta) importa (como se ve) aproximadamente en el promedio « 0^06 hasta 0^08 para  Sp = cB, cA, O, B0,  Bl pero solamente 0^04 para  Sp=B2 hasta B9. Entre las. estrellas de los tipos B3 hasta B9 

la diferencia 0^00 y ± 0^01 ocurre tan frecuentemente entre los tipos posteriores que nuestro método resulta paulatinamente un poco inseguro para sujetar a prueba nuestro esquema de la absorción interestelar con respecto a su exactitud y utilidad; termina así simultáneamente la posibilidad de determinar la luminosidad absoluta promedidá (véase la tabla 23) ; pues las estrellas de los tipos espectrales posteriores entre los tipos B, ob
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA servados por Stebbins, Huffer y Whitford (67), al encontrarse generalmente a distancias 72<0.5  kpc entregan excesos de color observados demasiado pequeños  [Eob= (0.05+Ba¿) 50^15]. 

Sin embargo (véanse las figs. 10 y 11) es dable encontrar entre estos, de vez en cuando, algunas estrellas y desgraciadamente bastantes entre los primeros tipos espectrales cB, cA, O,  B0, Bl, B2, cuyas diferencias  (Eob—Eta) de ninguna manera cuadran con el ambiente de los alrededores del eje  X,  es decir, se desvían demasiado del valor ideal cero. 

Es de suponer que en nuestro esquema de absorción entre los primeros tipos espectrales, la inexactitud mayor del cálculo artificial de los excesos observados de color provenga sólo parcialmente del hecho que estas estrellas observadas, por ser absolutamente más luminosas y por lo tanto más distantes se encuentren detrás de lugares especiales de atenuación o condensación de la capa interestelar de absorción, cuya distribución, por lo demás completamente homogénea según nuestras leyes de absorción, entorpecería regularmente la luz. Por otra parte bastante considerable esta discrepancia sería una consecuencia de la inexactitud de la determinación del tipo espectral, o dicho todavía mejor, de la inexactitud de la determinacón de las luminosidades absolutas de las estrellas y en consecuencia del módulo observado de distancia  Modob,  de donde provienen luego Modta, Sta, Eta- Stebbins, Huffer y Whitford señalan fuertemente por ej. ya en su primera publicación (66 p 216) sobre las 1332 estrellas del tipo B, las inexactitudes y dificultades en la determinación del tipo espectral y de la luminosidad absoluta de una estrella individual la que muchas veces sólo posee una débil luminosidad aparente de (1^)530=8™ 

ó hasta 9™. 

En su segunda publicación (67) sobre las 1332 estrellas del tipo B los tres autores citados indican como error promedio de un exceso de color observado por ellos el de 

±0^03. Podemos entonces deducir, que —en cuanto sea aplicable por lo demás la teoría completamente regular de las funciones de la absorción interestelar, es decir fuera de los puntos especiales de atenuación y condensación de la capa interestelar de absorción— 

para los tipos espectrales posteriores entre las estrellas del tipo B y también hasta las estrellas del tipo B2 las desviaciones de los excesos observados de color  E„b con respecto a los  Eta determinados por nuestra tabla 14 pueden muchas veces considerarse como situadas dentro de los posibles errores observacionales, aunque algunas de estas estrellas disten desde 1 hasta 2  kpc. 

Finalmente en su tercera publicación (68 u 194) Stebbins, Huffer y Whitford, calculando los así llamados coeficientes promediados de la absorción selectiva, vuelven sobre el problema de aquellas estrellas del tipo B que poseen un exceso observado de color al parecer extraordinariamente grande en relación con su distancia. Dichos autores se pronuncian por tres posibles explicaciones: estas estrellas pueden ser 1)  estrellas super-gigantes del tipo  c todavía no reconocidos, ó 2)  estrellas de algún otro tipo, pero también de extraordinariamente fuerte luminosidad absoluta, ó 3)  estrellas en regiones densamente oscurecidas. 

Los tres autores citados aprovechan la ocasión para notificar al lector sobre una investigación exacta de los espectros de muchas de estas estrellas de color fuertemente alte-
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rado, que se efectuaba precisamente en 1940 por J. A. O’Keefe. Ya en aquellos tiempos este autor podía señalar en una comunicación preliminar, que una gran parte de estos espectros estelares investigados por él poseen las líneas agudas, que son la característica de las super-gigantes. 

Un año más tarde (1941) O’Keefe (129) terminaba esta investigación, publicándola entonces bajo el título: “The distances of the reddened B-stars”. En realidad a nosotros en ninguna forma nos interesan por el momento las distancias de estas estrellas calculadas por O’Keefe. Además los módulos de las mismas son calculados según la antigua fórmula de Stebbins, Huffer y Whitford (66) : (nb-- M) 530  = ^s---7Est---

sin tomar en consideración, entre otras cosas, p. e. la latitud galáctica del astro observado, como lo hace nuestro esquema  B—R—Z de la absorción interestelar de la tabla 14, Lo que en la publicación de O’Keefe recién citada, nos interesa en primer lugar, son los tipos espectrales neo-determinados especialmente exactos de 178 estrellas del tipo  B 

 y las luminosidades visuales absolutas de 130 estrellas del tipo B, cuyos excesos de color, observados por Stebbins, Huffer y Whitford (67), en la forma (0.05+B,s0  =Eob casi todos son >0^20. O’Keefe eligiendo estas 178 estrellas del tipo  B en el catálogo de las 1332 

estrellas del tipo B, ha excluido a propósito las estrellas del tipo  Be de color alterado, color posiblemente alterado también por razones puramente internas a estas mismas estrellas. O’Keefe esperaba, que en base a esta elección especial sus 178 estrellas del tipo B 

de color fuertemente alterado aparecerían como tales sólo como consecuencia de la absorción interestelar. En tal caso la conclusión sería evidente, a saber, que estas 178 estrellas del tipo B se encontrarían generalmente a distancias notablemente grandes. Esto equivale a que estas estrellas poseen por lo general una luminosidad absoluta notablemente fuerte. 

En realidad los resultados observacionales de O’Keefe satisfacen en alto grado estas esperanzas. Pues del total de 130 estrellas, cuyas luminosidades absolutas determinara O’Keefe, según sus observaciones 56 satisfacen la siguiente inecuación:

—5^1

y dos tercios de las mismas 130 esta otra:

 Mvis<— 4^0 . 

Ahora bien, de estas 130 estrellas, 118 poseen ya en el catálogo de las 1332 estrellas del tipo B de Stebbins, Huffer y Whitford un tipo espectral determinado, por ej.: B0 en nuestra figura 10

y

B5 „

ii; 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA las 12 estrellas restantes de estas 130 figuran allá solamente con la muy indeterminada notación del tipo espectral  B—.  Aparecen entonces por ej.: 168 estrellas del tipo  BO en nuestra figura 10

y

265 

„ 

„ 

,,  B5 „

n

pudiendo representarlas por un punto (+ ó O según el signo de la latitud galáctica) en las coordenadas:

 X=Eob(Sp)

 Y=[Eob(Sp)-- Eta]w •

El subíndice  HW debe recordar que el substraendo  Eia en la diferencia  (Eob—Eta) fué determinado según el método indicado bajo 3) en la pág. 119, en la hipótesis de que el módulo “observado” de distancia era  Mod()b=ms—>Hw; la luminosidad visual absoluta  M 

lleva igualmente el mismo subíndice  HW,  cuyo origen data de nuestra tabla 23. 

Ahora bien; por ej.:

para 31 de las 168 estrellas del tipo BO en nuestra figura 10

y

,, 

7 ,, ,, 2'65 

,, 

.. 

,, B5 ,, 

,, 

,, 

11, 

O’Keefe ha determinado nuevamente tanto el espectro como también la luminosidad visual absoluta. Por eso designamos con  Mo'k a la última, y a la diferencia  (Enb—EtY)o’K 

cuyo substraendo  Eta deriva de un módulo “observado” de distancia  Modbb=nK—Mo'K, se le asigna un subíndice aditivo  O’K como recuerdo del autor. En la misma forma hemos dibujado también para cada una de las 31 estrella recién citadas en la figura 10 

resp. ,, 

,, 

,,  ,, ,,  7 

,, 

,, 

,, ,, 

,, 

11

un segundo punto en las coordenadas:

 X=Eob(Sp)

 Y=[Eob(Sp)—Eia] o'K

Posteriormente en las dos figuras 10 y 11, cuando aparecen dos puntos para una misma estrella, los hemos unido por una flecha, cuyo punto de partida lleva el subíndice  HW 

y cuya terminación se indica con el de  O’K.  Las flechas no siempre resultan paralelas e n el eje  Y,  y debido a que las coordenadas  X de los dos puntos gráficos de una estrella se modifican en parte, cuando

 Sp (Stebbins, etc.) -j-  Sp(O’K) ,  
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y en consecuencia los índices de color no alterados y a su vez los excesos “observados” 

de color  Et)b(Sp) igualmente deben en algo modificarse. Si se tiene que

 | (Eob-- Eta)o'K [<|^ob-- ^ía)Hw|

entonces hemos trazado la flecha con línea gruesa, de lo contrario por un trazo discontinuo. El primer caso ocurre mucho más frecuentemente que el segundo. Además en el primer caso se pone en evidencia una marcada inclinación de las puntas de las flechas a concentrarse a lo largo del eje  X. 

Por lo demás es de notar que las puntas de las flechas por ej. de 8 de las “restantes 12 estrellas” de aquellas 130 poco ha citadasen la pág. 126, se comportan exactamente lo mismo. Para estas 12 estrellas Stebbins, Huffer y Whitford (67) habían indicado solamente  Sp=B—, resultando así imposible formarse una idea de las luminosidades absolutas de las mismas. Sólo usando las lum’nosidades absolutas de O’Keefe, nos fué posible para 8 de estas 12 estrellas determinar 

 | (Eob—Et(l) O'k ¡ <0,n10

y de entre ellas para 2 fortuitamente 

 | (Eob—Etfl) | =0,100 exactamente, 

aunque los excesos observados de color  Eob de estas 8 estrellas satisfagan la inecuación: 0’"34<E,o?><0,-150 , 

es decir, que se trata en realidad de estrellas muy lejanas, cuyo color está fuertemente alterado. 

Es notable a más de interesante en esta relación por ej. el comportamiento de la estrella  HD 15497  [Lh =103o8;Bh =—1°9; (m.) 530=7^20], la que aparece también en nuestra figura 14. En el catálogo de las 1332 estrellas del tipo  B de Stebbins, etc. (67) están contenidas según los datos espectrales de aquel 21 estrellas del tipo  B7.  Correspondiendo al avanzado tipo espectral  B7 la luminosidad absoluta de estas estrellas es relativamente débil. La hemos aceptado igual a (M-;!o)hw^

*

Sp=^7

—1^1. Corresponde a su vez a 

las pequeñas distancias de estas estrellas un exceso observado de color también pequeño, a saber:  Eob<ty?10, y esto para todas con excepción de dos. Una de ellas posee jE^^+O^Ió y la otra, es dedir, la  HD 15497, llama en seguida la atención debido a que su Eüb=-\- 0^45 por su intensidad de ninguna manera cuadra con el comportamiento de los demás. Los verdaderos módulos de distancia de estas 21 estrellas del tipo  B7 (determinados por medio de la fórmula [8.3] en la pág. 119) permiten calcular verdaderas y a su vez pequeñas distancias

0.100  kpc < Rb(Sp=B7) < 0.400  kpc . 

Consecuencia de ello es que casi todas las diferencias |  (Eob—Eta)^ | calculadas son tan pequeñas (^0,n03), que resultan totalmente comprendidas dentro de los posibles errores ob- 

[image: Image 241]

128

OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA servacionales. Pero otra vez llama la atención la estrella 15497; su diferencia es 

 [EOb(Sp=B7s)—Et(l] hw = + 0^45—0^11= + O’?134. Sin embargo esta grotesca discrepancia entre la observación y la teoría queda completamente eliminada con la nueva luminosidad absoluta  (Mli9)o’K =— 5^8 determinada por O’ Keefe exprofeso para esta estrella solamente; pues ahora resulta:

 [Eoh(Sp=B5)—Eta] o'K =4-0^48—0’M3 =+0’J‘05

La verdadera distancia de esta estrella se calcula ahora igual a  Rn —1.600  kpc en vez de sólo 0.330  kpc. 

Pasando de Mhw a  Mo'k resulta en la mayoría de los casos una disminución muy considerable en el valor  \Eob—Eta\.  En la mayoría de los casos vale al mismo tiempo la im ecuación:

Mhw  > Mo'k

En algunos casos ocurre sin embargo que también Mhw  <Mo’k, y apesar de lo cual el valor  \Eob—Eta\ aparece reducido de manera satisfactoria. Un ejemplo lo es la estrella

^i9oo — 19h25.9 > ^1900 — “I- 18°3’

 E 231616

 Lh = 21°3

 ;Bh = —1°2

Posee esta en el catálogo de las 1332 estrellas del tipo  B el tipo espectral B0 (por ser visible aparece también en nuestra figura 10), mientras O’Keefe le atribuye el  Sp=Bl recordando el aspecto nebuloso que tenga en el atlas de la vía láctea septentrional de Rosa y Calvert (en la placa 42 del atlas galáctico de Barnard aparece como * 720). Para este astro vale: (m.«) 5bo =+10™3

(M53o) hw  (Sp=B0) =— 3M ;  (Eob—Eta)  hw^O'MO—0.50=—(M0

pero para O’Keefe: 

•

(M530)  o'k (Sp=Bl) =—3™0 ; 

 (Eob—Ei(l) 0>k =0^39—0.44 =—0^05. 

El caso ideal  (E(tb—Eta)  o’k=0™00 y el caso casi ideal  (EOb—Eta)  o>k = ±0™01 ocurre muchas veces entre las 130 estrellas cuyas luminosidades visuales absolutas nos indica O’Keefe (129). Este caso ideal significa, que la alteración del color, observada en la respectiva estrella, admite ser representada exactamente por nuestra nueva teoría de la absorción interestelar. La nota importante que todavía quisiéramos presentar como ya anunciábamos en la pág. 123 [y que al mismo tiempo conforma nuestra respuesta a la pregunta de Wilhelm Becker sobre la estructura de las masas interestelares absorbentes en nuestro sistema galáctico (véase nuestra página 17) ] podríamos formularla de la manera siguiente: Determinando solo con suficiente exactitud los tipos espectrales y las luminosidades absolutas de estrellas de color alterado, se comprueba con bastante exactitud que una gran parte de ellas (mas o menos la mitad o aún más) se presenta alterada en su color 
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 por una capa interestelar de absorción que obedece en nuestra vía láctea a fórmulas perfectamente determinadas. Los fenómenos de alteración de color observados en la otra mitad dé las estrellas en ó entre diferentes longitudes de ondas efectivas, ahora como antes se deben atribuir ya sea a que la luz de estas estrellas en su camino hacia nosotros ha pasado por uno o varios de los muchos lugares de irregularidad existentes en nuestra capa galáctica de absorción, que por lo demás se presenta construida muy regularmente, o de lo contrario a que esto es provocado por una distribución anormal de la energía que se revela en el espectro1 de estas estrellas particulares. En realidad esto último parece ocurrir raras veces; Wilhelm Becker (125)  no registra por ej. en una lista de 200  estrellas de los tipos B y cB ningún caso; antes por el contrario de la alteración de color de estas 200  estrellas comprobó siempre su origen interestelar. 

La representación gráfica es siempre un auxiliar muy sugestivo e instructivo a la vez para hacer resaltar más eficazmente en su totalidad una gran cantidad de valores calculados. A tal efecto, nuestro esquema  B—R—Z,  en cierto sentido, puede ser calificado como un buen ejemplo de lo dicho, dado que prescindiendo por completo del valor de una cifra, sólo el lugar, donde se encuentra en el esquema la cifra respectiva resulta de verdadera importancia. 

De una manera semejante recién al final de esta publicación hemos intentado atribuir aun más importancia a las distancias y excesos de color por nosotros calculados en especial para cada estrella, dibujándolos en una red de coordenadas de una anchura galáctica de ± 17°5 entre las longitudes  Lh = 300° hasta  Lh =240°. Apesar de ser 1332 

estrellas, su densidad superficial en amplitud celeste tan grande resulta en general muy pequeña, aun cuando en los alrededores del ecuador galáctico sea donde estas estrellas se concentran en pronunciada mayoría. Teniendo en cuenta, que como poco ha dejamos dicho (pág. 128-129) sólo una mitad de estas 1332 estrellas del tipo  B aparente y más o menos exactamente se deja abarcar en sus fenómenos de alteración de color por fórmulas generalmente válidas y que estos dos tipos de estrellas se presentan casi siempre mezclados, aquí solamente se han llevado a la gráfica 4 de estas regiones representándose así sólo peque

ños sectores de la gran zona de la vía láctea recién citada. Tres de estas regiones (véanse las figs. 12, 13, 14) se destacan por su relativamente fuerte densidad superficial entre las estrellas observadas del tipo  B.  Estas son las tres regiones ya presentadas por Stebbins, Huffer y Whitford (66 Píate I, II, III) en tres ilustraciones fotográficas, cuyos nombres y coordenadas repetimos otra vez aquí en la tabla 24. 

TABLA 24

REGION

a 

3

L n 

Bh

(según Stebbins, Huffer y Whitford: Ap. J 90 p 223 Tabla 2) (1900)

(1900)

h m 

o

O 

o

1) Pequeña nube brillante de estrellas en Sagittarius 18 10 — 18.5

340.2 — 2.5

2) Parte más brillante de la nube de estrellas en Cygnus 20 4 4- 35.3

40.3 

0.8

3) El cúmulo doble de estrellas en Perseus

2 14 + 56.7

102.7 — 3.1
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La 4- región llama en seguida la atención en nuestro dibujo (Fig. 15) por la uniformidad del signo positivo de  (Eob—Eta),  interrumpida únicamente por uno solo negativo entre las 15 estrellas distribuidas sobre» una superficie celeste de aproximadamente 5 y 8 — 40 n° más o menos alrededor del punto:  Lpi^ 128°;Bh~—15°. Las 14 estrellas, cuyos módulos promediados  (m—M) +8ra (es decir distancia verdaderaj?^ 0.400  kpc), y cuyos excesos observados de color importan en el promedio aritmético  Eob=0™16,  es decir el doble del promedio normal calculado  Eta— + 0™08, en sí naturalmente todavía no comportan una prueba definitiva. Pero es notable, que este refuerzo anormal de la intensidad de la absorción interestelar hubiera sido encontrado en un lugar de la vía láctea, donde “la zona de ausencia” de las nebulosas extragalácticas de Hubble (53 Fig. 3) posee hacia el sud (hasta  BH~ — 22°) una de sus más largas sinuosidades tipo apéndice. Evidentemente entonces nos encontramos aquí en nuestra capa galáctica de absorción con un lugar de irregularidad situado bastante cerca y en consecuencia al parecer bastante irrealmente grande. 

En nuestras figuras 12, 13, 14, 15 hemos añadido a cada estrella 4 valores característicos designándolos:

 — M -|- (Ehb—Eta)

 m— M Eía

donde — M, vi—M y Ela.  son siempre positivos; los signos de estos 3 valores se han suprimido por eso en las figuras. Por ser siempre los dos valores |  (Eob—EUt)\ y  \Etu\<1, hemos colocado solamente de ellos las dos cifras que siguen a la coma. El grupo íntegro de los 4 valores ha sido dibujado siempre en forma que el signo de  (Ebh—Et«) coincida con el lugar de la estrella. Una gruesa raya vertical al lado izquierdo de dicho grupo debe recordar que la luminosidad (visual) absoluta mencionada es igual a  (Mií8) o'k,  es decir cuando es muy seguro, de lo contrario ella siempre es (Af530)HW • Conforme a lo cual las agrupaciones con la raya vertical se destacan también, porque en las tales generalmente 

 \Eob—Eta\ es solamente una fracción particularmente pequeña del importe de  Eta escrito debajo del mismo, aunque este último justamente en estas estrellas alcance muchas veces valores especialmente altos debido a las grandes distancias de aquellas. Por lo demás los signos de  (E,tb—Et(l) aparecen diseminados bastante irregularmente en correspondencia con el cambio indiscriminado de sitio que en la vía láctea ocupan los lugares más brillantes o más oscuros, más ricos o más pobres en estrellas, afectados una vez más fuerte, otra más débil por la absorción interestelar, al contrario de lo que queda indicado por nuestras fórmulas uniformes. La región del interior y de los alrededores de la nube brillante de estrellas del Sagittarius (Lh~332° hasta 347° y  Bh^-\-1° hasta —5o), considerada como la más densa entre todas las regiones del cielo por estrellas observadas por Stebbins, Huffer y Whitford, demuestra esto evidentemente (Fig. 12). Estos tres autores (66 p 222-223) ya han llamado la atención sobre el hecho de que en los sitios de la vía láctea ricos en estrellas los excesos observados de color son generalmente menores que el promedio. Comprobaciones muy semejantes pudo realizar claramen e poco después también A. Wallenquist (130). 

Esto se pone también de manifiesto p. e. en nuestra fig. 12 donde se ve que en tales sitios
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los signos negativos de  (Eob—Eta) predominan fuertemente. Por lo demás esto también nos había parecido claro con las pocas estrellas, cuyos excesos de color fueron observados, por los tres investigadores citados, en el interior de las grandes nubes brillantes de estrellas del Scutum y del Sagittarius. Allá evidentemente la absorción interestelar es generalmente algo reducida, aun cuando no mucho menor de lo que indican nuestras fórmulas generales promedias, de manera que la luz de las estrellas en estos lugares de la vía láctea llega más fácilmente hacia nosotros. El problema reside en saber, si por eso sólo queda facilitada la visibilidad de estas gigantescas nubes brillantes de estrellas. Finalmente, todavía queda por subrayar que las estrellas cerca de p Ophiuchi (L321° ;BH^ +1^°) cuentan con fuertes excesos de color seguramente relacionados con la famosa “gran nebulosa cerca de p Ophinchi”. Pues en verdad estos excesos de color, debido a sus grandes dimensiones en tan alta latitud galáctica de ninguna manera ofrecen explicación aceptable en nuestras fórmulas generales. 

No quisiéramos terminar el capítulo sobre “el esquema  B—R—Z y algunas aplicaciones del mismo” sin haber indicado por lo menos sumariamente un punto que en el comportamiento de la absorción interestelar en este esquema quizás sirva para aplicar este esquema a un problema moderno de la astrofísica teórica. Como es sabido hemos tabulado en nuestro esquema  B—R—Z de la absorción interestelar en la tabla 14 no sólo las funciones particulares S430 (£>,‘1?b ), S480 (B;7?b ),  S530 (B;Rb ), £>630  (B;Rb ), sino también algunas diferencias entre dos de estas mismas. Por causa de los hechos observacionales naturalmente nos ha interesado en primer lugar un esquema de los excesos de color E±w_±so=S^— S4so. Pero formalmente hemos tabulado también los dos excesos de color 

£7430-530  (B;Rb ) : E53o_.G3()(B ;Rb) aunque no aplicándolos directamente. Apesar de eso esta labor no fué del todo inútil, pues en ciertas circunstancias nos puede sugerir interesantes posibilidades. Para comprender esto, hay que considerar sólo el comportamiento por ej. del exceso de color £7430-530 (#;#b ) en el caso de que la verdadera distancia  Rb sea una cantidad constante. Entonces podemos llegar a la siguiente rara constatación (en base a nuestras fórmulas de absorción) : pasando por el esquema a lo largo de cualquiera línea recta inclinada de verdadera distancia constante  Rb (véase por eso pág. 68) desde p —90° hasta £>=0°, el importe de un valor particular de absorción, sea S430 ó S4«o ó S530 ó ¿>630 ó etc., aumenta ininterrumpidamente hasta un máximo para B 0°, cualquiera que sea el valor de  Rb supuesto por lo demás constante; pero si el recorrido lo efectuamos en la misma dirección de nuestro esquema  B—R—Z para un exceso de color, p. e. 

£7430-530=^430—S530, llama la atención que el máximum del exceso de color así considerado no ocurra recién para Z=0, es decir, cuando  Rb + 0, para ]2?| =0°, sino antes, cuando  z = const.  todavía es4-0 y  \B\ 4= 0o. Los excesos de color £753O-g3o y £430-030 demuestran también un igual desplazamiento del máximo de todos los excesos de color, los que valen para cualquiera distancia constante  Rb del sol. Sólo el importe del desplazamiento fuera de |j5|=0° resulta siempre diferente para cada par de longitudes de ondas efectivas y para cada distancia. Por lo demás ya observamos que todos los excesos de color de un determinado par de longitudes de ondas efectivas alcanzan su máximo siempre a la misma distancia  Z=Zmax del plano galáctico, cualquiera que sea la distancia  Rb considerada que se supone siempre constante. 

Este raro comportamiento de los excesos de color en nuestro esquema  B—R—Z bien 
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA puede fácilmente resultarnos claro si volvemos a la historia de la formación del mismo. 

Con tal fin consideremos el comportamiento de las funciones de la absorción interestelar en las longitudes de ondas particulares resp. sus diferencias, es decir, los excesos de color en la llamada columna vertical original del esquema. Resulta así ésta, aquella columna vertical, cuyos valores de absorción debían ser calculados directamente por el empleo inevitable de las fórmulas de absorción (véase pág. 68), originándose los logaritmos de los valores de absorción de las columnas verticales vecinas por adición resp. substracción repetida de 0.1 (Fórmula [5] en la pág. 66). Por esta razón podemos simplemente tomar cualquiera columna vertical como columna original. Como ya se hizo en nuestra tabla 20 (en la pág. 94) y en la tabla 22 (en la pág. 113) también ahora en la tabla 25 tomamos nuevamente para el mismo fin, por razones puramente prácticas, la columna vertical, cuya dirección visual se encuentra dirigida hacia la latitud galáctica  B=&7 (cuyolg csc|597| —1.0). 

Los valores de las abscisas  R-^ como también los valores de todas las ordenadas S(B=597) y  E(B=&7) pueden ser reducidos a la latitud galáctica 77=90° simplemente dividiéndolos por 10, y sus logaritmos conforme a eso disminuyéndolos de 1. 

Bajando en la columna vertical de los  lg S43()(B;Rb ) desde arriba hacia abajo, desde los valores mayores hacia los menores, observamos entonces, que la diferencia de dos  log S 

directamente vecinos crece en efecto constantemente, pero nunca llega a ser >0.1, mientras que la diferencia de dos  lg Rb cualesquiera vecinos resulta siempre exactamente =0.1. 

La consecuencia de eso relacionada con la estructura especial del esquema  B—R—Z es precisamente que  S43{)(B ;Ru=const.) llega a su valor máximo recién para Z=0, es decir cuando  B (y,  cualquiera que sea siempre el valor de  Rb que se supone constante. Lo mismo vale para las funciones de absorción ó'x en todas las demás longitudes de ondas particulares a. Ahora bien; si descendemos por cualquiera columna vertical de los Z.7 

 = lg(S\t— Sx2), por ej.  lg E43C,_-)3(},  también en dirección de los valores mayores hada los menores, observaremos entonces que la diferencia de dos  lg E vecinos no sólo crece constantemente sino que para un valor muy determinado de  Z excede el valor 0.1. La consecuencia de eso es, que por ej.  E43q_^3Q(B;Rb =const.) =máximo,  cuando justamente este valor de  Z=Zllltl,r^0.  Para otra combinación de dos longitudes de ondas resulta también otro valor de  Zmax.  Para un determinado par de longitudes de ondas siempre es posible un solo valor de  Zm<lx,  cualquiera que sea siempre el valor de  Rb =R=const.  Pero según la ecuación  Z=Ry^ senB para astros en diferentes distancias constantes  R sería posible calcular diferentes latitudes galácticas B-j=O, en las cuales sus excesos de color E(B;Rb =const.) llegarían justamente a su máximo. 

En nuestra tabla 26 presentamos una compilación de las distancias  Z del plano galáctico, en las cuales las funciones de la absorción selectiva E43()^(B ;R =const.)

^430-530 (....................................)

^530-630 (....................................)

^430-630 (...................................... ) , 

originarias de nuestro esquema  B—R—Z de la absorción interestelar de la tabla 14 llegan a sus valores máximos  Zmux=Z[Emux(R=const.)]t Además en la suposición general de
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(/alores de la función de la absorción interestelar y algunos excesos de color con sus logaritmos. 

b = 5:? 

10

Ro

]gRo

S

10 + lgS

E 10 -HgE

10+lgE

E 10+lgE

E 10 + lgE

5.7

5.7

430

430 — 480

430 — 530

530 — 630

430 — 630

 10.368

3.376

0.528

10.000

1.0

3.536

10.549

0 520

9.716

 1.041

 10.017

7.94

3.436

.536

.501

.700

#9

 .352

 1.0'28

 .012

3 277

.515 +

6.31

0.8

3.319

.521

.479

.680

150

 .332

 1.010

 10.004

3.160

500 _

¡34

 .308

5.01

3.18ü2

.503

.455

.658

 0.989

 9.995 +

3 023

480

3.98

0.6

3.025

.481

.427

.630

P03

 .279

 .964

 .984

2.867

457

3.16

2.847

.454

.395

756

 .245

 .934

 .970

2.690

.430

 _ _ —------

.597

2.51

0.4

2.652

.424

.362

.559

598

 .204

 .898

 .953

2.496

.397

2.00

2441

.388

.327

.515-

lo

 .155

 .856

 .932

5.286

.359

1.58

0.2

2.219

.346

,292

.465¿-

>57

 .099

 .808

 .907

2 065

.315

1.26

1 990

.299

.256

.408

183

 10.035 _

 .755

 .878

1.838

.264

1.000

0.0

1.763

.246

.222

346

[1/8

 9.963

 .695

 .842

1.613

.208

0.794

1.540

.188

.190

.279

767

 .881

 .632

 .801

1 393

.144

.631

1.8 2

1.329

.124

.161

.207

«20

 .792

 .565

 .75'2

1.185

0.074

 .696

.501

1.134

10.055

 .497

 .696

0.994

9.997

.135

.130

.398

1.6-2

0.957

9.981

.111

9.045+

393

 .594

 .428

 .631

.821

.914

.316

.799

.903

 .485 +

.091

8.960

13*06

 .363

 .560

.669

825

.251

1.4-2

.662

.821

bo

 .373

 .30'2

 .480

.538

.731

.074

.872

.200

.545

.736

.060

.782

187

 .257

 .247

 .393

.428

.631

.158

1.2-2

.445 + 

.649

.049 , 

138

 .139

 .198

 .296

.336

.526

.689

.156

.362

.559

 105 _

 9.020

 .156

 .193

.261

.416

.039

.596

Lo

0.100

1.0-2

.293

.467

 8.901

 .121

 9.083

.201

.303

.032

.500

1------

.079

.236

.373

P67

 .785 _

 .092

 8.966

.153

.186

.025

.403

.063

0.8-2

.190

.279

.007

 .070

 .843

.116

9.065

.020

.307

050

.152

.183

136

.553

 .052

 .716

.088

8.943

.016

.209

.040

0.6-2

.122

9.086

Í28

 .441

 .038

 .584

.066

.820

.013

.111

.032

.098

8 989

12/

 8.330

 0.0'28

 8.450

0.050

8 695 +

0.010

8.012

i

[image: Image 253]

[image: Image 254]

H. Wilkens:  Estadística estelar y leyes de la absorción interestelar 133


T A B X A 26

Valores máximos de los excesos de color de los astros a distancia constante pero de diferente latitud galáctica. 

R=const -

E(B=90° R=const) ^niax=^[E max®=cons¡í B[Em3J¡(R=<onstj] Ernax(B;R=const) E(B= 0; R=c oiist) 1430- 480

0.05

<.3

coja

0.33

033

430-530 

0.23

.45

2’6

0.99

0.60

530-630

1 

Kpc. 

0.10

.16

0’9

1.25

0.41

430-630

0.34

.22

1!3

2.14

1.00

430 - 480

0.250 Kpc )

0.04

<0.003

<o!7

008

0.08

430 - 530 

0.16

-0.045 ±0.002

10°

0.25

0.15

530-630

0.09

-0.016 + 0.002

3°6

0.31

0.10

430 -630

0.25

- 0.022+0.002

5?1

0.54

0.25

430 -480

0.02

< 3

<f8

0.03

0.03

430-530

0.09

.45

26! 

0.10

0.06

530-630 

¡

0.100 Kpc

0.07

.16

9’

0.12

430-630 i

0 04 0.10

0.16

.22

13’

0.21

que la distancia considerada constante Rb fuera = 0.100 ó 0.250 ó 1.000  kpc,  indicamos también las latitudes galácticas correspondientes  \B\[Emax (R=const.) ], en las cuales se consiguen estos valores máximos de los excesos de color de las estrellas a distancias constantes sí, pero a diferentes latitudes galácticas. Finalmente entregamos los mismos valores máximos de los excesos de color, a los efectos de compararlos, tanto al lado izquierdo E (B=90° ;R=const.) como al derecho  E(B=Q° ;R=const.) para los mismos pares de longitudes de ondas efectivas. La comparación de estos dos excesos de color, citados últimamente, nos hace resaltar de paso, que entre las tres diferencias de longitudes de ondas 

—x2=430-530 resp. 530-630 resp. 430-630^. vale en nuestro esquema  B—R—Z de la tabla 14 la notable relación siguiente:

 E\ (B=90° ;R=const.) 

 (B=Q°;R=const.)

1 2 

1 -

según que sea 

 R 0.250  kpc. 

De la tabla 26 se desprende que justamente  (E4S()_4S())max(R=con.st.) ocurre para valores tan pequeños de  \Z\ y  \B\ que resulta totalmente imposible verificarlos en el material observacional de Stebbins, Huffer y Whitford (67). Pero, si se hubieran observado por ej. los excesos de color ^430-530  (B;Rb = const. = l) de estas mismas estrellas, entonces se hubiera sin duda inesperadamente descubierto que los más fuertes excesos de color  (E4‘¿Q^‘¿o)max[R=const. = l\^ 0^99 se concentran —raramente— fuera del ecuador
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA galáctico alrededor de la latitud galáctica |B|«2°6, siendo el valor promedio del exceso de color  Ei;w.r,ao(B=O° ;R= const.=1) =0^60 solamente. De no ocurrir esto nuestras nuevas fórmulas de la absorción hubieran sufrido entonces de un error teórico. En cualquier caso el método recién indicado ofrece la posibilidad de comprobar todavía las nuevas teorías, siempre que exista el suficiente material apropiado de observaciones. 

Por lo demás eso ya quedó comprobado, aun cuando en una forma algo diferente y por cierto sólo parcialmente y sin pretenderlo. La desigualdad justamente recién discutida del crecimiento de las diferencias de valores vecinos  lg S resp.  lg E en la columna vertical original de nuestro esquema  B—R—Z (Tabla 25) tiene una notable influencia sobre la curvatura de las curvas S(B=900;/?9o»=Z) resp.  E {B=^°;R^=Z).  Todas las curvas de absorción  S\(Z) de una sola longitud de onda aparecen en su totalidad curvadas unilateralmente (véase la fig. 16a), mientras las  E\¡ .\,(Z) =S)„  (Z)—S\2(Z) déla absorción selectiva presentan en su andar un punto de leve inflexión (pero cuyo Z 4=  Z. Véase la fig. 16b. 

FIGURA 16

Representación esquemática de una curva S\ (Z) 

^Representación esquemática de una curva E\_v (Z) = S^ZpS; ie la absorción interestelar en una única longitud de onda X. de la absorción selectiva entre dos longitudes de onda La inflexión es generalmente tanto menos pronunciada, cuanto menor la diferencia de las dos longitudes de ondas efectivas del exceso de color. Por eso cuesta descubrirse en los excesos de color  E4?tí) 4S0(Z) observados por Stebbins, Huffer y Whitford. En vista de eso tampoco puede observarse el menor indicio de lo mismo en las dos figuras correspondientes de Oort (103 p 76 Fig. 1 y 62 p 244 Fig. 2) ; además la fórmula teórica de Oort (103 p 75; véanse también aquí las págs. 112 y 114) para el exceso de color no está de acuerdo con nuestros conceptos, debido a que en su curva teórica no presenta punto alguno de inflexión. En las curvas teóricas de los excesos de color dicho punto de inflexión ocurre cuando el exponente  X de la ley Xx de la absorción interestelar selectiva no se le considera ya como una constante universal (como lo hemos hecho en las investigaciones teóricas de nuestro 3er. capítulo hasta la pág. 46), desde el momento que se ha aceptado X=X(Z). (Más tarde se añadió todavía la 2a variable independiente X). Esta inflexión en el transcurso de las curvas de los excesos de color se hace más visible con 

^430-530 (^), ^530-630(^) y quizás todavía algo más con  E43q^3Q(Z) . C.  E. Smith (119) 
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pone a nuestra disposición en la Fig. 5 de su trabajo “An investigation of selective absorption in the Aquila Región of the Milky Way”, y en forma doble una curva “observada” de excesos de color entre valores, bastante distanciados, de las dos longitudes de ondas efectivas. Estas dos curvas de los excesos observados de color #415.595 (Z) proceden, cada una, de regiones relativamente ricas en estrellas de la vía láctea — una de B=+4<?1, la otra de  B=— 790 —, a saber de los lados en que la gran faja oscura divide en dos partes la brillante vía láctea en la constelación Aquila. Smith ha deducido estas dos curvas 

#415-595 (Z) recién a 2?=90° ;Rc)()0=Z de las dos correspondientes Z415_595 (B;7?b) de su Fig. 4. En su Fig. 4, siendo esta la inmediata anterior de su Fig. 5 por el sentido parece también indicarnos Smith el andar de la curva igualmente observada por él 

#415-595 (B=— 099;B_o°9) de los excesos de color de las estrellas que se encuentran en la misma gran faja oscura de la vía láctea. Esto demuestra evidentemente que, al abandonar el origen de las coordenadas, ella dobla primero hacia un lado (inesperado!)  y luego hacia el otro, lo que no aparece en la Fig. 4 de Smith debido a que sus observaciones por la fuerte absorción alrededor del ecuador galáctico no llegan lo suficientemente lejos como para poder comprobar esto también. Smith niega apodícticamente una deficiencia a tales dimensiones en sus observaciones y para explicar tal fenómeno introduce la hipótesis de una nube especial de absorción que empezaría a una distancia, no muy grande, pero que se propagaría con suficiente rapidez. En base al esquema  B—R—Z de la absorción interestelar, calculado por nosotros en la tabla 14, y a las propiedades especiales poco ha más detalladamente discutidas nos inclinamos en este caso también a rechazar la hipótesis de una lejana nube oscura aislada, como lo hemos hecho en la pág. 115 que sirva de aclaración a los fenómenos de color alterado observados por Seares (121) en los alrededores del polo norte de la rotación de la tierra. No siempre el andar extraño de las diferentes curvas de absorción debe ser explicado por lugares muy especiales de irregularidad (irregularidad que muchas veces se ha presentado en la forma inverosímil de un cigarro) en nuestra capa galáctica, antes por el contrario basta para ello considerar una marcha completamente “regular” de las mismas. 

Dos propiedades extraordinarias de nuestras nuevas fórmulas de la absorción interestelar selectiva —la extraña curvatura de lasES >(Z) y el notable desplazamiento de los máximos de la serie de valores  E\ \ (B;Rb—const.) hacia afuera del ecuador galáct:- 

co— esperan aún su comprobación definitiva en el futuro. Nos parece sin embargo digno de mencionar, que el fenómeno últimamente citado ya ha sido observado, aun cuando hasta ahora (casualmente?) todavía no en los excesos mismos de color, pero sí en los espectros de las estrellas a lo menos en las intensidades de las así llamadas líneas interestelares. Precisamente J. H. Oort ha llamado la atención sobre este asunto en sus dos investigaciones (103; 62) muchas veces ya citadas, sobre problemas de la astronomía moderna en relación con la absorción interestelar. Ya en nuestra pág. 101 dijimos que Oort (103 Tableau 3; 62 Table 4) por vía estadística había determinado una especie de fragmento de un esquema  B—R—Z de la absorción interestelar selectiva #430-430 Y —co“ 

mo podemos añadir ahora— simultáneamente también de las intensidades de la línea interestelar  K.  Afortunadamente la distancia promediada  Rb de todas las estrellas, trata
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA das de esta manera por Oort, es casi constante (~ 0.800  kpc).  Por consiguiente el resultado de estas dos (casi idénticas) tablas de Oort resulta aún más notable, a saber: Con aproximación creciente al ecuador galáctico crece también 1) 

el exceso de color promediado £^430-480 (B;#b = const=0.800  kpc) fuerte e ininterrumpidamente, hasta llegar casi con toda seguridad a su máximo recién en 

"^0°. [Según los datos de nuestra tabla 25 sabemos ahora, que este máximo es alcanzado y rebasado teóricamente muy poco antes de  B=0°.  Por lo demás esta serie de los excesos promediados de color #430-480 calculados por Oort nos ha ayudado mucho en nuestras investigaciones de las págs. 116 etc.]. 

2)  la intensidad promediada  T(B;Rb =const.=0.800 kpc) de la línea interestelar  K con toda evidencia pero sólo muy lentamente. Además llega con toda claridad al máximo ya entre |B|—5o y 3o, para luego después descender algo nuevamente hacia el ecuador galáctico mismo. [Por esta razón Stebbins y Huffer (64 p 254 Fig. 10), dibujando las intensidades del calcio interestelar, divididas rigurosamente en grupos de intensidad en continuo (!) crecimiento, sobre la faja de la vía láctea, pudieron encontrar sólo una vaga concentración galáctica de las mismas. Esta conducta de las líneas interestelares  K es justamente la misma que vislumbramos todavía para los excesos de color #430-530 (#;#b  =const.)

#530-630 (....................................)

#430-630 (...........................   •  • )

y semejantes y creemos poder observar en el futuro según los datos de la tabla 26 resp. 14]. 

Si las esperanzas teóricas últimamente citadas se cumplieran más tarde en lo que respecta a los excesos de color, por el momento no revistirían importancia alguna. En todo caso podemos adelantar la sospecha aún no suficientemente fundamentada, de que la intensidad  I=I(B;Rb) de las así llamadas líneas interestelares pueda ser expresada como función de la verdadera distancia  Rq en la latitud galáctica  B posiblemente por funciones matemáticas cuya estructura sería muy semejante a la que hemos propuesto aquí para resolver el problema de la absorción interestelar selectiva. Según B. Lindblad (17a, p 1029), refiriéndose especialmente a las extensas investigaciones de O. Struve, no caben dudas, por así decirlo, “que la intensidad es simplemente una función de la distancia”. 

J. H. Oort, de sus dos tablas recién citadas deduce, que la materia causante de la alteración interestelar del color, en todo caso, se debería a una concentración rigurosamente galáctica, y que el gas interestelar, al parecer, de ninguna manera quedaría concentrado en tal grado. Los diagramas ya antes publicados por Stebbins y Huffer (64) en su primera investigación sobre los excesos de color de las (733) estrellas del tipo  B— sobre la aparente concentración galáctica de los excesos de color  Est (=#430-480—0.05) por un lado, y de las intensidades de la línea interestelar  K por otro— concuerdan realmente con los conceptos recién citados de Oort. Recordemos aquí nuevamente, .que, según las
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fórmulas de la absorción interestelar propuestas por nosotros, la materia interestelar misma podría encontrarse concentrada espacial y muy fuertemente hacia el plano galáctico, sin que por ello esto debiera manifestarse necesariamente de la misma manera patente en la distribución aparente de los excesos de color 

 (B;R&=const.) etc., en los que existe diferencia bastante grande entre las dos longitudes de ondas efectivas. De la misma manera sería factible, que el gas interestelar se encontrara igualmente concentrado espacial muy fuertemente en el plano galáctico, aun cuando esto de ninguna manera se manifestara realmente en la distribución de las intensidades de las líneas interestelares mismas. Con todo, resulta aún difícil pronunciarse sobre las demás relaciones comunes que ligan él polvo y el gas interestelares, máxime cuando ya son muchos los investigadores que han hablado sobre el particular. Una unificación de las fórmulas existentes (sólo se diferenciarían en las constantes) para ambos fenómenos interestelares, no resultaría naturalmente libre de sospecha. 
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5)

.  MODIFICACION POSIBLE

Antes de resumir el contenido de nuestra disertación, desearíamos sugerir al mundo científico se interesara por la simplificación práctica de una fórmula muy en uso. Se trata de la conocido fórmula: 

 nb—lg r =—5  lg z

[30]

donde m significa la luminosidad aparente, 

 M la luminosidad absoluta, es decir la luminosidad de la distancia r=10 parsecs r la distancia de la estrella en parsecs

1 

y 

7u=— la paralaje anual de la estrella. 

 r

Tomando en consideración los simples conceptos, que expresa esta fórmula, para la aplicación práctica en masa de la misma resulta aún bastante incómoda, en cualquier caso más incómoda que inevitablemente necesaria. 

Ahora bien; habiéndose introducido en la astronomía estelar desde hace mucho tiempo el parsec como unidad generalmente usado, pareció lógico tomar la luminosidad absoluta de una estrella como su luminosidad aparente computada a esta unidad de distancia (r = l parsec). Sin embargo, parece, si no nos equivocamos, que Kapteyn y van Rhijn (131) fueron los únicos profesionales que —alegando expresamente la argumentación recién citada— en su publicación común sobre la determinación estelar-estadística de las dos funciones básicas y  D(r) que caracterizan la estructura de nuestro sistema estelar llevaron a la práctica la expresión recién citada de la luminosidad absoluta de las estrellas. Según esto la luminosidad absoluta de una estrel

*

la  se calcula según:

 MK,vR=m—5lgr = m+5lg7: 

 . 

[31]

Esta fórmula [31], tiene sobre la [30] la pequeña ventaja de que en ella no actúa el sumando + 5, incómodo en la aplicación estadística, es decir en masa. Porque 2l/=5-|-m— 5lg r=5-\-m-\-5lg k , 

de modo que  M

 *

 =5+M

  k,vr
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA La expresión de la luminosidad absoluta por la cantidad  M en vez de  Mk,vr paulatinamente se ha generalizado. Como por ej. escribe von der Pahlen (19 p 222) en su Lehrbuch der Stellarstatistik, ella fué inventada en aquel entonces para evitar la circunstancia, en sí insignificante, de que las luminosidades absolutas de tantas’estrellas obtuvieran valores negativos. Habiendo aumentado generalmente tanto la importancia y la cantidad de las estrellas consideradas absolutamente más luminosas, hoy en día se podría en efecto objetar, que este fin fué conseguido por la fórmula [30] sólo muy precariamente. 

En cualquiera de los dos tipos de luminosidades absolutas—sea el de la fórmula [30] 

ó el de la [31]— de aplicarse el cambio de signo en la serie de dichas luminosidades repercutiría siempre molestamente si uno tiene que interpolar otras tantas funciones dependientes de la luminosidad absoluta. Así nos ocurrió en nuestros frecuentes esquemas Kapteyn usados a título de prueba. Como dejamos indicado en la pág. 30, a eso se debe el que hayamos introducido la nueva luminosidad absoluta  W,  vinculada con la acostumbrada luminosidad absoluta  M por la simple relación: IL=M+1O

Por consiguiente: 

PF=15-|-m—5  lg r

Además hemos elegido simultáneamente una nueva unidad de distancia, a los efectos de eliminar el molesto sumando 15:

 lg t = 3-}-lg R

 r = 1000 R . 

Como  r fué medida en parsecs, resulta entonces, que  R debe corresponder a la ya conocida unidad del kiloparsec. En la nueva fórmula entonces

 m—W=5lgR 

[32]

la luminosidad absoluta  W iguala a la luminosidad aparente de la estrella en la distancia bastante grande de 1 kiloparsec. Ahora por el contrario las luminosidades absolutas de todas las estrellas existentes (y luego también de todos los cúmulos globulares) llevan uniformemente el signo positivo, y el módulo de distancia, libre de una constante adicional, siendo así directamente proporcional al logaritmo de la distancia, pero desgraciadamente por causa del factor 5 aún no iguala directamente al mismo. 

En este punto quisiéramos que también se tomara en consideración lo que venimos exponiendo. Pues, en un esquema Kapteyn o B—R—Z, en una fórmula del tipo [30], 

[31] ó [32], el factor resp. divisor 5 resulta más incómodo todavía que el sumando 5. Por eso nos dirigimos al mundo científico y en especial a los observadores entre los astrónomos, para proponerles si no valdría la pena el modificar de antemano la escala de las magnitudes aparentes  m según la siguiente simple ecuación: m=5 g . 
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Conforme a lo cual la escala de las magnitudes absolutas  W sufriría idéntica modificación : TV=5G , 

de tal manera, que la relación entre la nueva magnitud aparente  g,  la nueva magnitud absoluta  G y la distancia  R (en kiloparsec) resultara de la forma sin comparación más simple:

 g—G=lg R

[33]

y así entre  M y  G existiría la siguiente relación: W 

M+10 

 M

 G = — =-------- = — 4- 2

5 

5 

5

En el sistema  G de las luminosidades absolutas naturalmente predominaría así también un solo signo positivo. En detalle valdrá por ej.: la conversión siguiente: TABLA 27

Diferentes sistemas de luminosidades aparentes y absolutas de los astros. 

m--------

g

M-----

M —— W —— G

K. v R

0

0

— 15

— 10

0

0

+ 5

+ 1

— 10

- 

5

+ 5

+1

+ 10

+ 2

— 5

0

+ 10

4- 2

+ 25

+ 3

0

4- 5

4- 15

+ 3

+ 20

4- 4

4- 5

+ 10

4- 20

+ 4

-h 25

+ 5

4- 10

4- 15

4- 25

+ 5

Que muchísimas estrellas en la fórmula [33] (como también en la fórmula [32]) poseen un módulo negativo de distancia resp.  lg R,  apenas si incomodaría. Porque a lgR=$........... —10 correspondería 0.100  kpc<R < 1.000  kpc lg R=8........... —10 

„ 

0.010  „  <R<  0.100 „

............................................etc....................................................... 

Casi huelga señalar que todos los importes da absorción interestelar en magnitudes, medidos en el sistema  g,  acusarían igualmente cifras 5 veces más pequeñas que en el sis-
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA tema  m.  Muchas veces la fórmula [30] aparece en la literatura científica también en la forma

♦ 

m 

 M

z y 10s 

= 10  6_

para ser aplicada entonces estadísticamente sobre una gran cantidad de estrellas. Siendo necesario por lo demás más tarde dividir por 5 las magnitudes m (y  M) de las estrellas, 

¿ no podrían los observadores ahorrar a los teóricos esta labor en sí innecesaria, empleando m

de antemano un sistema de una magnitud  g en vez dé donde sea  g = — 2

5
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6)

.  RESUMEN

Aplicando el esquema de Kapteyn según el método de Bok a los efectos de un análisis teórico simultáneo sobre los recuentos azules y amarillos de estrellas de Seares, van Rhijn, Joyner y Richmond de Mount Wilson del año 1925, promediados sobre casi todo el cielo, se encuentra una nueva comprobación de la existencia de una absorción interestelar selectiva en el universo. 

Solamente con la hipótesis de tal absorción selectiva es posible obtener, por medio de un análisis simultáneo, en los dos esquemas de Kapteyn (uno para las magnitudes aparentes azules y otro para las magnitudes aparentes amarillas), una sola serie razonable de los mismos valores de la distribución verdadera de la densidad de las estrellas en las capas separadas del espacio universal. 

En las escalas de luminosidad usadas en los recuentos de estrellas seguramente existen algunos errores. Además es muy probable que las dos funciones de frecuencia de las luminosidades absolutas de las estrellas (llamadas en forma abreviada: funciones de luminosidad), que se utilizan para la construcción de los esquemas de Kapteyn, sufran una variabilidad, parcialmente fuerte, con la distancia al plano central de la vía láctea. Pero varias investigaciones suplementarias demostraron que estos dos efectos no tienen influencia alguna esencial sobre el resultado final. 

A la vez puede comprobarse, que esta absorción interestelar no varía en forma puramente lineal según la distancia al sol, sino que toma más o menos la forma de la función arctg dirigida hacia los dos polos de la vía láctea. 

Los fórmulas matemáticas correctas de la misma son: (B^latitud galáctica; 2? ^verdadera distancia) para las longitudes particulares de onda efectiva: 3.1'62  R

2.833 7? 

3.162 7? 

2.833 7? 

14------------------

1 4--------------—

0.398csc|B|

0.338csc¡7?i

2.566 7? 

2.158 7? 

^\=63(W

2.566 7? 

2.158 7? 

1 4----------------

1 4----------------

0.126csc|7?|

0.016csc|7?l
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL. DE LA PLATA La pregunta sobre la exactitud de las constantes no admite una respuesta directa en base a un cálculo de errores. Más detalles de este problema se ven en las págs. 108 y 109. Estas fórmulas de absorción no contienen término alguno independiente de la longitud de onda. 

Por falta de longitudes de ondas efectivas, no se ha podido tomar en este trabajo resolución alguna sobre la existencia de tal término. Sin embargo por otro lado ya se sabe que dicho término casi iguala a cero. Naturalmente que es concebible que  estas fórmulas de la absorción interestelar representen sólo  valores promediados sobre todo el cielo,  puesto que la absorción depende también en realidad de la longitud galáctica. De estas fórmulas resultan las siguientes mitades de los valores de la absorción interestelar computados desde un polo al otro para las longitudes de ondas particulares:

^a = 43o 

(90° ;oo) 0'-‘398

Sx =48o [Ajx (90 ; oo) 0'-'338

Sa = 530^(90°; oo) =0-p126

= 63o |x|x (90 J oo) 0,n016

y los siguientes valores de los coeficientes de absorción en el plano central de la vía láctea misma:

 mag

 mag

^ = ^0^(0) =2.833-----

 kpc

 kpc

 mag

 mag

n = 530 Wx(0)-2.566------

n.6301x¡x(0) =2.158 —

 kpc

 kpc

Así pues, nuestro sol no sólo se encuentra en medio de una capa de absorción concentrada muy fuertemente en dirección al plano central de la vía láctea, sino que la misma, en forma extremadamente tenue y aunque muy lejos, se extiende también hacia los dos polos galácticos (por lo menos hasta una distancia de ± 1  kpc). 

La conocida ley a~1 de la alteración interestelar de color vale solamente para distancias muy pequeñas  Z del plano ecuatorial de la vía láctea, mientras hacia afuera el exponente  X de esta ley disminuye fuertemente como función de esta distancia Z y de la longitud de onda X. Para decirlo más exactamente  X=X (Z,X) en la fórmula

/ X|A|X x X

A-430'/'/ 

' 430 ' 
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y detallado:

X(Z=oo;X=480)=-1.5;X (Z=oo,X=530)=—5.5;X(Zoo;X =630)^— 8.4

Á (Z =j=0,’X)=JV(Z 

,* X )=  -^eonst...................................................................... 

 X (Z=0;'K) =X( 

X 

)=—1.0  =const.................. =—1.0.............................=__1.0

Las fórmulas aquí anotadas de la absorción interestelar recibieron su última forma debido a una especial consideración estadística de la alteración interestelar del color observada en los últimos años tanto en los cúmulos globulares como en las estrellas del tipo  B.  

Para construir estas nuevas fórmulas de la absorción interestelar aplicables lo más fácil y rápidamente posible a cualquier astro, en cualquier latitud galáctica  B y distancia verdadera  R,  o sea a la distancia  Z=R sen B del plano central galáctico, fué concebido el así llamado “Esquema  B—R—Z”  [pág. 63-69; 105-108; tabla 14 (en el sobre de la 3er. contratapa) ]. 

La primera aplicación de estas nuevas fórmulas de absorción a los módulos de distancia de los cúmulos globulares mejora considerablemente la posición concéntrica de ellos alrededor del centro de nuestro sistema galáctico en comparación con la ley anterior de la “ese pura” de la absorción interestelar. 

Si ponemos  R= oo en nuestras fórmulas de la absorción interestelar, entonces las mismas pasan a cumplir la ley de la “ese pura”. Pero a los cúmulos globulares aparentemente más próximos al centro galáctico en la superficie celeste, y que por poseer también las latitudes más pequeñas se sumergen profundamente en la capa galáctica de la absorción, nuestras fórmulas les acreditan valores de absorción que miden casi solamente la mitad de los de la ley de la  “ese pura”. Con tal proceder evitamos entonces especialmente una así llamada super-corrección de las distancias de estos importantes cúmulos globulares Por medio del ya citado esquema  B—R—Z de la absorción interestelar se dejan ex^ 

plicar más o menos naturalmente toda una serie de otros fenómenos como por ej. la faja de la invisibilidad de los cúmulos globulares en la vía láctea, la absorción selectiva entre X=430|X|j. y X=480 resp. 530 próxima al polo norte de la rotación de la tierra (latitud galáctica =4-28°), el límite superior de aproximadamente una magnitud en los excesos de color #430-530, observados entre X =430 y 530p.p.en las estrellas, cuya magnitud aparente azul es <13^5. 

De paso la prueba de las nuevas fórmulas de absorción por medio de los excesos de color #430-480 observados en las estrellas del tipo  B y por medio de los módulos de distancia —M)53o de color alterado conduce forzosamente por vía estadística a una neo-determinación (pág. 122 tabla 23) completamente independiente de las luminosidades promediadas absolutas M530 de los tipos espectrales más brillantes  (cB, cA; O; B0; Bl; B2) entre las estrellas del tipo  B, 

Si se realiza empero esta prueba en particular considerando estrella por estrella, entonces resulta, que una gran parte de los excesos de color #430-480 observados en las estrellas del tipo  B se puede explicar con bastante exactitud admitiendo una capa interestelar de absorción en nuestra vía láctea, eficaz según las nuevas fórmulas, en el caso de que los tipos espectrales y especialmente las luminosidades absolutas por otro lado hubieran sido determinados con suficiente exactitud para cada una de estas estrellas particu
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OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA lares. Los fenómenos de alteración de color, observados en la otra mitad de estas estrellas en o entre diferentes longitudes de onda efectiva, seguramente (probablemente en su mayoría) deben atribuirse tanto antes como después a que la luz de estas estrellas en su marcha hacia nosotros ha pasado, a través de nuestra capa galáctica de absorción de construcción por lo demás muy regular, por uno o por varios de los muchos lugares más densos o más tenues de irregularidad. La probabilidad de eso aumenta especialmente con los cúmulos globulares diez veces más lejanos. 

En base a cierto comportamiento paralelo de la distribución en nuestro esquema B—R—Z entre los excesos de color calculados teóricamente y las intensidades observadas de las líneas interestelares del calcio, se adelanta la hipótesis (aquí no más detalladamente investigada) de que posiblemente las últimas podrían en teoría expresarse por funciones matemáticas de la latitud galáctica y de la distancia de las estrellas muy análogamente como los primeros. 

Finalmente se hace una propuesta práctica en el sentido de introducir una modificación a la escala de las magnitudes aparentes y absolutas de las estrellas. 

Observatorio Astronómico de la Universidad Nacional

La Plata (Argentina)

Diciembre de 1942. 
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hace mencién Oort (98) en Ia dltima fila horizonta! de su “Tabla 30",

Coincidentes con Oort, hemos aceptado tambi, que I funcign 4] de luminosidad
para ¥ £ 18 no mditica mis su forma con Ia distancia Z do Ja via listea. Tgualmente.
hemos juzgado como mis conveniente aceptar que Jas dos funciones (azul y amarilla)
do Tuminosidad conservan respectivamente una. misma forma constante para todos los
2. 158 kpe, Oort no ha indicado Salores do 0. Iy .
debido a que “siendo muy inseguros los valores para 7 = 1500 kpe el presentarios hu
blera sido pura adivinunza” Teniendo a 1 vista Ia tabla 6 hace Ia impresion como si las
diferencius £ 19 000 V;7) tendieran a coro con el crecer de Z; por cso nos pare-
ci6 en primera aproximacitn justiticado suponer que era £ lg .5, (1Z) = 0 para
Z'> 1,500 kpe. Ademis, en Ia tabla 5 vemos cuin ripidamente decrece l porcentaje de
las estrellas del tipo B y A, de luminosidad aparente mis débil. Ahidase por fin, lo que
K. G. Malmauist (100 p 459) nos ha podido comunicar en una de sus investigaciones e
carso (1038), & saber que el porcentaje de las estrellas gigantes decrece generalmente
con el aumento progresivo de las distancias do la via lictea en direccion del polo norte.
alictico. (Quizds ya haya visto Ia luz piblica este trabajo que e Sr. Prof. Dr. Malmquist
tavo Ia amabilidad de anuncigrnoslo en ol afo 1940; as difiultades en I corresponden-
cin que ha originado 1a guerra nos ha imposibilitado contar con datos Lan interesantes.)
Pero aunque tefricamente exista Ia posibilidad do que nuestras hipdtesis sobre el com
portamiento de los valares 4 lg ® (W;2) para Z>1500 kpe no sean del
tas, con todo, por Io que veremos ms tarde, ello en Ia préctica no tiene importancia al-
una, por Ia sencilla razén, que & sas grandes distancias do I via lictea las densidades
Dy los valores absolutos [g ® (IV;2) resultan insignificante:.

Otro problema lo constituiri cl comportamiento de las funciones de luminosidad con
respecto a Ia forma que representan sus distancias, las que son sensiblemente menores
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duci en Ia tabla 7 uno de Tos susodichos esquemas; en realidad hemos elogido el que con-
Giene o resulado fina de nuestra colaboracién.

Como el método de Bok resula de {anta mayar aplicacién cusnto mayor sea ol do-
minio de Jas magnitudes aparentes con Que se pueda contar, de ahi que hayarmos elegide
para los valores

1gN1> O, +035)

como limites més brillates en ambos calores () = 3. [Los valores [y N|»3.5] de la
{abla 7 han sido extrapolados de los datos do Seares, van R, ete. (31)]. Como limites
s oscuros habiamos elegido primero (m)zsy = 170y (mu)so = 180, con ol cbjeto
(i que correspandiendo estos mimeros aproximadamente al indice medio de color do catas
estrllas s pudiera progesar iuslmente ejos en €l espacio universal tanto de s calum.
s amarils como e las azules. Seares, van Rhijn, oe. (31) indican quo sus nimeros
dc estrelas han ido extrapolados mis alld de (m,) = 18. Nosotros por eso despreocu-
Dindonos de ciertas dudas eventuales hemos clegido finalmente com limites s oscuros
1) 30 = 190’y (m) s = 20.0. (Veénse 1 columna horizontal superior de In tabla 7).
da abajo se encuentran los valores correspondientes.

Alm208) = N[>t 05) —NOme—05]
L baze pues de toda uesta fnvestigacion 1a forman simultineamente los nimeroe
o estrelus A{m, 03] en 1o dos colores Dbermon pucs Feconstruis ahora. por medio do
dos esquemas Kapteyn (uno amarill y otro azu), estos nimeros de estrella A ob
Servados por Seares, van Rhijn, et, Comenzamos sencilamente calculando un esquems
Kupteyn con una dersidad consianie D1 en fodas sus capas, basindonos en cad uns
de'las dos modernas funciones de luminosidad (unn amaril, ! n otra) de van Rhijn
e Gro Pu 47 (1936) p 17 Table 6, sin tomar en cuenta una eventual variacion producids
por a distancia de 1a va lictea, ¥ dado que van RRijn (27) se ocupd preferentemente.
e T funcidn do uminosidad amarila, probarcmos por sjemplo do representar lo s
exactamente posible Jos nimeros amarilos observados de 1 catrelus A (m)z30-03]
para lo cual clegiremos una serie convenieate de densidades D) como funcién de 1n
distancia R al s, prescindiendo el grado da desviacién que provocarfan n uno 4 otro
sentido los nimeros saules e s cstrellns Aww que se calclarian # su vt por Ia mis-
ma seric de densidades D(R) correspandientes a los valores observados Ase . En esth
Suposicén cast siempre factibe,es deir, quo los nimeros abservados & Jo menos en un
coquema Kapteyn.(en nuestro caso en ¢l amarilo) et de acuerdo con of clelo, st
diamos las discrepancias que resultan de Jos célculos del autor con Tas observaciones dv
Seares, van Rhin, otc., comparand s siguientes racciones (siempre propias)

fs (Ao

Ao A
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3. — APLICACION DEL METODO DE BOK
AL MATERIAL DE LAS OBSERVACIONES

(Creemos oportuno indicar aqui que cuando hablamos de material de observacién se
tiene que entender en un sentido muy amplio; pues dentro del epigrafe <n cuestion %0
deberin también enumerar:
1) los promedios indicados por Seares, van Rhijn, ete. (31) en la Tabla 18 de su
gran investigacion, o sea, 1os promedios de los logaritmos de los nimeros

de todas las estrellas mis brillantes que Ias de una cierta lominosidad aparente
Sheervada,

(m)set05

() t05

dentro el recinto de un grado cuadrado [segin se trate de luminosidades ams.
rillas (= visuales o fotovisuales) o azules (~fotogrticas) |}

2) un par de funciones de luminosidad (refiriéndose una & magnitudes amarilas
¥ 4 azules Ia otra) aunque no constituyan cllas en sf ningin resultado. inme-
iato observacional —sea que se trate de s Gro Pu 38 (1925) o de las Gro Pu 47
(1936) de van Bhijn.
Noes nucstra idea precentar acé una exposicion detallada de log diversos esquemas
Kapteyn que, tratados o investigados por nosotros, nos han conducido a las nuevas {6r-
mulas de la sbsorcitn interestelar timaments aceptadas. Una tal exposicién, & mis de
exigir necesarismente mucho tiempo, xesultarfa tanto para el autor como para los lecto-
vea' demasiado onerosa. Como por otro lado el método de Bk (19 p 507; 28) resulta ser
demasiado simpl, claro y conoeido, cremos mis del caso enumerar solamente los puntos
do vista més sobresalientes y que nos parecen revestir mayor importancia. Sin embar-
20, @ Jos efecton de que sea mds comprensible nuestra exposicion y con el abjeto de que
huestro trabajo no plerda interés en su realizacion, hemos estimado conveniente repro-
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estillas por parsec cibico que dentzo do las luminosidades absolutas (M=0.5) rodean
0501 (e dece, donde D=1), formaron (para Ia distancia 20 del plano galdctico) Ia
base de s funciones indicadas de lominosidad.

Pars suprimir e cambio de sgno de las luminosidades absolutas que origina clerizs
molestias al trstar un esquera Kapteyn afoctado de absorcidn interestlar, ntroducimos
ana nueva Juminosidad. absoluta IV por medio de 1 ecuacién M+ 10 = IV como ademis
cegimos como unidad de distancia of Kiloparsee en lugar del parsee, vale también Ja
Seuacion:

1000 R (e Hioparace)

(en pariee)
bren

S4lR=lgr

La conacda relcién entre m, M, 7, e decir
m—MAS=5lr
s transforma por consiguiente en
meW=5uR

donde habiendo desaparecido también el inctmodo sumando +5, el midulo de la distancis
Tesulta ser direstamente. e quintuplo de su ogaritmo decimal. Esto representa una pe
aueia modificacién de Ja conocida relacion entre 1as Tuminosidades aparenta y absclata
¥ el ogaritmo de la distancia, simplificacion que recién reconoceremos su utilidad cuan
o 1a emplecmos frecuentemente, amén de que con olla se descongestiona 4lgo ol cuadro
Que represcnta Tos grandes esquemas de a distribuci estelar.

En base a 1a clceidn hecha de las unidades, podemos ahora pasar del nimero de
estrllas contadas por parsee al cémputo en Kiloparsce cibico por Ia ccuacion:

54+105(208) =g a(iV=05)

Esto tien la pequefa ventaja que, los valore tabulados do Jos logaritms de I fansién
e luminosidad ganan algo en I prictics, debido a que en cast todos los casos fon > 0,
2 lo menos para Z--0. (Véase la tabla) En In misma via licten en una esfer del vola-
men de la unidad de un Kiloparsee cibleo y d radio un poco mayor que F=~0.600 kpe se
encuentran simulténeamente p. . unas:

0 estralla, cuya luminosidad absoluta es

10 milones de estrells, cuya luminosidad abeoluta es 1

2

L mejor representacién de los recuentos promediados observados de estrlas, des-
‘s de todo, pareceia obtenerse i los Iogaritmos recién citados de las funciones de I
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meros caleulados de wstrllas a(ly Ri01; m-06; M-05) correspondientes o
todas las capas espaciles desde Jas mis proximas hasta s mis lejanas, %o basaron de
una manera constante sobre una misma y Gnica funcitn de luminosidad azul, 1a que he-
mos reproducido en I tabla 2 bajo el titalo “azul, Bok 1931” y que es casi idéntica con
Ta “azul, van Rhijn 1925",

A su tiempo, l menos tedricamente  al principio, no podia descartarse en lus inses-
tigaciones de Kapteyn y van Rhijn sobre 1a funcion de 1a luminosidad, una posie va-
riacion de su forma con la distancia. [Véase también von der Pablen (19 p 440, etc) .
Bs verdad que van Rhijn en su trabajo. fundamental sabre lu construccién defintiva de.
una forma de la funcibn de luminosidad (Gro Pu 38 (1925)] que correspondiera 4 la
realidad, opinaba que dicha forma era definitiva (véase lu tabla 2) ¥ que no se modi.
ficaba con I latitud galdetica; sin embargo, mis tarde, se comenz6 a pensar que wna tal
idea (1 del a0 1925) ¥a no se podia sostener. Del mismo problema de lu forma de 1a
funcion de luminosidad (92; 93) ¥a se habia ocupado también antes (1924) Seares. Pero
al mismo Seares (34; 95; 96) mis tarde (1931) se le presents la nesesidad inevitable
e considerar la varisbiidad de Ja forma. de la funcin de luminosidad con Is distancia
creciente del sol. El mismo en Ia tltima pégina del primero de los tres trabaios recién
mencionados (9% —M¢ Wilton Contr 436), cseribe mis o menos lo sigulente: .. ¢
“ejemplo que ha servido de prucba. se ha realizado con wia funcion constante de oni-
“nosidad porque Rasta d presente no teniamas yasin paro hacerlo de atro modo, Sin en.
“bargo cf cambio ripido en los densidades caleuladas en los alrededores del sol delatc
“que la funcin de ominosidad no cs 1 misma en todas partes. Véase por eso M Wilson
“Contr 07", Sobre el contenido esencial do esta investigacion do Seares (95 — Mt
“Wilson Contr 437) von der Pahlen (19 p 515) se pronuncia de I siguiente manera: “S:
“zan Rhijn en Gro Pu 38 (1925) pensaba que se podia creer en la invariabilidad de lu
“funciin de luminosidad. (naturalmente tanto en la amarile coma en lo azul), ast tan-
“bidn ahora, Seares piensa. poder cxplicar un tal extado. do cosas busindose en que
“can Rhijn ha atribuido las discrepancias encontrads entre lus partes de la funciin
“de lominosidad deducidas de diferentes capas espaciales a wn ervor sistemitico con
“tido al tratar los paralujes de lus estrellas Gébiles con movimentos proyios pequeios

(edlentos que se basaron n roalidad sobre extrapolaciones), y que dl lo ha. dlimivado.
“por el aditamento de corvecciones algin tanto arbitrarias, 1o menos para las estrellas
“de uminosidades absolutas débtes. Para las estrellas sin embargo de fuerte luminos:
“dad aboluta, la variacion sistemitica de 1o funcion de honinosidad con lo distancio,
“como podia. demastrarlo Seares, puede veconocerse ain claramente y e sentido corrects
“en las tablas de van RA".

Afidanse a todo esto las extensas fnvestigaciones de A. Pannekock (97) apareci-
das casi en los mismos afio, sobre la distribucidn espacial de lus estrellas y en especial
Ias que se refieren a los tipos espectrales particulares. Para o mencionar mis detalles,
incluimos en la tabla 6 Jas funciones do luminosidad (szules y amarilas) que usaremos
mis tarde nosotros, o sea D £0.5=) +10+05) y las variaciones que sufren a1
crocer In distancia Z (expresada en kpe) respecto al plano galictco

En cuanto a Ia table 6 hay que anotar lo siguiente: los valores Iy s(M=05) de
van Rhijn en Gro Pu 47 (1936) p 17 tabla 6, que representan los nimeros de todas las
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iempre aue ells valgun para todos s tipos espetrales, Dl stulio de ambas se despren.
2 que low promedios e e strellss para Bo- (+60°——+1° corresponden cas exacta

mente a una lattud galictica efectiva cuyo promedio T es un poco menor que +20°;

acep.
Lermos que sen B +18", La comparacidn entre los porcentajes de los tipos espectrales
Corvespondientes a Jos promedios de etrelas para B (+69°—— 1)  las tablas que

ntregan la distribucion de los miemos para lus 7 zonas galdetions individuales, ante
et mencionadas, o permite promediar, entre limites tan exiguos, uns latitud galdcti.
e efectiva, S0lo podemes decir que este T osclla mie 0 menos aproximadament entre
20"y 210" Pero,u pesar de estas groseras pesibilidades de comparacién, creemos que
el examen e Ios nimeros de las estrelas, porcentajes y concentraciones glicticas de [os
diversos tipos espectrale, en particular como contiderados en conjunto, que fguran en as
Lablas 4y 5, el lecter pode formarse una ides exacta del orden de as magnitudes que
Supanen Tas hipotesi y condiciones estadistico-estlares observadas de muestro trabao,
ain cusndo aquelas parcelersn algin {anto deformadas por causa de la formacion de
o promedis.

Como 1as Tuminosidades aparentos fotogrificas (azules)  fotovisuales (amarilas)
de lus etrellas de Scares, van Rhijn, etc. (31) estén contenidas en ol sistema nterna.
clonal do Mount Wilkon (19 p 211.21588), hemos aceptado simplemente como longitu-
s do ondas efectivas monocromiticas o = 430 s y %o = 530 s como ya lo dejamos
ndicado en In pig. 26. Ademis tomamos como buse do nuestr Investigacion s funcio.
s de luminosidad de van Rhijn (21 61 p 17) reunidas ya en Ia abla 2. Per estas lumi.
osidades visuales sbeolutas se refiren a 1a escala visual de Harvard (21 p 73). Como
en 1920 A, Brill (89) encontraba Qe T =530, mienteas en 1935 Wesselink (99)
benia Qe T et = 507 4, parece quizia existie una. pequena diferencia entre Jos
dos sistemas de luminosidades visuales, de ahi oue nosotros tratemos lox recuentos de
extrella segin sus lominosidudes aparentes en Ja escala internacionsl fotovisunl ¥ lns
abiolutas en Ia visual de Harvard. Seares (91) ha efectuado una investigacion especial
con'el objetn excluivo e poder pasar de la escals visual de Harvard sl sistema. foto-

de M. Wilion y viceversa. Cuin pequefia sea 1t influencia de estas diferencias do
s sobre e resultado de nucstro estudio tendrermos ocasign de upreciarlo recién en ¢
capitulo présima cusndo expangamos s relaciones numéricas aue fntervienen en ol ex-
auema Kapteyn. Lus luminosidades aparentes de los nimeros fotogrificos (szules) de
s estrollas do Seares, van Rhijn, cte. (31), asf como laa luminesidades absolutas foto-
rificas (saules) de las funcicnes de frecuencin de van Rhijn (27 p 73; 61 p 17), vienen
dudos en el mismo sistema internacional e 3. Wikon,

Al final de este 2° capitulo hemos de mencionar todavia un punto que se relciona
iguslmente can el problema de Ia selecein do 1as funciones de Juminosidad a emplearae.
For cjemple, Bok (en 1931) para In determinacion el descenso.(como aeurre en Ja ms.
soria de los catos) de la donsidad D(R) con que se presentan lus etrellas en las dife-
rentes diecciones delcieo en 1 via lcten (19 p 505; 284) ha fundado todos sus extensos
cilculos en un mismo esquema Kapteyn azul para densidad constante D1, Y haciendo
caso omieo de que un tal esquema.sogin Ta formula lineal simple Susy—0.40R estabs
afectado de una absoreion interestelar azul (3.s ~ 430 ), e aso ex que todos los -
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INTRODUCCION

A fines del siglo XVIIL comenzb W. Herschel (1) [continuando luego su hijo
3. Herschel (2)] el recuento do las estrella, a 1o efectos de deducie Ia forma de nuestro
sistema sideral. Las suposiciones adoptadas por ambos fueron extremadamente simples,
A saber-
1) La distribucién do la poblacion estelar en el espacio es igual en todas parter.
2) Tods las estrellas poscen la misma intensidad luminosa absoluta.
) La luz ce propaga por el espacio interestela sin disminuir su intensidad, en for-
‘ma que las magnitudes aparentes sl serian una consecuencia de la variacién do
sus distancias entre 81
La sistematizacion de Iy estadistia estelar se incid, pues, partiendo do estas tres hi-
Dotesic, que en ol transeurso de un sigl, sin embargo, s ha comprobado que sdlo tenian el
caricter de aproximaciones groseras. Corresponde 4 H. W. M. Olbers (3) v F. G. W.
Struve (4) el mérito de haber introducido por primera ves en a estadistica estlar a idea
de una extincidn en Ia Iz de las estrelas que pueblan of espaci. A
siglo J. C. Kapteyn (5) y H. von Seeliger (), trataron de determinar algo o
valor misim del coefiiente do absorcién interestelar T (absorcion por Kiloparsec) ba-
eindose en 1a hip6tesis probable de que, en general, In verdadera distibucitn de la den.
sidad de la estrella en el espacio universal 1o podria aumentar notablemente con el dis-
tanciamiento de las mismas,

E valor encontrado por Kapteyn fut
mag vis

T> 41
e

siendo el de von Secliger
mag vis

e

T<41

Pronto, naturalmente, surgi6 la sospechs, de i Ia fuerza de la absoreion interestelar
0 podria depender de Ia longitud de onda de la Tuz. Asi es como en un trabajo estadis-
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Estos dos autores nos anuncian expresamento en este su trafajo (del afo 1935) que:

@) los nuevos diémetros aparentes wyss; (columnas verticales <17 en nuestra
bl 15) de los cimulos proceden shora de una serie bastante homogénea de
negativos fotsgraficos:

1) entro estos nuevos wiuus v I antiguas distancias (R ). de los cimulos globu-
lares [de Shapley (1 12)) adin no corregidos de absoreion nterestelar, vale s
ficientemente In relacion

X (Re). = const.

como ex normal para esferas, que poseen todas ol mismo diémetro lineal D,
pero que & nototres se nos presentan 4 diferentes distancias. verdaderas Ko
bajo diversos dngulos aparente: o

Esta conocida ccuncion ha permanecido fnalterada en su forma_matemtica, pero en
ugar de la verdadora distancia Ra se ha puesto la (Kn ). seguramente falseads. (por ha-
berse calculado en base a médulcs alterados), a que siempre es mayor que Ry. Por
consguiente debemos suponer que Ios nuevo: diimetzos angulares. w,u;: de o 70 cimu
lor globulares cstén igualmente falseados; por eso los lamaremos mejor desde ahora
o). v los supondremos siempre menores que los “verdaderos” didmetros angulares
' decir, como hubieran resultado de Ia medicitn i no hubiera intervenido I abrorcidn
inferesiclar. Shapley  Sayer so refieren también claramente 4 esto cuando en It ltima
irase do su avtculo dicen:

‘L didmetros angulares y las magnitudes aparentes totales de os cimlos glo-
bulures han sido aparentemente medidos con defecto y respectivamente con debili.
dad en mas o menog la misma proporcion en todos aquelos lugares donde la absor-
cion'es uerte” etion e

Shaley y Sayer (109 Fig. 1) de 63 valores (s 1,:5), comparados can sus corvespan-
dientes (R ). obtienen 1a relacion

(0l X (Ry ). = 215
108 1) medidas en minutos de arco] uzl

con una dispersin marcadamente pequeha de lo vaores paticulars srededor de sta
cure. De 21534380 sty nmcistamente o promedio de dimetro [ 13]

Vinea de los cimulos giobulares  saber: D=0.083 kpe. S shora quisiéramos calcular
[columnas verticales (+18) en muestra tabla 15] los dimetros ineale particulares D
e los cdrulos slabulares segin la férmula.

xR 1141
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E. A Kreiken (81; 87) que, en parangén con las dos formulas en cuestion do Searcs
el crecimiento ostensible del ndice de color ¥ con este el de la coloracidn Tojza de les
estrellas en Ins condiciones antedichas no aumenta dentro de Ia via ldctea ¢n la misma
proporcion que fuera de ella, espesialmente i entran en consideracién altas latitudes g

Jicticas. Esto estd relacionado por un lado con ln fuerte concentracién galdctica do los
rimeros tipos espactrales, es deci, de las extrellas tipo A B y tus fndices Inferiores
do coor, cosa que tiene lugar en casi todas lus mugnitudes sparentes, ¥ por otro con ol
hecho de que en la v lictea, excepeién hecha de las ostrolas del tipo G, con el diemi-
i Ia laminosidad agarente 6lo aumenta el porcentaje de las de tipo F. que poseen,
como es sabido, un indice de color menor qus las estrllas tipo G, mientras que en la di
receian de los poles galicticos, excepeitn hecha de las estrelas del tipo G, sl aumenta
el porcentaje de las estrellas del tipo K, siendo estas de fndice de color mayor que ol do
15 G. Todas estas relaciones estadisticas de los espectros quedan patentes en la tabla 5.

s de lamentar que hasta hoy (1942), en cuanto 5o sepa, no Hayamos encontrado
otra cosa que férmulss que representen e aumento del ndice medio de calo de las estre-
llas o 8610 como funcién de la magnitud aparente decreciente, sino tambin, a la vez,
como funcién de la lattud galdctica. Por consigulente nos tendremos que contentar con
1as dos férmulas arriba citadas de Seares (81) del afio 1925, las que promediadas para
toda Ia biveda celeste valen aproximadamento hasta para la 17 magnitud. Y como estas.
dos formulas promediadas aritméticamente han servido de base para de los recuentos
Fromedios fotogrificos (~ azules) deducir los visuales (= amarilos), do ahi que se.
pueda interpretar nuestra investigacidn como i con cla {ratiramos también de explicar
detalladamente la causa del paulating enrojocimiento quo sufren las débiles luminosidades.
aparentes de las esrellas.

A respeto, von der Pablen menciona n . pis. 238 de su Lehrbach dor Stclarsta-
tstik (19) Tas siguientes tres posibiidades de explcacion

1) las estrellas de luminosidad aparentemente débil en su transicién hacia lumi-
ncsidadot aparentes siempre merores, podrdn contener un procentaje creciente
de estrellas absolatamente débles de los iltimos tipos espectralos,

2) las estrellas podrian encontrarse en tal forma distribuidas en el espacio que las
Bigantes rojas aumentaran proporcionalmento con el crecer do sus distancias;

3)  podria presentarse en el espacio Interestelar una absorcion de luz tal, que debi-
Jitara Ia parte violada de los espectros, Ja que se debiltaria progresivamente
aumentando las distanci

Segin Friedrich Becker (85¢, 4) tres serian las causas que contribuirian a configi.
rar los rasgos caracterisicos peco ha citados respecto a la distribucion de los tipos es-
pectrales, a saber:
1) el conocido aumento de la frecuencia de las estrelas 4 lo largo de la sere pri
cipal del diagrama de Russel desde ol tipo espectral B hasta el M
2) un descenso progresivo —a partir de cierta distancia y también en 1a via lic-
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mulo —83 = NGC 6638, cuya X = 25 < 4 kpe. Por el contrario en I fix. 3a resp. Ta-
ble 7 del trabajo antes citado de Stebbins y Whitford (65) 7 de entre los mismos 25
cimulos tienen una coordenada de X < 4 kpe; para 5 do estos 7 camulos e caleuts
2 < X < kpe; v para 2 de ollos hasta 0 < X < 2 kpe.

Los 26 cimulos en cuestién fueron expresaments elegidos por dichos sutores; porque
considerando la gran distancia del centro galdetico de aproximadamente 10 kpe, que e
por varias razones coincidentes donde nos encontramos segtn van de Kamp (23) 3
Stebbins (108), sin embargo deberiamas poder pereibir claramento a condensicitn es-
pacial del sistema de los cimalcs globulares hacia ol nicleo de lu via licten, Por es0
Stebbins y Whitford (65) declaran que estos 26 elmulos globulares (superior 4 a cuarta
purte del total de los cimulos visibls) especialmente elegidos por elce en una superficie
tan reducida del cilo hacia ¢l centro.galietice, probablemente deberian n su colocacidn
espacial formar mis bien una. aglomeraciéa quo una linea rects. (partiendo del sol hacia
fuera al universo). Sin embargo contra odo o que se pudiera suponer ocurre esto itimo.
Y asf e, puesto que en la g 3a en Ap T £4 1os 26 camulor globulares citados aparecen
el plano XZ en una colceacion muy marcada.a lo largo de dos lineas rectas (una hacia
ol norte es deci, todas Ius Z>0; In otra haca el sur, e decir, todas lus Z<0), las que
forman en el 0, donde se cruzan, una curiosa saiente de u distribucién espacial de estos
26 camalcs globulares en nuestro sisiema galictico. Por eso Stebbins y Whittord (55)
nes comunican que su Fig. 31 (v también 1a 3b) “no ex muy convincente”. Como proba.
bles casas de errores Ios citados autcres mencionan.

1) las dificultades de la determinacién exacta de los médulos de distancia de los
cimulos globulares

2) 0 una pasible inutilidad de 1 Hamada ley do la cse do la absorcion interestelar.

A Ta primers causa deseariamos anotar que Stebbins y Whitford seflan enire otras
cosas una Influencia tan grande v tan frocuente que origing ura defectuosa determini.
cién del didmetro aparente de un cimulo globular sobre el cilculo de su distancia. Se
mencions. Ia disminucién innegable del diimetzo aparente a consecuencia de la interven-
cién de la abeorcitn interestelar (especialmenta con estos cimules globulares en peques

latitud galdcticn)  también ef trabajo de Shapley ¥ Sayer (109). Estos dos ltimos

autores indican ya en (109) del afo 1935 factores correctivos -~ (columnas ver.

tales (-16) en nucstra tabla 15] para Jos diémetros medidcs anios [11; 12 del afo
1930] al tratar 70 cimulos globulares. Estos factores oscilan entre 13 y 10, lo que es
un indicio de las dificultades de una determinacion exacta de los didmetros aparentes de
estos astros. Se presume que Ia dsminucién del diimetro aparente a causa de la absor.
cién interestelar depende de la concentraci6n do las estrellas de un cimulo hacia su micleo
(clase de concentracitn de Shapley — “Class” — Cl on ls columnas verticales (~19) de
la tabla 15) 1o que podria comprobarse empiricamente por_comparacion de tiempos de
exposicion cortos  larges de fotografias do un mismo cimulo globular. A esta suges-
it de Stebbine 3 Whitford (55) responde el trabajo citado de Shapley y Saer (109).
por lo demss ain incompleto.
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provocado rreslmente por Ia absorcign interestelar;

3) 1l forma aplanada de nuestro sistema estelar.

Naturalmente que al respecto ain es dable formular nuevas Hipdtesis a los efectos
de reolver e problema del enrojecimiento do I estrelas de débil Juminosidad aparente,
s aue. por asi decirlo, también forma parte del tema de nuestra investigacion. De
Cuauicr maners la solucion del problem que tratamos parece vincolarse intimamente
con lo que se diga sabre la constitucién de nuestro sistema estela. Ya en Ia pég. 22 con-
Signibamos claramente 1a posiblidad de una solucitn. A saber:

1) clceién de una funcién de densidad conveniente D(R) de la pobiacitn de las
estrelas en el espacio como funcitn de u distancia R al 30

la) do la frecuencia de
estell

21 elecifn de distribuciones convenfontes (azul v amas
s laminosidades sbsolutas (= funclones de luminosidad) de

B finslmente, también si es necesaric, elceidn do funclones convenientes (szul
¥ amarila) S, (R) de un absorcion interestlar (ol y amarilia) ta, que
cuando se traten diferentes longitudes de onda efectivas 7 de magnitudes estla
res aparentes, dependa. también en 1 aproximacion s6lo de R (pero de ningin
modo tambi de la latitud galictica).

A falta de material de observaciGn buscamos entonces nosotros una soucién del pro.
Hlema promediando todas las Iatitudes (respoctive las longitudes) galdctcas. Esto, nato-
ralmente, mientras se considerara como una “primera solacion” en nada obstaculizaria
aestra labor. Por es0 no juzgamos do interés, como ya hablames ensayado en muestro
trabajo (71) anterior, o caleular sobre une latitud galictica fij, por cj.: B=0°, los
Dromedios indicados por Seares, van Rhijn, ete. (31) en la tabla 18 de su trabajo sl
tratar s logaritmos de loe nimeros de las estrellus, que eran:

ean values of Log N. (0°90°)  Visual Grouping — Iy N[> ()0 +055=90°0°)
W wwow . Photographle ol NP On) o H05B=000%]

donde N N{m.] representa el niimero de todas las estrelas por srado cudrado mis
brilantes que m, es deie quo m., y donde los subindices 410 ¥ 530 indican las longitudes
efectivas de onda do m. Por el contrario una slucién aunque grosera podeia quizis, por
el momento 1 menos, sernos de una utlidad préctica inmediata. Esto no nos impide que
examinemos desde va, si nuestros mimeros de eatrllas, promediados desde B—0° hasta
90" e poseen acaso una latitud media galictica efectiva B Suber esto no 6o resulta-
ria ahora convenlente, sino que mis tarde nos serd de absoluta necesidad para poder con.
tinuar nueatra fnvestigacién, En In tabla 4 se presentan yuxtapuestas las series de los
nimeros de estrellas de Seares, van Rhiln, ete. (31), con el fin de que de un golpe de
Vista se pueda establecer una ripida comparacion enire sus valores.
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 usiramos para ello por un lado estos novisimos didmetros angulares (u 11)., observa:
o por Shapley y Sayer y por otro nuestras novis mas distancias R de los cimulos glo-
bulares, libres del efecto de la absorcidn interestela, entonces claro estd que, presci.
diendo de las variaciones individusles y considerando el promedio, del didmetro lineal
(Dm). ast caleulado de un cdmulo globular disminuye exactamente en Ia misma propor-
cion que como (Ra ). ha disminuido a Ry al aplicar en la formu'a (10) el factor f. Para
los cimlos globulares {—/(B:Rn) (véase formula 11]) es esencialmente una funcién
de a ltitud galictica B, y o andar do /(BRa) aproximindose l ecuader galictico que-
da mejor de manifiesto por las dos columnas verticales (+9) en uestra tabla 15, Fara
los cimulos mis cercanog ol ccusdor nuestra f(BiFu ) oscila entre 020 v 005, Lov
didmetros lincales (D). de estos camulos globulares se calcularian de 1y dimension
D).~ 0010 kpe, es decir, resularian do 5 a 12 veces mis pequenios de Ic que en los
polos alicticos (valores (D). en lax columnas verticales (=18) de I tabia 13].

Tan extrana distribucidn de los verdaderos diémetros lineals de Ios cimulo: globu-
lares s muy poco probable. Exto es también un indico do que s 70 valores (u 1112), 10
son directamente comparables entre si. No dudamos de que las fotografias Tueron -
cadas por Shapley v Saer e una manera lo més homogéncamente po:ible ccmo e ve
también por la semejanza de los tiempos de exgosicien, pues cas todus oscilan entre los
455 90 mnutos; pero, precisamente por ¢:0 quizis podamos sospechar que o fueron ol
canzados en todos los eimulos globulares Ios limite: correspondientes de a visbildad de
sus didmetros aparentes, o que significaria que cuidando de los tiempes de exposicién
10 6 prest6 suficiente atencién al efecto empaiante do 'a abrorcién interestelar. Para
fncluir ain hasta o mismo grado en todos los cimulos globulares, al medir sus didmetros
aparenes ¢l efecto de las estrellas cumulares de una misma y cierta magnitud limite .
ibre. de thsorcidn, deberemos elegir Ios tiompos. particulares de exporicion €. de tal
manera, que en cada. placa fotografica aparcaca todavia ls magnitad limite m. que viene
dada por Ia ecuacién

= SE ) (151

En condiciones por lo domis iguales do exporicion, entre dos tiempos 1, y 1. y Jas magy
tudes limites . y . obtenidas con aquells en Ia misma placa fotogrifics, exite, como.
ex sabido, I relacibn siguiente:

.

) e}

donde p representa shora un factor caracteristco del tipo de placas usadas; asi por s
vale para placas Agfa generalments 1. para placas Kodak un valcr menor, o sex alre
dedor de p—2/3. Para anular enionces los posibles efectos de la absorcion interesteiar
<obre las mediciones de los diimetras aparentes de los cimulos globulares, ls tiempos de
exposicion t. de In: placas fotogrificas para los edmulos particulares deberiun ser elegi-
don segin Ia formula siguiente (de [15] v [16]):

2 s 17
W
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tro Vinesl promedio que fuera comin para el total de Jos 94 cimulos (como realmente se
hizo provisoriaments hace un momento), con elo se incarriria muy posiblemente en un

"A1 contrario quisis, sein més ficilmente posible aplcar lus dos ecusciones (18]
20/ hacia ¢l nicleo en Tos cimulos globulares & cads una de lus 12 clases de condensa
i aparente de las estrelas 3 luego calelar para cada clase en partiular un didmetro
Jineal promedio d los camulos globulares. Pricticamente este se calcularia simplemente
Sexin I formula 119) aneriormente citada (columnas verticalos (+18) de la tabla 15];
Que para cada una de lac clases tampoeo exista un tal diémeteo lineal promedio, parece
Comprabado segin se deduce de una reciente nota publicada en a p 597 del Harv. Repr.
16 por Shapley v Saer y que dice: “El estudio de s desviaciones de J curva prome.
Giade (o) (R ). —215 mo demuestra relacion algun sistemtica co Ia clase de
Concentracién del cimulo”.

L inensidad absoluta de Jas estrellus camulares ms débiles tomadas todavia por la
Dlaca fotografia se caleuls segin la férmula

.

5l (Re)..

(BRI —5 g Re

Su magnitud se hace mis lumincsa asi con ol quintuplo del logaritmo do Ja distanci se-
in Shapley del cémulo globu'a, y tampoco tiene aparentemente, como indica la Fig. 1
e Shapley s Sayer (109), influencia slguna regular sobre I determinacion del didme-
trolineal de cimulo,

Difsmos ahora dos palabras scbre lus posibles fuentes de errores, ctads cn I pi. 75
Apdo. 2) de que nos hablan Stebbins 3 Whittord y que habian deformado su Fig. 3
en'Ap 4 81 de la manera inesperada ya desripta. A los efctos de establecer una com.
paracién, antcipamos que Stebbing y Whitford (65) usaron las llamadas coordenada:
fuseadas (Rn). de los cimules globulares segtin van de Kamp (24 p 101 Table 4) laue
o toman en cuents I apreciaciones de los diémetros aparentes de los cimulos globu
lares de Shapley (11; 12) . mientras nosotros hemos tomado.directamente de Shapley
(115 12) lcs médulos originales allerados de distancia que figuran ¢n 'as columnas ver-
icales (+7) de Ia tabla 15. Esta diferencia carece aqui de fmportancia, pues el resu.
tado depende solamente del tamatho de Ius relacioncs totales veciprocas d lus distancins
(Ra). do los clmulos globulares anticipados por 14 observacion y afectados por 1a abror-
i interestelar.

Por el contrario hasta cierto punt, reviste esencial importancia el hacho de que,
casualmente, la mitad del vaor de la absorcién azul interestelar que va de un polo a1
otro, tenga el mismo_importe TrTT—0%0, pucsto que Stebbins 3 Whitford usaron
también este mismo valor encontrado antes por van de Kamp (24) en I forma conoeid

1B =040 cxc | 121)

de l ley de exe “pura” para la férmula de su factor decreciente £, (B). e era (segi
nuestra formla (11])

10 ia®)

g8 B, 122)
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Significado de la notacién (Tabla 4)

NP405] = nimero total de estrellas
‘mils luminosas que m + 03,

A[m=05) = nimero total e estrellas
desde m — 0.5 hasta m 4 05,

Nem

 Nemross:

. concentracion galictica para el total de
estrallas mis faminosas que m 05,

A0S concentracion palictica para el total do
Am05B—s0r)  estrellas desdem — 0.5 hasia m -+ 05,

La comparacién sélo es factible para lus magnitudes aparentes azules de 'as estrelus
comprendidas entre ()15 — 55 3 205 Los nimeros de estrllus mas luminosa. in.
cludos en Ia columna horizontal han sido extrapoludos de las tablas 17 y 18. De todos
modos se ve, que Jos nimeros azules de s cstrelas que representan el promedio de lon
Valores que van desde B+=90° hasta 0°, caen entre Ias columnas donde - 25° y 20° res.
pectivamente. Y i bien, desde lus estrelas que aparentemente resultun ser mis lumino-
sa3 hasta ms o menos 1as de (1) s, ~ 15 dichos valores se mantienen muy cerca o
B 25°, & partir de entonces aparecen desviarse cada vez mis fuerte v ripidumen
hacia ltitudes galicticas menores hasta llogar  ser B < 20° en lus (m.).z0 = 20. No
estard de mis recordar aqui que, segin Ios propioc datos de Seares, van Rhiln, ete. (31),
todos os mimeros donde (), > 185 —separados en mucstra. fabla 4 por una raya
horizontal— poseen sélo un valor extrapolatorio, Po razones, que 160 mis tarde podrir
explicarse, hemos aceptado en general el valor T = 25 cuyo logaritmo exacto es
Iy ese 235 = 04

En pirratos anteriores acabamos de indicar Ia relacion fntima que liga nuestra in
vestigacin con la estadisica de 1s tipos espetrales de las estrellas. A esta relacion se
debo que hayamos calculado I tabla 5 y 10 & las existentes entre los tipos espectrales

recen en la tabla 4 para las latitudes galdcticas
cortesponder en la tabla 5 los valores para B B (469"
separados segin los tipos espectrales promediados de I Bergadorfer
Durchmusterung. (86)

Los nimeros promedindos de lus estrellac de latitud galictica B

(5

+10)
derivan de los promedios aritméticor formados sobre las cifras correspondientes a Jas T

sonas galicticns 69", +56°, 4%, 180°, +17°, 9", +1° que figuran en la tabla 3 del
2 tomo (1938) de I antedicha Bergedorfer. Spektral-Durchmusteruns. Para faciltar s
comparacion tanto en Ia tabla 4 como en 1 5, so exhiben las tres columnas verticales que
contienen los nimeros de estrellas N/(*) ¥ las tres que representan & los A (m:=0.5),
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como se deja entrever del examen del esquema B—R—7 por ef. de la absorcion interes
tlar saul de muestra tabla 147y 1a razén de €10 I da Ia relcidn:

(B9 Z=10) 393
D2 o

A

En ol transcurso de nuestro Ser. capitul y al iniiar ol presente encontramos que la
mitad el valor de Ja absorcidn interes:car szul de pelo @ polo era S, (90" 00) =040,
& que por casualidad resuts ser el mismo quo Stebbina y Whitford emplearon para la
Conttruceion de su Fig. Ja por medio de las formulas (21]  [22]. Esta igualdad casual
{1 mitad del vator usado de la absorcién szul de poloa poloen I capa galcticn —usa-
o en Ia Fig. 3a de Ap J 84 por un Jado y en nuestras figuras 6 y 7 por el oiro— fac'-
Tita ahora un poco Ia comparacitn enire Iot diferentes efectos de 'ns des formulas do
abrorcion. Quiere decir entonces que suponiendo que todos los cimulos lobulares se en.
Contraran fuera de nuestra capa galictica de absorcién en razén a tus grandes disan.
cias e deci que, hacendo en nuestra f5emula 4] para la abeorcion interestelar es-
tas distancias Ry >, obtendremcs.

SBiRy o) = S(Bi) = S(90° ) xese B = S(B),

egando muevamente a a ley dé 1a s “pura” e 'a absorcion interestelar, donde esta de-
pénde solamente de una variabie ndependiente 5. Como ademis, por lo anteriormente
expueste se tiene accidentalmente que Sus, (00°55) =0°40, resuta que también en este
o so lega otra ver exactamente  los valore: que entregan las formulas (21] ¥ 22]
T8 que cen el mismo in habian utTizado ya Stebbins y Whittord (65).

Por eta razn se han caleulado los alores S, (5700) Sy, (B) para muesteos 91
cimulos globulares segin la férmula (21) en las dos columnas Verticales (=10) de
tabla 15  conferme €30 fopu[SUB3R 000 | = fyn(B:20) — f1(B) por la ormula
111] resp. [22); eson valcres se han incluidoen las columnas (=11) de la misma tabla,
s, 1 comparacin de Jas doe sercs de factorcs de dlaminucion 1, a saber .. (B:R v |
en s columnas (+9) 3 fruu(Bi00) en las (+11) de la tabla 15, resulta ser numrics
mente lo mismo que 11 s compararan intulivamente nuetras figuras (§) ¥ (7) con
igura doble 34 de Stcbbins y Whitford en Ap J 1. En efecto, esto ocurre. ostenible-
mente sélo con algunos de Jos *26" cimulos glebulares, aparentemente mis préximos a1
nileo do nuestra via lictea. Vemos por e} cn I columni horizontal mis baja de a t
bl 15, que en capecial nucstro cimulo glabular 47— NGC 6140 cath. en realidad 8 ve.
ces mis lejo de nosotros que lo que el factor do disminucion fys (5:20) de I ley de ln

le atribuiria como distancia; poraue para ol es:

TURA=AD] Sl B2 S 53] 0.08
Swwl oo

L verdadera distanci del cimulo globular NGC 6440 se caleula de esta maners mo cn
500 0.5 ke, ino en Rz, =40 kpe. Con ello s e ha desplazado completaments de 4 o

) fl B2,
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La hipétesis naturslmente necesaria para In aplicacién de esta frmula es que los 94
cimulos gobulares —incluyendo a consecuencia do su enorme distancia & aquellos que
tenen las latitudes galicticas mis pequeiue— so encuentran completamente foera de ln
capa galictica de abrorcion. Esto parecis justficarss tanto mis cuanto ue par e se-
i van de Kamp (24 p 102, 105) en todo caso dobian preferirse  los valore: maycres
Ios relativamente pequefos H~~0.2 kpe de la altra efectiva (—mitad del espesor de esta
capa). En efecto In base de todas estas apreciaciones fué & su vez Ia suposiién simplista
de que Ta capa de absoreion era igualmente donsa en fodas sus Fartes y que a cauta de
as’ds
T = - const fuera igualmente fuerte (a 1o me

T
ncs en el promedio) en todas partes.

A esta itima_opinién, indudablemento se han opuesto andando e tiempo y en forma
aislada una serie do hechos observacionales, de los que dimos cuenta en Ia introducc'én
de nuestrs trabajo. En ol capitulo anterior, por un camino del todo diferente. (teircn)
hablamos logrado interpretar estos iferentes hechos observacionales con una nieva 6r.
mula, matemtica de la. aborcion interesiclar S (vilida & lo mencs para el promedio).
Para simplificar, tampoco_ nosotros podemos prescindie e la concepeidn de una gran capa
galictica do abicrcion, compucsta & su vez por delgadas capue individuales paralelse en-
e si. Asf o5 como obtusims la tormula [4], que para el i B> 90" rexy

cs0 su fuersa de absorei

702

R A
s T 7 231
N

de donde se abliene que

< F(Z) et

az

Sin embargo nuestra nueva capa galictica e abeorcidn poece una propiedad especia!
tebrica. El importe de absorcién total producido pr ela, es decir, Ia mitad del valor .
I absorsion interestelar de palo & polo, a que anies hablamos designado siempre com
une especio de promedio del producta TH, posee en efects adn ahora (en coineidencia con
1os hechas obersacionales) un limite superior fij, al que en la frmula |28] corresponde.
ahore. Ia constantc S(90°;05). Pero recién entonces se liega tedricamente a este valor.
limite cuandc en dicha formala (23] se pace al imie 205, Y asi a pesar b un importe
finito de absorcién de polo a polo, dentro del sign'ficado que entrafia la formula 23],
nucstra capa galictiea de abs:reién resulta win, por lo menos en teorf, infinitamente
esgesa. En efecte, en 1a prictica nos basta por completo una extension de la capa hasta
0 kpe (cuyo cileulo hasta ese valor fué necesario. para los cimulos gl-bulares),
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para R > 0.100 kpe, los valores azules D,(F) aparecfan sistomticamente menores que
os amarilos D,(R), y en realidad, en una_ relacion al parccer fuerte, como que
DRy = 2 D.(B) Natorslmente ae, en teoria, debe postularac sin restriceién alguna
aue en cads caps espacial dol esquema Kaptoyn se debe tener que D(R) = Du(R).
Gado que ef nimero toal de estrelas situadas en una misma capa gusrd sbsoluta in-

TABLA 3.
DIFERENTES DETERMINACIONES DE LA DSTRBLUON MEDA
DE LA DENSIDAD ESPACAL D(R) DE LAS ESTRELLAS EN EL UNNERSO,
‘DERIVADAS D RECUENTOS DE ESTRELLAS ISUALES Y FOTOGRAFICKS,
PROMEDIADCS SOBRE LAS LATITUDES GALACTICAS B-0°-20F,
‘SNTOMAR EN CUENTA LA ABSORCON INTERESTELAR..

IR)gR| wp | » |

s [uun ox
02| [ors] 1931

vis | fowg | vi. | fotog

oy

dependancia con Ia distribucion de las mismas, va sca que hagamos su recuento segin
1as luminosidades aparentes de diferente longitud de onda efectva, ya sea que las anali
cemos segin las funciones correspandientes a dichas luminosidades. Por es0 tampocs 10w
tiene que sorprender que de apliar Ia funcién . (R), —somo la encontrd Bok, purtendo
e los promedios fotogrificos do 1a via lstes—, basindose en el esquema visul Kapteyn
de van Rhijn v tomando como densidad constante D=1 en todus s capas del espacio
en minguna forma se llega a resultados que concuerden con el promedio de los nimeros
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1). — ORIGEN Y OBJETO DEL TRABAJO

La den del presente trabajo se le ocurrié al autor en of curso de una investigacién
anterior, E1 titulo de la misma e “Photometrisch-Stllastatistische Untersuchungen in
usgewahiten hellen und durklen Feldern der sidlichen Milchstrage” (7). Este traba.
Jo (71) difiere, en cuanto el autor conoce, do todos los anteriores de caricter semejante,
en que, por primera ver, s intenta aplicar ol método de Bok (19 p 505; 28) simlti-
neamente sobre dos curtas de Wolf de diferente longitud de onda efectiva de s1s moy.
situdes aparentes, paea ol andlics teérico do recuentos de estrollas con ol fin de ca'eular
Ia forma de Ia distribucidn de la densidad de las estrelas D(R) en ¢l expacio univer-
sal con Ia distancis R Para una mejor comprension de nuestro problema transcribiré al-
gunas frases do este trabao.

La aplicacion de un esquema Kapteyn (19 p 395; 28, 29) con una densidad D=1,
constanto en todus lus capas del espacio tal cuallo pde of método de Bok, exige ¢l cono.
cimiento de I distribucion de frecuencias de 1 luminosidades absolutas ({oncién de -
minosidad) de las estrella. Esta ha sido doterminada.en distitas osasiones por varios
autorcs, tanto en el azul (luminosidades fotogrificas) como en ol amarillo (luminosida-
des visuales). Las mis modernas son las de van Rhiin (27; 61 p 17), del aio 1925
1936, quicn en dos oportunidados v utlizando métodos algo diferentes, ha determinado
la forma de la funcién de luminosidad. visusl y, haciendo ciertas suposiciones sabre los
ndices de color, también Ia funcion de luminosidad fotogrifica. Bok (288) ha tratado.
en el afo 1931, de mejorar In forma de Ia funcion de luminosidad fotografica. (Véase Iy
tabla 2).

Van Rhijn y ms tarde Bok —cada uno en base a su funcién do luminosidad (san
Rhijn visualmente, Bok fotogriticamente) — han caleulado ol andar de la funcion de la
densidad D(R). (Véase Ia tabla 3).

). Por eso en Ia tabla 5 s6lo mencionamos los valores de densidad que da Bok (284).
desconsideranda a su vez Ia absoreion interestear fotegrifica (S=0).

Al examinar las tablas 2 5 3, ya en aqusl entonces, me llamaron Ia atencién ciertax
como_antinomixs que se defaban entrever, comparando los importes D(R) obtenidos.
por diversos caminos ¥ o sistemas de valores que entregaban 1as funciones de lum-
nosidad de los colores azal y amarillo. Lo mis llamativo results ser que, en Ia tabla 3,
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Forma es posible establecer una distincion entro los efectos de la funcién D(R) de Jas
densidades y los de 'n absorcion interestear S(R) cf slo <o consideran recuentos de es
rllas de color univoso. Esto justifics suficientemente el que nosotros por via de ensayo
tratemos recuentos de sstrellas @ dos colores, a pesar de que Seares (72 p 94) en 1931
conceptaara to coma un problema en aquel moment inabordable por falta de datos con-
Venientes de observacion.

Lo aue constitaye pues nuestro primer intento en la presente investigacion es 1o
Siguiente: en buse 4 cirtas hipdtesis clegimos un par de curvas Wo'l que ropresenten
Giferente lonitud de ond efectiva de sus lumnosidades aparentes, y aplicando sobre 41
el método de Bk a los efectos de realizar un andlisis de densidad, aceptamos a ttulo de
ensayo que en los dos esquemas de diferents color de Kapteyn Ia funcién D(R) de las
Gensidades ¢ Ia misma, Como ya sabemos, no basta s0lo la “conveniente” eeccion de
D(R) para reproducir con exsctitad satisfactoris los nimeros “observados” de estre-
las de dos calores; es necesarlo, quizis, modificar al mismo tiempo. conven'entemente
1 dos funciones de luminosidad. En caso de que adn asi nuestro problema no tuviera
solucitn aceptable, se habri. de introducie una absorcidn inerestelar § (prokablemente
Selctiva) tal, que venga a ser una nueva comprobacion.

Ya hemos dejado sentado en I introduscidn cémo los astrénoms sin no han llegado
 une conclision uniforme sobre Ias i lamadas lyes do lu absorcion interestelar; antes
Al contrario. & medid que to han ido scumulando uleriores investigaciones tanto de
orden prictiso com tetrico, parece haberse ido comprobando que o que originsriamente
¢ presentaba como capa ideal homegénea galictica de absorcitn de Trimpler con un
Sola posibe ley-de altracién selectiva de color, aparece oy descompuesta en fracciones
e wucs, cada una de las cuales parcce poseer no sdlo su. composicion peculiar sino
ue tambin aparentan regirse por leyes de absorcion nterestelar y cambios de color
de 1 luz propios

En el caso, pues, que se hubiera alcanzado el primer objeto de a presente nvesti-
acitn, & saber, que las nuevas formulas S,(R) de la abiorcion interestolar efectiva-
mente resultaran ser funciones de a longitud de onda . v de In distancia a1 sol que-
daria ain. por comprobar ol segundo, a saber, si tales férmulus serfan de utilidad e
1 prictica. Para esto ltimo, existe un excelente y abundante materia! moderno de ob-
servaciones basadas en los llamados médulos asules de distancia de 94 cimulos globulares
de Shapley (11; 12): ahidanse ademis los trabajos de Stebbins y Whitford (65) sobre
Ios excesos de color de 68 cdmulos globulares en los recintos 5 - 434 y 5. — 467y,
Fesp. = 426 3 = 4T s por un lado; ¥ s resutados sbtenidos por Stebbine,
Hutfer y Whitford (65; 67 68) entre , = 426 y % — 477 . tratando excesos do color.
5 lo: médulos amarillos de distancia de 1352 estrellas del tipo B, por otro. Quizés nue

tras nuevas formalas de abiorcion puedan experimentar mejoras indiscutibles al ser su
etas 4 una tal comprobacién. Ojali que a aplicacion de estas nucvas formulss represen-
te ademds una contribucién eficaz para resciver definitivamente el tan discutido pro-
blema de I absorcin ¥ alteracién de color interestelares en nueatra via licte.
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ue resultan de las “observaciones” visuales,sino mis bien & valores que por regla gene
ral representan s6lo un 30 % menor que dicho promedio. Adviértase adems que la fun
cibn fotografica de luminosidad de Bok coincide casi perfectamente con la de van Rhij,
(Véase In tabla 2).

Lo primero que se e ocurriria pensar & uno, s que una distribucion de densidades,
<uyos valores cstuvieran comprendids entre loa dados por van Rhijn y Bok, apli
cada & un par de esquemas Kapteyn correspondientes para dos colores, bastaria sola ya
para obtener la cantidad de estrellas observadas de ambos colores, Sin embarg, un ensayo
en 1938 nos demstrd claramente que ello es imposible con las funciones de luminosidad
de van Rhijn de los aios 1925 y 1996, ¥ que el problema. s6lo podria tener solucidn 1

al mismo tiempo que se modificara conveniontemento el andar reciproco de tales funci
nes se eligiera otra que estuviera de acuerdo con lus densidades. Eto ex lo que hicimos en
aquel entonces, sin tomar en cuenta una absorcidn interestelar quizds existente, porue
1) ello no nos pareci6 entonces de nocesidad inmediata para la prosecucién de
estro estudio, dado que en Ia mayoria do los casos las curvas de Wolf abser.
vadas en las regiones de la va lictea presentaban en general un andar ascenden-

te bastante pronunciado;

2) e intervalo do magnitudes (desde Ia m, — 6 hasta las 11 resp. 13), entre las
ue se realiz6 aquela investigacion nos parcci6 demasisdo pequetio como para
detectar exactamente ol efecto desconocido do.una absorcion interete'ar posi.
blemente selectiva,

A pesar de todo esto, 1o era ajena, en aguel entonces, a Ia mente del autor I idea de
una posible nuota comprobacién de la materia interestelar absarbente, dea. que parecia
trasuntarse de las discropancias existentes entre las funciones do densidad de diversos
colores que representaban Ia distribucion de las strelas en o espacio de nuestro sistema
salictico. En aquella descripeign del comportamiento reciproco de las curvas do Wolf que
fufan de cada una de lus 7 rogiones estudiadas entonces en a via lictea austrl, e indi-
caba entre otras coras, que n abioreion seectiva. podria producie un distanciamiento anor.
mal entre las curvas de diferente longitud de onda efectiva debido a que ela absorbia mis
fuertemente 1a luz azul que Ia amarilla. Como hemos visto, las curvas “observadas” de
Wolf que se originaban de los recuentos promediados de las estrllus de Ia vi lictea, re-
sultaban sor mis abiertas que las mismas “calculadas”, sin tomar en cuenta la absoreidn
selectiva. (EI valor promedio de las estrelas visuales “caleuladas” era un 30 ‘i menor
aue cl do Jas visuales “observadas”). Y con esto hemos arribado a lo que da origen a
nuestro nuevo estudio. Esto, que al principio pretendiamos fuera slo una introduccidn
tedrica de un trabajo que ampliara y mejorara las investigaciones anteriores que ttu-
ibamos : “Photometrisch.Stellarstatistische Untersuchungen in ausgewibiten hellen und
dunklen Feldern der sudlichen Milchstrace”, nos result de tal envergadura « importan-
cla, que hemos creido justificado ! que aparezca como investigacion independiente.
Tanto Bok (28a p 6) como von der Pablen (19 p 424) ya han adelantado algo im-
portante sobre lo que constituir. uno de los puntos de nuestra investigacion, a saber que:
Kapteyn (5) y Seeliger (6) ya han demostrado que en los nimeros N (.} en ninguna
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problema de la otacion galctica. Con este fin han sido usados grupos de astros que po-
Seen una fuerte concentracién galictica y que alcanzan distancias muy grandes. Asi es
Cémo, hace alguncs ados, L. Berman (55), tratando nebulosas planetarias, encontrd.

mag
0 T = 4 055 = 006 127 B W. Moreil y . - Sunord (36) por o en

mag

lasque aflorn lineas nerestelaes Ty ~ 09 <. Kl tratamiento de s variabies
e

Cefedas para determinar log coeficientes do absorcién demuestra cuin inseguros son

dichos cosfcientes; asi, basdndcce en Ia teoria de I rotacion galdctica A. H. Joy (57)

mag
b T = 085 2 mientras e ratando I mismas cofidas or e oo de

7
may
Bottinger y Schnellr (22) Tga al duplo del valor anterior,  saber que T4 = 150 .
e

Relacionado con Io que precede vale Ia pona adserti que Trimpler (38), en l afo 1940,

tratando nuevamente sus cimulos estlares ablertos, pudo confirmar su valor anterior
may

00 =, sefalando al mismo tiempo que para distancias R > 0100 kpe, un coe.

T
e

mag
ficiente tal como Tysy == 150~ por ser demasiado grande, era completamente incom

patible con sus datos. Sin embargo liama la atencion que E. T. Williama (54) simultinea.
mente se pronuncie con certeza par s > 1o
ke

antes, Wihelm Becker (59) dividiendo los cimlos estelares abiertos en tres grupos ca.
racterizados por el mayor o menor nimero e estrelas circunvecins, llegaba 4 la con-
clusicn de que s6lo 1os itimos delataban vestigios apreciables de absorcién interestelar.
Poco después R. E. Wilson (60) public sus investigaciones, resultantes del conjunto
observacional de estrella tipos O B, variablen cefeidas, estrelas del tipo ¢ no cefeidas
¥ estrellas con lineas interestelares; (todas las observaciones responden a la zona de la-
d galictics == 30°). Se puede llegar a una concordancia de todos los datos, s se acepta
que el promedio del coeficiente efectivo de absorcion (cosa por demis curiosa) sea igual

ra R<O00 kpe. Por otea parte, poco

para a luz azul y para fn amarill, vale decir, Que: Tisg m Tiap ~ 0.5 . En forma
e

semejante P. 3. van Rhijn (61) llcgaba en e'os aios al valor Tysp = 105 030 -
e
mientras J. H. Oort (62 p 48), al comparar una numerosa serie observacional de coefi-

cienes de absoreidn azul (fotagritica) y selctivos, se inclinaba por T, ~ 18 oz, B
e





index-91_2.png





index-91_1.png
HL Watxass: Buadisicn eselor y leyes de I absoreén interestelar o

Como ios mimeros corrientes de los cimulos globulares resultan ser ain <6l cifras

que van desde = 1 hasta = 46447, las posibilidades de orientar nuestra elucubracion ha
o ganando seguramente como pronto veremos en la figuras 4, 5, 6, 7, 8  en la tablat
17y 19.

La figura 4 nos demuestra Ju distribucién aparente de los hmulos globulares en Ia super-
ficle celste hacia Jos alededores del centro.galictice. Los cimulos con ‘atitud galdctics
positiva y negativa aparecen generalmente ndicados por + 6 O respectivamente. Los 26
imalos, anteriormente citados, que ienen las atitudes galicticas = B ms pequeias, vie:
nen sin embargo cada uno de ellos acostados sexin su longitud y Iatitud galicticas por
los simbolos que se dejan sin més apreciar en el interior del esquema de ls figura
observando hacia el centro galictio.

FIGURA 4a

Simbolos de los cimulos globulares «n las custro direcciones del cielo, que
‘Cmergen el centro. ulietico.

L-3260

" L= 3260

Todos estos 26 ctmulos globulares se encuentran en el interior de un circulo, cuyo radio
apenas si cobrepasa los 13”. 13 cdmulos de estos estin situados  norte del ecuador,
quedando al sur del mismo los restantes 13. Nototros sin embargo hemo afadido a am-
bes lados  en_cada uno de ellon 9 cdmulos ms, indicados en las figuras 4, 5,6, 7, 8y
en las tabas 17 y 19 por simbolos situados miis hacia afuera en Ia figura 4 Todos éstos
44 clmulos globulares, es deci, casi la mitad de los hasta oy encontrados, s hallan
en el intericr de un cireulo cuyo radio es de 26°. Los simbolos do que hemos hablado se
encuentran dispuestos en las dos columnas verticaies (=1) de lu tabla 15 junto con sus
Fropios nimeros corrientes

Las columnas verticales (2) hasta (+8) de la tabla 15 quedan suficientemente
explicadas por sus ttulos. Las luminosidades aarentes azules observadas de los cimulos
lobulares, tales como quedan indicadas por l autor (HIV) en las columnis verticales
(25), fueron calculadas en base a los dates de Shapley (Sh), las que, como es subdo.
(Handbuch der Astrophy-ik 5, 2 p 744). no aparecen en I escala de Pogson, conforme
a Ia formula de compensacion anteriormente usada (494 p 21), es decir:

100 5]y = BER1H0563 5 1 (1) ol
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mag
el mismo trabajo van Rhijn (61) encantraba que Tsg = 0.5, ¢ indicaba como limite
e
mag
superior presumible que Tis, < 15— ¥ como el valor de un coeficiente do absorcin,
pe

probablemente dependa en general de la regién estudiada del ciclo, do la distribucién ¥
de las distancias de los astros en cucstign.... et se explica per qué P. vn de Kamp
5 A. N, Vyssoteky (63) en base & una extenea investigacién estadistico-estela sobre pa.
ralsjes 3 movimientos propios de unas 18.000 estrellas se inclinen a pensar que
mag
o un vl Vatant sceptable paa st constant de I abroretn e I
e
proximidades del plano galictico

Taso =

Por todo o que precede nos podemos formar un concepto de la heterogencidad de
ideas cxistentes sobre la magnitud  asignar al coeficiente de s absoreién azul 0 amarilla
interestelar. La causa de esa heterogencidad sin duda que no habri de buscarse en la
diversidad de métodos cmpleados por tantos inestigadores, sino mis bien en la natura-
ez misma dol problema. Prescindiendo de otros muchos trabajos relatives a I aparicin
e Ia abiorcion selctiva, ésta resulta con claridad indiscutibe de las extensas investis
ciones llevadas  cabo por J. Stebbins, C. M. Huffer y A. E. Whitford, sobre Ia aparicién
e excesos de color e los cimulos gobulires (65), de las observaciones de estrllas
el tipo B (84, 66, 67, 68), cuya distribucién sbarca la mayor parte de I ia licten, y do
s observaciones d las estrelas del tipo A que rodean Ios polos galicticos, mis 1as que
circundan e polo norte de I rotacién de In tiera (69). Los tres autores nombrados legan

la conclusion de que s nubes absorbentes te encuentran generalmente en las fnme-
iaciones del plavo galdctico. Estas nubes y en consecuencia también los efectos que al-
Sorben  alteran lo Ius de las estrellas extdn en tal forma aisladas y son tan ivvegulares
que YA EN NINGUNA FORMA SE PUEDE SUSTENTAR LA IDEA DE UNA CAPA
UNIFORME CON COEFICIENTES CONSTANTES DE ABSORCION INTERESTE-
LAR, ya sea que 1o trate wna lonoitud de onda individual (= valores absolutos) o que
s¢ comparen dog (= valores selectivos). Por lo demds, lo alteracion intercstelar del
color hacia lo egidn central de la via lictea es mayor que en la direceiin opuesa, y ade-
ms las regiones ms brllantes de a vin ldctea ¢stdn en porte sometidas  n oscureei
miento.” Finalmente, queda ain par resolver el problema ue plantea Wilhelm Becker (70).
& saber, i 1t materia intorestelar so encuentra exclusivamento aglomerada en las nubes
oscaras que individualmente pucblan o espacic, o si las tales nubes occuras 1o son sino
como nudos de condensacién de una capa ininterrumpidamente continua de materia in-
terestelar.
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Los valores 1V de las luminosidades absolutas de los cdmulos globulares n Jas columras
Verticaes (+6) resulan automiticamente de la diferencia entre las dos columnas ver
cales vecinas =5 y =T.

Low valores de los verdaderos (no ya falseados por alteracién alguns) médulcs e
distancia m_1V—5 log Re 3 de los importes correspondientes a cstos de la absorcién
ntereselar S(B:Rn ) de lus dos columnae vertcales =8, fueron determinados por inter-
polacion de Ia tabla 14 en forma que su suma fuers

5i0g Re +S(B:Re

) 18]

e decir, que ustamente s igusl al mdulo d e distanci obsersada por Shapley (11 12)
falsado por absorcion). Por s para una mejor orientacion las paralelas oblicuss que
indican la distancia constante al sol (Ra = cons. para todas la Iatitudes galicticas B)
aparecen en mueetro esquema B—R—Z e Ia tabla 11 trazada distando exactamene 1°
8¢ sus partculares mdulos constantes do distancia m—1¥ — 51g Ry .

L ecuscin (8] puede también escribirie bao I form

510 ().

ke +

(B:Re ) 191

donde ot miembro de In fzquierda representa ol quintuplo del logaritmo de la distancla.
falzeada por I absorcin, Si escribimos ahora en la forma conocida (Stebbins (108)]
aque:

=1 (Ra)o oy
entonces vesulta sein I ecuacion (9] que: .
07 (Bifta) = — 02 x S(BiRa)

BN factor de disminucion fuss (B3R ) fué caleu'ndo segin esta formula con los
Suno(BiFa) de las columnas verticales (=8) y ce encuentra en lus dos columnas ver-
ticuls (+9) de la tabla 15. En las columnas vertiales (=12, +13, +14, -13) se e
cuentran entences tanto las coordenadas ..., Y., Z. de los cimulos globulares azules
fslseados do Shapley (115 12), como las vordaderas X [eie e direecion al centro galic-
tica; L=327° 50" (segin Shapley)], Y, Z expurgadas ya por Ia ccuscion 110] de 10
abiorcién. interetelur. La.correspondiente distribucian verdadera de los cimulos globu-
e en el espacio universal aparece en nuestras tres fguras 5, 6.3 7.

Nuestras figuras 6 y 7 admten una comparacion notable con Jas dos corresponien
tes figuras 3 de Stebbins y Whitford (A T 81 p 150 (1936)]. En parte con este fin
los 26 cimulos globulares cercancs al centzo galictico tratados alé especialmento por es.
tos dos autores so han marcado en nuestras figuras con flechas como. simboles. Salta
on seguida a 1a vist, que dichos 20 cimulos asf marcados poseen o en muestras o
figuras 6 3 71a coordenada X = 4 kpe con excepeion de o un, s decir, huestro ci






index-28_1.png
estulio fos nimeros de estrellas publicados bajo e titulo “Mean values of Log N.", en
i tabla 18 p 364 del trabajo (31) recién citado, a saber Jas dos sories de valores con-
tenides en as columnas 5 ¥ 6 cuycs opigrates “Photographic Grouping 090" ¥
“Vicual 090" agrupan las mugnitudes que van desde 40 hasta 20,0 para el amarill ¥
basta 210 para of il
Sobre In determinacion de los nimeros visuales,los autores (31) anotan brevemen-

to o sigulente: “Si se clasifiean los estrellge por sus maguitues visualcs, su distribi-
“ciin diferird considerablemente de la que e Aiciera considerando sus maguitudcs foto-

rificns (o latitud galdetics). Por el momento (1925) o se pueden suministrar deta-
“llcx para . tal ditribucion (visual) debido a que no se conoce como varia el indice
“medin de color con respecto a la latitud v fongitud gadcticas. La relacibn que vincula
el color medio y lo maguitud resultante e lax estrllas de todas las atitudes, fué de-
“Herminuda i embargo on Mt Wilson Contr. 287, Scares (81) eneontr que la losif
“eaciin prr magitudes fotogrdficas origina otra distribuciin visual diferente, i se aa-
“de al argumento m ol importe — Ie = (—0.16 — 0,050 m). Aplicando esta formala e
“loe ‘rores [lg N.(B=0"90°) o de la 5 columna de la fabla 18, se obienen s
“wimeras de cstrelas promedios corvespondientes a la clasificacion por magnitudes vi-
“wales. Eu la columna & de Ia misma tabla. aparecen los valores interpolados de los
“Ig X.. para lax magnituics exactas 0, 455, 1" [Para convertr of resuado de un
Fecuento obtenido fotogrificamente en otro visua), véanse las pigs. 452-457 del Lehrbuch
e Stellarstatiti de von der Pabien (19)]

L férmula de conversion de Seares (81) recién citada, o es mis que ol promedio
aritmitico de dos formulas lineales de interpolaciGn, dadas por €] mismo Seares para
o crecimiento pavlatino del indice medio de color Ie cusndo disminuse la lumi.
nosidad aparente m de las estrelas, promediado sobre todas las latitudes galicticus.

Ut de elas se refiere & las magnitudes visuales (smarills), v & la fotosriticns (o
e Ia otra. Ast:

Te,= 405040020 m,
lei=—018 4 0071 m,
dan como promedio
tet1e.
tem + 01640050 .
B

Las dos formulas que representan el indice medio fc de color como funcién de m, &
., 1m0 son o simples resultadoe abservacionales. Ahora bien; aunque ses cosa ya ad-
auirida por Ia estadistica de los tipos espectrales observados (19 p 257 82; 83 84; 85
86) que, 8 medida que disminuye la luminosidad aparente do las estrelas, 1os tipos es-
pectrales llamados dltimos (en especial ls G) constituyen of porcentaje mis fuerte del
conjnto, sin embargo parece también ser un hecho comprobado por s observaciones de
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2). — SELECCION Y ESTUDIO DEL MATERIAL
ESTADISTICO-ESTELAR DE LAS OBSERVACIONES

Para dar comlenzo pues a nuestra investigacion, debemos ante todo clegir las dos
curvas de Wolt “observadas” y de diferente color que deben formar Ia base de todo muce:
tro estudio. Como hemos dejado dicho, ol mitodo de Bok s6lo se ha empleado hasta ¢l
presente para recuentos de estrellas cuyas luminosidades aparentes son de longitud de on
daefectiva. comin, es decir, azul (= fotogritica), . == 430 s, por I senclla razén
aue hoy en dia apenas si existen recuentos de cstrollas de doble Jongitud de onda efec-
tiva. Existen en ofecto 4 regiones especiales del cieo donde se han observado simulti-
neamente luminosidades aparentes tanto fotogrificas como fotovisusles, pero tres do
cllas, a saber S Monoceroti L. B. Andrews (73)], la nebulosa. Norte Américs (Helmut
Muller y L. Hufnagel (74; 75)) v In Auriga [G. Hartuig (76)| se refieren  regiones
muy especiales, o sen a regiones donde. nubes ricas en estrellas lindan con nubes oscuras
casi en_ absoluto desprovistas de ellas. Razon por la cual, aqui, elus no pueden entrar
en consideracion, debido a que ante todo nuesteo trabajo pretende estudia en general 1
absorcion interestelar azul (— S.), amarllla (= S) ¥ respectivamente azul-amarilla
selctiva (~ S,.) en funcién de Ia distancia K al sl. Quedaris, entonces, por considera
le cuarta region e as mencionadas, pero es de lamentar que en ella, o sca en los alrede-
dores del polo norte galictico (K. G. Malmauist (77)| slo existan lominosidades
rentes completas hasta m—18 (y observadas s6lo hasta m 1)

Es verdad que J. Halm (78), on una investigacién estadistico-estelar aparecida en
1919, presenta uns fsbla numérica detallads de los nimeros amarilos y azulec de las
estrelas, Ia que contiene valores desde m—5 hasta m =18 para B=0", 10°,... 80°, 90°;
pero_puesto que dicho chmputo st bazado en un material de obiervacién (75, 80)
que hoy dia se considera como anticuado [von der Pahlen (19 p 454 y p 518)], parece
justo hacer caso omiso de él.

En contecuencia nos ha parecido que los nimeros (promedios de estrellas sobre casi
toda Ia béveda celeste) publicados en 1925 por Seares, van Rhijn, Joyner y Richmond (31),
iruen siendo atn los que mejor se adaptan  muestro propsito, debido a que estas ue-
vas determinaciones detalladas de los recuentos de estrelas segin Ia latitud galictica y
que vienen promediados para todas 1as longitudes representan perfectamente lo que seria
definitivo en Ia presente investigacion. Por eso, aceptamos como base de todo nuestro
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donde t, es una unidad arbitraria constante do tempo y donde S(B:Ra ) resuta general-
mente del exquema B——7 de 1 abiorcion interestear ({abla 14) resp.de as columnis
verticales (~8) de mucstra tabla 15. Asf conseguiriamo mis o menos para los cimulos
Flobulares y para by, 430 s (as proporciones de) los tiempos de exposiién de que da
cuenta Ia tabla 16.

TABLA 16
Relaciones necesarias de los fompos do cxpesicién para placa
can a1 fin de climinar o] efect 4o
an el didmelra aparents da

TgesclB] | [B] | Si(B ‘ A
| | (4 | |
\ | ™
o2 w06 | em | o i
R B O B A
os i" 5 o8 I EET) .
w | [ | e 0 i n
o |- T A
o~ s I8 n @ 2 0

EI Iy s [B] = 0 resp. B = = 14° divido e total do los cimulos globulares visibles
para nosoteus, en dos mitades exactas, de 1as cusles Ia primera est contenida en una faja
ecuatorial de 28° de latitud  la ofra se extiendo por partes fgusles sobre los dos gran
des casquetes polares. La tabia 16 nos indica que.

resp.
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Lo que traducido al lenguaje vulgar quiere decie que para que las mediciones de los di
mtros aparentes angulares de los cimalos globulares puedan ser comparables entre s,
en los - 23° de atitud galdetica 1 tiempo do exposicdn deberia ser 2 vces y e 1o = 14
i 4 veces mayor que en los polos. Apesar do las grandes diferencias individuales aparen-
temente existentes entre loc didmetros lineales, sin embargo a causa de l falta de tiempo
de exposiién, ya en Ia mitad de los cimulos globulares que se encuentran fuera do la

de = 12" do latitud, sata  Ja vista la dism'nucign de los didmetros an-
03 (wr13). medidon, Véase coma los didmetros lineales do los cdmalos glo-
dos en Tas columnas (=18) de Ia tabla 16 segin Ia formula

R
wm (1) - % o s

al crecer Ia distancia angular de los polos galicticos, s hacen ripida v fuertemente meno-
res que ¢ promedio del verdadero dimetro lineal de Jos climulos Tt 63 parsecs, caleu-
ado segin Ia formula [12) resp. (13).

Esta disminucidn de los didmelros aparentes [columnas verticales (+17) de a ta-
bla 15] de los cimulos globulares con (aproximadamente) igual tiompo de_exposicién
para todos los cimulos tiene lugar tan exactamente que Shapley ¥ Sayer pudieron esta
blecer Ia va citada formula [12], u saber:

[N r—

Bl cillalo de Tos verdadercs didmetros lineales D de los cimulos globulares deberia efec-
tuarse segin la formala. [14]:

1Bk

SxRGEnkp) ().
344 34

D (en parsees)

St ponemos ahora: .

T el
entonces resla:
© e X i)
D paren) = 19
e,
o






index-100_2.png





index-102_2.png
- (wia3)(tg) 2
21y 2197 = prz_,,(
(o ram) - (£2) ] 5






index-102_1.png
Si se roducen los dimetros aparentes comulares, obtenidcs por Shapley y Sayer con

iferentes tiempos de exposicion . segin a. formula que resulta de las scusciones 15]
111, 151, 1161, (@=mq —m.)

[ (o). t) ] 2 t

2y | ©

W0 P

i e reducen, decimos, & un tiempo uniforme d expaslcion (.60 minutos, apenas i
melora entonces un poco la representacion o la férmula (12]. Véase I figura 8.

FIGURA 8.ADSGs35 enkoc) - s disncas (R, de 0 cimubs
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Los verdaderos didmetros ineales D de los cdmules globulares partiulares, caleulados
entonces <egin I formula (19], figuran en su mayoria dentro e Jos limites siguientes.
50 parscer < D < 80 porsecs (calumnas verticales (=18 de ln tabla 15]. Y aqui 65
digro de notarse que en s proximidades del esuador galactico ( B =9°) estos valore: Do
indican una marcada bifurcacion en la distribucion do sus valorcs. Al sur del ecusder
galictico existe en los valcres D una tendencia pronunciada hacia ol limte inferior y
Norte hacia el limite superior. Para hacer desaparecer esta improbable ceparacion en I
distribucién de los valores promedios de los verdadercs didmetros lneales D de los el
malos globulares asi calculudos, en los alrededores del centro galictico se deberia despl-
zar algo miés hacia el polo norte galdctico el centro de gravedad de la absorcion intor.
estelar. P In escasez del material de observacién disponible no vale sin embargo por ¢l
momento la pena cultivar mis esta idea.

Si queremon entonces atenernos 4 que ol diémetro lineal promedi sea para todos Ios
cimulos globulares una constante 63 parsces, entonces nos vemos obligado a aceptar
1a cucién-hipesis (18) arriba mercionada. Bt equivale a sporer que (de 113 [18])
con igual tiempo de exposicion se tiene:

donde F'es I cuperfice del ciclo ocupada aparentemente por ol cimulo e el intensidad
‘aparente de lus estrelus ms débiles folografiadas del cdmulo. La hipétesi de la ccun-
cion [18) equivale entonces & <uponer que

Fxi = conat (20)

‘Presentindosenos los cimulos globulares disribuidos en 12 diferentes clases de concen
tracién que van desde los mis densos (CI=1) hasta los ms ralos (CI=12), si con la
ecuacién 120] recién eitada se creyera que en cuslquier forma se podsia calcular un didme-
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¢ FIGURA 8.Abscisas enKpe) : Las distancias (Ry); de 0 comulos |

0010 .

o
4

L  Ja absorcion interestelar. Las rayas verticales
NG® - - - comienzan en (insk (to) y terminan en el simbolo,
n s eainen (Wi, (1) donde 1,60 minutos.
- oo .
oit N low  Lalinea recta corresponde I3 relacion de|
NG | Shapley y Sayer (Harv. Repr N°I16);
N g (nlsRY=25
NS
I
o
%
|
|
- o
Bos o8 B o4 8 8 & &

on

1

i globulares observados por Shapley (Harvard
! Observatory Monograph N°2) aumentadas
artificiaimente por 1 absorcion interestelar.
Ordenadas (en minutos de arco):Los diametros aparentes
(@), (t) delos mismos 70 comulos Blobuares|
| observados por Shapley y Sayer (Harvard
© Reprint N°llb ), disminuidos artificialmente por|
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Si en ( 7) se hace por ej. p=2/3

115
0.87

tg = 4om

to — 90n se cbtienen los valores.
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precedentes multplicindolos por 10, y asf sucesivamente. . A consecuencia de las nece-
Sidades pricticas realmente ol esquema B—R—Z apenas 31 sobrepasa el Iy csc B, — 20

siendo eselB =100

para Bl= o

Esto no impide sin embargo, para nuestra orfentacion, que al final de cada linea recta
oblicua que representan las distancias constantes Ra s anote en su parte inferior 4 la
derecha ol valor limite miximo sleanzado por

Slgese B oo iR, )

para logese Bt
cusndo  csc B+ oo
para 80"

En este caso Ia f6rmula [4] se transforma en la simple forma lineal

s

z3

T0) %R,
con I que se han calculado dichos valores limites.

Un resultado del der. capitulo do nuestro trabajo que va dejamos consignado l prin-
cipio de este capitulo fué ue (23" c0) — 17000 de donde s deduce que:

(900 = 0-398,

Habiamos encontrado ademis aue Tys, (0) = 8162 ——. Con los valores de estas dos cons-

e
tantes caracteriticas anles hemos completado. segin Is formula (4] muestr esquerma
B cn In tabla 14, con los valores de I shsorcion a2l Interesteae Sy (BiRn )
A et v todo lsto —como ya se deJ6 constanca por necesidad de una pricba pro
o en  pg, 55-56— para, ain en n uposiion de atar flseado por I aborcidn n-
{erestela, aprovechar 1os mdulon azules obervados (n.—11) o de cuslauir ssir do
Iatitud gldctica B arbitraris  disancia verdadera o segin 14 formoia

W Sty R+ SBR) 18]

en la determinacion directa (interpolatoria) de Ry

Segin un propésito ya antes mencionado muchas veces aplicamos nuestro ecquems
B—R—Z de Ia absorcitn azul interestelar do la tabla 14 en el sentido recién citado por
medio de Ia ecuacin (8) sobre los modulos azules do distancia de los 94 cimulos globula
res observados por Shapley (115 12). Del resultado numérico de este cdleulo da cuenta
la tabla 15
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ain Ia pena llamar la atencidn sobro o que el mismo aio publicaba 0. A, Melniko (50),
& saber, que los resultados obtenidos por varios investigadores. indican que Ia pérdida.
de la energia que se observa.en los espectros de las estrelas afectadas de absorcin in-
torestelar, sigue en 1as longitudes de onda corta (= szul) una ley ', pero que después
pasando paulatinamente por exponentes mis pequenios ega en as de onda arga. (— roja)
@ valer -+, Segin Melnikor, cada longitud de onda (para un tamaiio dad de lss par-
ieulas que efectdan 1a absorcion interestlar) so rige por sa propia ley A~

En este mismo afo se trats & su vez do reolver el problema relacionado con Io ante-
rior a saber, si n I absorcién interestalar existiria una componente que 1o puardara de.
pendencia con L longitud de onda. Tanto B. Stricker (51) como el autor (49a) coincidic
Fon, por caminos diferentes, en dae como component de a absorcidn o alterada el valor

mag
4001 " Resultado que recién en ol afio 1941 fué confirmado por J. L. Greenstein 3

e
L. G. Hengey (52), quienes I tienen por un valor muy pequeho y ain despreciable

Yo en el aflo 1931, Bok (284) decia que “actualmente en ninguna forma se pueden
analizar recuentas de entrlias sin que so considere la absorcidn interestelar” La inve--
tigacion do la capa galictica de absorcion liego a su apogeo, cuando en ol alo 1931
E Hubble (53) public los resultados del recuento do 44,000 nebulosas extragalicticas (a!
norte de I declinacion — 30°, o sea, distribuldas sobre los 5; del cilo). Dentro de wna
z0na ccuatorial angosta v arbitrariamente variablo cnire B = = 6 hasta = 20°, en nin-
una forma se han podido ver nebulosus extragulicticas. Fuera de esta “sona d ausen.
cia” (Hubble la lama “Zone of o comienzan paulatinamente a ser visibles, Su
densidad de poblacién va progresivamente crecienda hacia los po'os licticos, alcanzando
e ellos en misxim, Con este resultado no solo comprucha Hubble la concentracén galdc-
fica de las masas abiorbentes en l espacio intorestelar do nuestro sstema de n via lcten
(el plano galietico resulta ast ser un plan do simeteia de la absorc'én interestelar), sino
e a su vez por Ia misma férmula usida ya por van do Kamp (24)

to NBm) = 05 (m —THese [B) + const.

deduce Ia mitad del valor de la bsoreidn azul interestelar que va de un polo al otro, 0 sea
ue Tomy 7 = 025 = 0705, Ante un resultado tan notablemente pequeo, . T. R. Wi-
liarms (54) modificando lgo I interpretacidn del material de observacién de Hubble -

EI problema do la absorci6n interestear, como se ha visto, en los § afos que van de
1920 a1 1934, ha svanzado de un estado de insoguridad a otro de franca existencia. Por lo
tanto al tratarse de nuevo dicho problema > podré desconsiderarse lo hecho y se habri.
de completar con todas las investigaciones astronmicas recientes. En la mayoria do los
casos se tratard de una nueva determinacin de las diferentes constantes de absorcion,
Fxtensas han sido en este sentido algunas investigaciones. modernas, relacionadas con ¢l
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ma logaritmica (Ip cs (Bl y oy By como coordenades). Asi es como nuestro esquema
PR dbujado logaritmicamente posee todavia dos ventajas adicionales sobre la red
e puntos reconstruido del natural en cscala. lineal, a saber:

1) La transferencia y las posibilidades de comparacion de resultados encontrados
en un ssquema Kapteyn (como es justamente nuestro caso) quedan muy faci
litadas por la e sus capas espaciales.

2) Como todos los puntos del esquema B—R—2 dibujado logaritmicamente differen
entre s en 0.1, resla evidente por Ia f6rmula (6] que las curvas de distancia R
Constante de ol (que son naturalment crculos) rosultan ahora rectas pars
elas que yendo de izquierda & derecha cruzen oblicuaments e esquema. de arri

i hacia abajo. I logaritmo de Ia distancia constante do tal linea recta. viene
indicado simplomente por Iy Ra, anotado bajo Ia forma Iy Z = g R en ¢!
contro de a columna vertical (—1) dol esquema y precisamente a la misma altu-
ra de Iy Z que cs donde termina bajo el dngulo B=90° (cuyo Iy ese 90°(=00;
esta lnen recta de dstancla constante. En la misma_colamna_vertial (—1)
mis I derech o encuentra el valor del médul constante de distancia corres-
pondiente w1V = 519 Z = 5 Iy Ru

La raztn recién apuntada en 2) es de especial importancia para el estudio de J dis-
tribucin de los astros en nucstro sistema galietico dado que ellos se caracterizan por
una propiedad que les es peculivr; en particular tritase en nuestro caso do la distribu
cibn do astros, que por ast decirlo, posean una luminosidad absoluta constate. En cste
caso lns lineas rectas inclinadas on nuestro esquema logaritmico B—F—, que en cusl.
auler caso ya son lineas rectas de constante distancia del sol, 56 transforman tambin 1
S ver en Iineas rectas de constante lumincsidad sparente. Sa adulteraion pongamos ¢!
caso par abrorcion interestelar podrd. entonces ser sstudioda cimodamente en este €s-
quema B—R—7 no s como funcin de la distancia sino s v tombién como funcion
e la atitud glictics. Beto ensancha. motabemento l campo do investigacion, puesto qie
en caso do contar con abundante material de observacidn, puede sumentarse todavia mis
<on el empleo de diferentes esquemas B—R—7 en longitudes galicticas particulares,
Pero para ell no bastan 1os 94 cimulos slobulares ni tampoco las 1352 estrellas del
tipo B, doblendo estas iltimas mis tarde dividirse on difcrentes grupos de ipual lumino
sidad absluta

Por el momento empero seguimos otro camino comenzando por lenar el esquems
B—R—7, cuya construceion y peculiatidades acabamos de exponer, por medio del cdlulo
directo con los valores de Ia absoreidn intrestelar  n todos sus puntos. Exto se efec.
taa sencilamente calculando s6lo una ves, desde sbujo hacia arriba, foda In columna
19 (lg cel90° Ig Ru). Los valores Iy S, por encontrarse al lado en Ia columna hor.
sontal del mismo ly , resultan entonces do inmedisto segtn Ia formula. (5] anadiéndo-
s 0.1 Todo el trabajo queda realizado una vez que se aya lenado de esta manera ¢l
esquema B—R—2 en las primeras 10 columnas verticales con los valores S que van desde
o cie 90°| = 00 hasta Ip esc [1°2] = 0.9. Los valores , por encontrarse en las provi.
mas 10 columas verteals y en Ia misma horizontal que I Z, resultan de las 10 vertcales
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A esto hay adn que afadic que en 1o que respecta & 1a deerminacion de Iss atitudes ga-
Ticticus de los camulos gicbulares (v mis tardo también de las estrelus del €0 ), nov
hemos dejado guiar por las concluyentes explicaciones de Stebbins y Whitford (65 146,
1e) sobre & capacio que sirve de fondo a) cimulo globular NGC 6440. Es decir, que
Drescindiendo do st camulo, los 25 cimulos globulares mis cercanos, visibles en las
Inmediaciones del centro aldetico, penetran casi con igual profundidad a ambos lados
e faga de Hubbie caracterizada por a susencia de nebulcsas extragalicticas. Esta o
mogencidad do penetracién de tales cimulos, adn visibles en este lugar de la via liciea,
o “faja carente de nebulosas” [como 'a e llamado brevemente Hartwig (76 p 214)|
S pone en evidencia segin Stebbing y Whitiord (65 p 147), debido a que el centro entre

- dos latitudes galicticss mas pequeins (d 1os dos cimulos NGC 6304 desde ef Norte
3 NGC 6558 desde ¢ Sur) s siti 4 1°2 al e dol cuador galictico si e acepta e polo
e Newcomb 412" 4474 = 191°1 ; D= F20'8 (1990) y & 0°25 al sur, si se acepta ¢!
lamado polo Harvard A=12 40 = 190D — £ 28° (1900). Si empero e calcula ¢!
centro aparente de gravedad do lns ongitudes L y lattudes B galicticas de todos estos 26
Cimulos globularee (Ap J 84 p 151 Table 7). vale deci, incluyendo también & NGC 6440,
entonces e encuentra sogin Stabbins y Whitford

L 5
pars ol polo de Neweomh 326°6 4 10
pars o polo de Harvard 3292 — 0%

: o

s dec se llga en B a valores muy semejantesa | T L%

Considerando ademis que nuestro sol esté situado con_mucha probabilidad un poco al
norte. del plano central galdctico —Lindblad (17a p 1009. 17b p 571) indica para este
Por 4117 ¢+ 0.034 < 0.011 kpe como ol valor prebable mis plavsible— hemos deci-
ido empléar en este trabajo el sistema Harvard de as coordenadas galietcas (Lu :Bu)
egin Ohlson (106) (suponienda para simplificar Z ¢ 0)

Notese ademis que en In tabla 15 hemos alterado completamente el medo goneral de
expresar s datos de los camulos globulares por el orden de sus nimeros NGC (corres.
pondientes s 1a AR de los mismos). Queriendo extudiar en un esquemy B—F—7 la ab-
screion Interestelar de las longitudes de onde. particulares como ambién la selectiva de
los ctmulos globulures, hemos dividida los 94 en cuestitn, tomando primero 46 con Intitu
salictica negativa (1 mitad zquierda de la falfa 15) ¥ los restan‘es 48 con positive
(mitad derecha de la misma tabla). Despuds,  lo: 91 cimulos que resultan de extor dus
rupos les hemos asignado colectivamente une ntitud gulictica B que decreciese desde
arrita hasta abajo, enumerdndolos luego |coumna vertical (0): tably 15] en forma que
existier cierto paralelismo de crecimicato entre el nimero corrinte de un cdmulo 3 51
exc B resp. Ig cse B El cimulo globular NGC 2419 no iene nimero determinado, con
excepeitn del intermedio_+ 134, debido a que propiamente no encuadra con o grupo de
Ics demi por su distancia desproporcionadamente grande y directaments opuest al ce
tro gldctico [véase W. Baade (107)]
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poraue se tione

loRa—lgese B = 0.1+ lg Rn— 01 —ly exc B,

(61
Por esta ccuacitn deducimos ademis que los dos valores de absorcidn
SUgese Bl ;lgRu) y  S(O1+lgee B ;01 4+1g Rn)

tienen lugar también a exactamente I misma distancia Z del plano galictico; es decir
que en Ia tabla 14 so encuentran estos valores uno al ado del oo en dcs columnas ver-
ticales vecinas, euyos dos Ig ese |B| difieren solamente de 0.1, y en unt misma columna
horizontal que corresponde al mismo valor Ig Z. Por csta razén hemos encabezado a
tabla 14 con el titulo: “Esquema Ig cse [B, — Io Ba — Iy 2", 0 en gracia 4 I brevednd
simplemente “Esquema B—R—2"

La doble ecuscién [6] no representa en lo esencial otra cosa que a forma logaritmica
el ast llamada ley de a cic:

Bo=Zx e B 7

Propiamente hablando habrfamos también pdido construir directamente nuestro esquema
en base a la férmula [7]. Y en cfecto, pues para lo que nosotros desedbamos obtener, e
decir, contar con una red de puntos qus cortando transversalment  1a via lictea y sen.
do vertical a plano central, contuviora ef so y un de los dos polos galicticos (por el mo-
mento naturadment sin una definicidn aproximada de la longitud galictica I, de dicho
corte transversal), s6l nos hubiera bustado I 7.

Sin embargo un tal esquems basado en la formula |7] 3 reconstruido directamente

e nitural por coordenadas polares By R teniendo al ! como origen, adlece sin em
bargo do dos defectos de importancia:

1) ola red de los puntos (donde deben suponerse situados los valores de In fun-
cibn por ei.: %) esti seccionada por distancias lineales  anglages iguales y
entonces Ia supuests estructuracion de nuestra via lictes por capas planas para-
elas en ninguna forma se pone en evidencia; o

2) dicha red te supone dividida en forma tal que todos os £, Ig Py y £ Iy csc B
resultan iguales entre si 4 0.10 y entonces la estructuracion de la via lictea re-
sulta patento al colocar todos los puntos do nuestra red sobre lineas rectas que
corran paralelas entre si y con el plano_ galdctico. En tal caso entonces en ol
esquema y hacia 1a parte mis distante del sol habré de contarse con un espacio
de exagerads magnitud para dibujar los valores de Ja funcién (p.c. de la ab-
sorcién. interestelar S),), cuya distribucion en este corte transversal de la via
lictea habri de cstudiarse. Por ol contrario en Ia parte proxima 4l sol dicho
espacio disminuye progresivament hasta ¢l punto do que en ¢l plano galictico
resultaria imposible cualquier antacin.

Estos dos defectos quedan eliminados con el solo hecho de dibujar el esquema de J dis-
tribucién de lcs puntos como queda consignado mis arribs, & saber utilizando la for.
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). 1a que, por st decilo, es una funcién de 7, resulta mejor ahora_ eseribr:
s, ). Esta es 1a razén por Ja cual tendridmos adn que calcular nuevamen.
¢ muchas tablas para S, (B3R ), puesto quo i deberiase probar primero un valor con-
veniente para Sy (B:Ry ).

TABLA 14

(Véase en el sobre de I Ser. contratapa)

Comenzanmos pues nusstra tarea, como lo demuestra la tabla 14, concibiondo que la
ran capa. saldctica de absoreidn, exts ccpucsta por capas particuares paralelas como
lo indica I columna ertical (—1)  cuya fzquierda se indican as distansias 7Ry’ del
plano galictico central, pano que consideramos encontrarse en la parte inferior de
tabl, mientras que ) vértice del polo galictico (norte o sud) Jo concebimos situado en
I parte superior de la misma, EI centro de I columna vertical (1) contiene los valo-
res Iy Z corvecpondientes & s distancias Z. Recordando el esqueria Kapteyn hemos cle
Fido ntencionadamente las diferencias 4. Iy 2 entro valores Iy 7 vecinos. igualmentd
Grandes Y precisamente In prictica ha comprobado un importe £ 1o Z ~ 010 (exacto)
como el mis conveniente ¥ necesarlo para poder inerpalar répida y hcilmente en I ta
bl 14 Lo valores S deseados de absorelén correspondientes a todas 1 atitudes galic.
teas B v distancia R - Lus columnas verticales siguientes (0, (1), (+2), (+3)
eteétes, corresponden 4 fas visuales que en la columna horizontal 3 indican lis dife
rentes latitudes galicticas, o sek, contando desde Ju zquierda hacia Ia derecha: B=90°0;
526;39°1; 30°1; 2353 te... En las columnas verticaes bajo estos encabezamientos s
encuentran. los valores S(B;fa) de absorci, calculados segin Ta formula (4], Ln dlc.
cibn de los valores de la variable independinte Bl para los cuales en especial 3¢ han cal
culudo Tos importes de a funcion S(B:Rn) ¥ que a primera vista 1osultan difciles de
comprender, encuentran su explcac'én formal si se observa la 1* colamna horizontal
s titulos donde s indican 1o valores corrcspondientes delIp e 5 . Quicre deci pues,
e s mismos crocen de fzauierds & derechs. § comenzando con g cic (90° 0.0 en la
cantidad de 0.10 (exactamente), es decr, cn exactamento ol mismo mporte, con que cre.
cen do abajo hacia arriba los valores Ig 7 Iy Ry en ) contro de Ju columna vert'-
cal (—1). Precisamente en a igualdad do los pasos (~010) con que crecen genersl-
mente lus dos variables independientes B y Ra en a forma de

e By R =l Rur d g cic B

en s dos dirccicnes de s coordenadus del esquema de la tabla 14, e encuentra defin
vamente ol por qué do la faiidad con que pado ser llevada a cabo Ia tarea de calcular I
tablas do las diferentes funciones S (B3ftn), cosa que parecia al pricipio exigiria mu-
ho mis tiempo.

Supongamos, por elempl, que hubiéramios calclado S(B:R 1) para un pur muy de
nido de valores Ig e .y Ra y hubiéramos obtenido el valor o S(g csc B g R) como
resultado. Entonces basta ana mirada a la formula |1] 6 4] para comprender que ec:

10 SOy ese B0y Rn) < 01 ity SUp e BAgRi). 5]
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ran cuta de absorcion de que acabamos de hablar no slo haya extinguido por com.
pleto en los alrededores del ecuadsr galdetico, n vista de sus enormes distancias, los
cimalos globulares, sino que también haya hecho invisible en las s préximas corca-

s del ccuador galietico un sinnimero de cimulos estlares abiertos, Posiblemente esto
explique un fenémeno que tal ver pueds. nuevamente prosentarse en otros tipos de astros
de fuerte concentracién galictica, a saber, Ia doble salente que con acentuada hendidura,
en el medio se advierte en Ia curva de I distribucion de Jos camulos ¢stelares abiertos
cegin'a fig 6 de Shapley.

Pers dado que hasta ahora 1o hemos podido observar 1os cimulos globulares existen-
e en el micleo de nuestro sistema. galitico, puesto que su didmetro cs de 2 kpe cabe
presuntarse i alguna vez no nos serd posible llegar con muestra. mirada hasta el centrs
de nuestra via lictea. L contestacién es qu> probablemente nunca, porgue para.ello de
beriamos aproximadamente vencer una absorcion interestelar azal do mis de 30 magni
tudes, Fundindonos empero en nuesixo esquema B—R—7 do la absorcion interestelar
(aaul) de I tabla 14 podemes exprear con gran generalidad ¥ exactamente las cur-
vas (sasles) limites del verdudero alcance Ry do nuestra vists haci el interior del .
verso como funcitn de la latitud galictica B scgin Ia formula (8]

519 RS (7R ) = W)

¥ precisamente estas curvas limites resultan ser funciones del médulo observado de Ia

Gistancia (m—1W) s En Ja tabla 18 3 o la fig. 7 hemoe indicado tamb'én lus curvas
limites (linens discontinuas) para (n—IV) - £14-0. Esta curva imice (azul) de Ja

visiilidad de los astrés presenta la salinte scbre el eje X pero ain todavia 4 355 kpe

el sol; mo s of didmetro re-tante del centro galdeticc, e que a pesar de permanecer
n invisble, habria disminuido hasia la 3 parte del actua, siendo

(W) 01470 para Z((B[=1°83R =10 kpe) =032 kpe
contea el anterior.

(M I¥) = 895 para Z (B =57T =10 kpe) =10 kpe
Hucta el presente hemos reconocid cimalos globulares hasta una magnitud limite azul

e (1) =175, Ahora bien, si esta magnitud limite a que es dable observar los cimu-
los globulares pudira ser ampliada en el saul en una caniidud de

1480855 0 sea hasta () = 11754575 = 41770

entonces, quizis para siempre, nos quedaria sélo desconccido en realidad un muy pequei
volumen —n 3730 de la parte actual— del centro galictico, Para una mejor com-
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férmul 5y R — (n—1¥)y , asi como también los valores 7 en las columnas verticales
1) 3 (61) s obtienen segin la formula
=
pr—

wenl

Un traao fuerte en nuestras figuras 5 (pano ¥2) ¥ 7 (plano XZ) representa las
curvas limites de 1o cimulos globulares hasta ahora descublertos [ (n—1¥) ., =8°5] que
Genen origen en 1 combinacion de estas coordenadas calculadas R v Z. S 1o hubléramos
hecho e-to en e plano YZ, quizis entonces no hubiéramos podido llegar a 1a cenclus’én
o poder decie que s duda e a abioreion nterestelar Ia que sobre todo s In causante
(e mo haber potido descubrir hasta el prosente oteo cimulo globular en eca direceion;
Que en las tongitues galdcticas L—240" resp. 60", e doci, alrededor del cjo —Y resp.
¥ Fesulen tan pocos los cimulos visiles con rlacidn al sistema tota de los mismos se
xplics al fin y a1 cabo por Ia pesicion excéntrica de nuestro sol.

EN caso resalta muy diferente si ze considera el plano XZ. En la pég. 75 dejamos -
ch, que Stebbing y Whitford (65 p 164) mismos dudaban de cu Fig. a. Al mismo tiem,
1 (péx. 89) dejabamos sentado que por aplcacion do nuestras nuevas formulas (4] para
T absorcion. interestelar tomando en cuenta T fuerte ¥ ripida condensacién de 1y capa
galicicn do abeorcién desde los polos hac'a el plano central do Ia via lictea, habiamos
logeado reduci debidamente s saliente domasiads aguda que la distribulén espacial
crlcalada de los 26 cimulos globulares de Stebbins y Whitford"” producia en nuestro sol.
Pero “por ueitros cilclos” nosotros ain o Rablamos logrado condensar estos 26 ci.
mulos divectamente dentro del ceniro galictico, En efecto; so hcieron los céleulos para
n gran grupo de 11 cimulos globulares que so encontraban entre norotrcs y ! nicleo
e muestro sistema galitico, ademis so caleularon ls casquetes del polo nortey sur del
misme,  sin embargo el nicieo mismo o s6c resultd lbre de cimulos gobulares, sino
e nos resuld ain inquictante csa saliente, que aun cuando corta ¥ roms, se dirgia
hacia nuesiro sol. Sin embari, shora sin alsrmarnox podemos explcar e caso en €
plano XZ por medio de nuestras curvas limites de visbilidad e invisibilidad para el va-
Jor lmite (m—19) 15,85 dado por In observacion. Estas dos curvas limites ccn cre
ciente aproximacitn hacia el so (véase nucstra ig. 7) se acercan constantemene desde
‘ambor lados —norte y sur— al eje de las X, hasta que sus dos tangentes e cruzan en ¢l
Punto de dicho e que representa una distancia hacia nosoiros de slo 2.17 kpe. P o,
podria ser absolutamente posibe que el no haberso ain descublerto cimulos adicionales
' aquel pran grupo de 11 cimulos entre lov 4 y 6 kpe de distancia se debe o esa gran
cutia de la. abscreién interestlar. (No dobe estrafiar pucs que hayamos incluido en nucs.
e lsta el cimulo globular +47—NGC B3 & pesar de su exigun latitud saiction
Bt

Y al respecto quisiéramos afadie e coguida dos palubras sobre ln figura 6 de
Shagley (12a p 708). En ella se han presentado los nimercs tanto de los cimulos glo-
bulares como tambisn de los :telares galdcticos abieros, agrupades & intervalos de 2
de latitud galictiea cada uno v como funcion do a misma desde B -—50° hasta 50
I comportamients do ambas curvas pre.enta una notable congruenca. Quiis la mismu
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donde
1) s refiere a diémeiro aparente do la capa galietica de absoreion,

2) abarea aproxmadamente todos los *26 cimulos globulares de Stebbing ¥
Whtford

) abarca mis o menos la mitad del toal de los cimulos globulares descublertos
hasta .

Sin embargo ain podemos apreciar el preblema do la separacién del universo visi-
ble del invisible, diestamente en | esquema B—R—Z. Con cste fin en primer lugar
hemos introducido en la tabla 14 de nuestro ecquema de I absorcidn interestelar (azul)
s dos curvas limites (szules) caleuladas on Ia tabla 15, En ella apreciamos o andar
en i de cada una de estas dos curvas como funcién al mismo tiempo de B, R, 7. (En ol
Caso de que § fuera una funcion de R solumente o adn de S0, la curva lim te vendria
Gada simplemente en el cxquema B—R—Z pst una linea recta incinada. R—-const. resp.
W5 1y R—const). Igualmente in‘erssante resulta sin embargo nuestra tabla 19,
Exto representa. tambin un exquema B—R—Z; pero ya su notacién no implica valores
e indiquen por el I importe de la aborién interestelar segin una. formula, <ino
S lugar s en ls correspondientes puntos del espacio B—R—2 lo simbolos (séase pi
Fina 71) de los 94 cimulos glabulares a los efectos de poder estudiar In disiribucidn de
aquellos n el esquema. Ademis afiadimos en ol mismo las dos curvas limites de la
lidad de s astros hasta (m.—1V) 5, =875 resp. 14°0. Los 1 cdmulos globulare: visi.
s so distribuyen con bastante uniformidad sobre a supericie con que se cuenta en
ecquems, inclusie Ia larga y aguda Jengua la que naciendo en pequeias ltitudes galic
Heas aproximindose s 'a corva limite e T vistbildad para I aue (n—IV) s, - 5%
intotiza en 1a linea recta inclinada que es ol verdadero médalo de

On—I) ~ 2 Esta 61tima representa aprosimadamente Is minima distancia (~ 2.5 bye)
al <ol de cur'quier cimalo globular cuya la

de a distribucién de los cdmulos slobulares n Ia tablu 19, en realidad nuevamente s
indicio de su fuerte concentracién espacial hcia la via lictea, resp. hacia ol centro de
aguela, dbido & que el volumen de los anillos culas que en nuestro csquema R—B—2
vienen caracterizados por las células disminuse cada.vez mis bajando hacia Ja derccha.
Si nuestra suposicion hubiera sido que ol verdadero modu'o de distancia. (n—1V) de .
cimulos globulares generalmente no excediera £7-(R<25 kpe), entonces de Ju tabi 19
tendriamcs que concluie quo en realidud ya hubiéramos tenido que haber descubierto to-
s Jos cimulos cuya latitud galictica se aproximara a [ >15°. S8l reién caando I
uemos . reconocer los cimulos sicbulares cuyo médulo. (azul) o ervado de dixtancis
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eliiendo en regiones especiales do Ia via lctoa grupos de estrelas del tipo B y A de lu-
‘minosidad absoluta mixima, investig6 qué coeficiente azul do absorcion T, deberia ser
aceptado como el mis en consonancia con una.distribucién de densidad constante de las
estrellas situadas en el plano de I via ltea. Como promedio encontré:

mag.
T=t0s

e

¥ como valor méximo probable:

mag.
(@ 520

e

En general, Schalén considera como muy probable que la fuerza de la absorcién varia
fuertemente de una region a otra. Bl valor misimo antes citado fué encontrado en Cygnus
¥ Auriga. Como hasta entonces, Schalén acept6 tambicn Ia forma lineal simple de It 3b-
Sorcién interestlar 5, medida en magitudes T 5 R. Schalén dedujo sus coeficen-
tes de absorcidn para distancias desde R = 1 hasta més o menos 4 kiloparsecs. No escaps,
naturalmente, a Schalén, el detalle que, a pesar de la seleceion de las diferentes regionss
del cielo y de Ias diversas leves que rigen la Riptesis de . distribucion 4 la densidad
e 1as estrllas, con Ins distanciae de las mismas ¢l coeficiente T de ln absorcién inter-
estelar disminuye cusndo dichas distancias son muy grandes.

Los resultados de Schalén sobre las relaciones de In_ sborcion en nuestra via lic-
tes, encontraron pronta confirmacién en un {rabajo de Trimpler (16), basado on ol exa.
men de 334 cimulos estelares galicticos abiertos. En un centenar de estos, Trimpler tes
16 de ver si valia la conocida relacién

pm="_xr
st

hipgtesis plausible que se tenga que
Didmetro lineal promediado — D

cont.

aue w, 0 sea cl didmetro angular aparente do un cimulo, venga dado por observacién di-
Fecta en minutos do arco, y que B, expresado en kpe, aparezca bajo-ta forma. del médulo
do distancia m—M. Extraio resaltado: el promedio de las diferencias Dn—Da. resultan-
te del examen do cse centenar de cimalos estalars, subdivididos en ses grupos para dis-
tancias osclantes entre £—0.3 y R—3.8 kpe, delata un andar que guarda una notable
relacién con la distancia , a saber, que loa diémetros lineales D calculados para. los
clmulos mis lejanos cas duplican el tamafo de los mis cercanos. ¥ a falta de algo que
explicara satisfactoriament los resultados abtenidos, se comprob6 que tales diferencias
pueden, a lo menos en primera aproximacién, ser tratadas aplicando la ley ya citada de
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sclucién de nuestra ccuacién (8] al tratar dichas constantes.
Nucstea ecuscion [8) era.

=) 505 by B+ S (SiF)

donde la absorcion interestelar S, shors, o sl e funcidn de una variable independiente
igual a 1 dictancia R, sino que como se supono en 1a férmala (4] 1o es al misms tiempo.
de lax dos variables independientes Ra (distancia) y B (ltitud galictica) : obiénese asi
Ie soluciin de In ccuac’én 8] despejando Ry, pero ya o sélo como dependiente de 1a
constante (m.—W) ., del nrimer miembro e Is ccuscién (8] sino tambin como funcion
de Ia variabie independiente de Ta atitud galdctica B. Por lo tanto, Ia distancia limite R
pars un certo ¥ supuesto alor limite del médulo observado de Ia distancia. (m—IV) o
serd ya una conctante R—const. sino mis bien una curva perfectimenie definida
Ra=R(B). Nuestra formuls (4] de la iz, 65 era:

SRz

St introdujéramos en Ia formula (8] nuestra formala 4], nos dariamos cuenta do l ifi-
cultad que significaria representar Ro. com> funcion de B 6 , as como por el centrario
apreciariarmos la comodidad si tomiramos I} 6 Z como funcion de Ru

Si e recuerda que 51 Ro = (m—I¥)a_es igual al modulo verdadero de Ia distancia
el correspendiente atitud galictica B; entonces, como va se difo, nos pareeid que el
método mis imple era encontrar Ia solucién do nuestra ecuacion 8]

) = (m— )

(B (=) |

buscando (m—IV)s repectivamente Ry por interpolacin (a que algo mis detaladamen
t se cxputo en la pag. 7 n nuestro esquema B—R—Z de la abiorcion interestlar
azul G430 1) en'Ta tabla 14, En a tabla 18 se presenta el resultado numerico de estos
céleulos en las dos hipbtesis, a saber que sean:

(W) =875 resp. 1470,

En fas dos columnas vertiales (53) ¥ (5.4) resp.
ducen en primer lugar s6lo ls valores (n—) y Sy, como. resultadss inmediatos del
cileulo, valores cuya suma si %o computa en cada columna horizontal debe <iempre en-
tregar 85 resp. 140. Lox valores R en lue dos columnas verticales (52)  (62) resul
tan sin embargo dircetamente de las columnas verticales vecinas (3) ¥ (63) segin ln

3y (54) de la tabla 18 so repro-
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I seri de dencidades D(R..") encontrad por nosotros en Ia tabla 7 subsiste debido
aue I sero promediada vale para todas las longitudes galicticas. Sin embargo, una 13
pida ojeads u a Fig. 8 de 'a extensa investigacién reaizads por Oort (52) 3 recién pu-
Hlicada (1958) sobre I distrbucidn de las densidades en nuestro sistema.galictico, nos
demuestra que con la seie de densidades D(R.:") que derivé forzosamente de nuestro do.
ble esquema Kaptesn de Ia Tabla 1, nuestro estudio en lineas gencrales marcha satifac.

toriamente.
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para 68 cimalos globulares de Stebbins y Whitford (65); anidanse los excesos do color
Chtre 426 y  ~4TT yp v Jos mdulos amarillos (.50 ) do d'stancia de 1312 ¢
rllus del tpo B de Stebbine, Huffer y Whitford (66; 67 6%). Trataremos primero los
cimulos globulares en distancias aproximadamente do 10 Epe, porque la estrella del tipo
B 610 han sido observadas & distancias de s o menos 0.5 hasta 2 kpe

A los efectos de abordar este trabajo —que abarque no solo los 94 cimulos globi-
lares sino también I 1352 cstrellas de tipo B— debermos dar primero a nuestras dos f6r-
mulas do la absoreion interestolar, quo valen exactamente stlo para la latitud galicti
B—25:5, una forma que permita su aplieacion inmediata e todss ls atitudes galicticas.
Considerando entonces que en nuestra capa galitica todos los planos do igual densidad
¥ fuerza de absoreibn sean paralelos entee s y con e plano galdctico donde se supone en-
Contrarse el sl 1as rlaciones entre los radios vectores que partiendo del sl barren dife-
rentes latitudes galicticas hasta In misma distancia Z del plano galicteo, so regularin
coma se sabe por I ley de a co do a latitud, y ast obtenemos:

Sp = Syt ese| B xew. By = Rutesc| B

Sut = S e [28°] vesp. But — Rt e 1287

aclB ene 23°]
res. Rt - i
e B

en consecuencin
el B

e 23
o

s

)

La formula dltimamente citada nos indica of importe de la absorcién interestelae Sy n
direcién de una latitud galictica B arbitraria como funcion de una dstancia Ry también
arbitrari, cuya marcha coincide con Ia. direcién de esta misma latitud galdctica B, siem
Pre que a absoreion e nos haya suministrado de antemano en forma explicita com fun-
cibn do R para alguna otra latitud galdcticn coalquiers (en nuestro caso para B2
Esta forma. explicita de 4 que ya dimos notkisen e capitulo anterior s (véase pig. 53)

T B

o) X R

2]

Las dos constantes T,
pasar de N (R

(0) y .7 () conservan naturalmente sus valores constantes al
S0 (Rn). oo influyendo para nada en el traspao de wna a otra su
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4). — EL ESQUEMA B—R—Z Y ALGUNAS
APLICACIONES DEL MISMO

En el Ser. capitulo, por la aplicacién simultinea del método de Bok n mis de cum-
bl una serie de condiciones abservaclonales, hemos tratado de abtener lo mis fielments
Posible I reconstruccidn tefrica de los nimeros de estrellus promediados azules ¥ ama
illos, observados por Seares, van Rhijn, etc. (31). La introduccion de una_sbiorcién
interestlar selectiva v algunas condiciones. secundarias se juzgaron imprescindibies a
tal efecto. Después de muchas prucbas en Ins que se varisron I constantes se g final.
mente a una solucidn del probloma, en la que los nimeros obscrvados de las estrllas
desde las aparentes mis brillantes hasta as mis débiles concuerdan notablemente con
el cillalo. Por lo tanto no tomando mis en cuenta la reconstruceion “incompleta” do
1os nimeros amarillos observados de la estrellas legamos entonces  1a conclusion que
Jas dos formulas (una para ol azul y para el amarilo la otra) de la absorcién interes.
telar resultan ser las empleadas en el esquema Kapteyn dltimamente tratado. (para 'a
Iatitud galictica F=235) a saber

31k 3162k
SuanR) s R) = e
16 B

1+ r 14— g
000 o316

En el capitulo pasado hemos agotado, al parccer, todas las posibilidades de una deter
minacién ms exacta de las constantes de estas dos funciones de la absorcién intereste.
lar, maturaimente hasta el limite que permiten alcanzar los nimeros de estrellas entre.
gados por Seares, van Rhiln, etc., y Ia latitud galictica especial de F=28'5 [cuyo
log (cse 23°5) es exactamente 0.40]. Las dos nuevas funciones de absorcion “que englo-
ban ¢l universo" tenen un carécter ta, que no nos ha sido posibe ain constatar 1 valen
respecto a Ja absorcion interestelar de otras latitudes galicticas y si deben ain introdu
cirsels slguna correccion. |En la pég. 55 ap. 2) insinuibamos ya esta necesidad al tratar
e los cimulos globulares]. A tal fin existe un excelente y extenso material de ob-
Servaciones de los médulos azu'es (. =430 pu) de distancia de 94 cimulos globulares
de Shapley (11, 12) y de los excesos de color entre 2
resp.
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tado de Bok se presta especialmente para detorminar as condiciones de as nubes oscuras.
de I via lictes, Sin embargo, refriéndose  tantos trabajos publicados, i se quiere do-
terminar o cosfiiente de absoreion azul u otea cualquiera slctiva, 4 sea en os espacios
vacios como en las nubes do estrellas de Ia via lctea, so habrd.siempre do reniiie l in-
vestigador a a sintsis de comentarios de Lindblad (17 p 1010; 17b p 571), von der
Pahlen (19 p 619) y Bock (280).

Por lo demés, A, Brll (38) indica que dentro de pequenias distancias (R < 0.100 kpe)
Ia reacion entre la magnitud absolata M, Ia magnitud aparente m, y la distancia R (en
ke

Mis=m 105k

ofrece un excclente medio para determiar el aditamento S do I absorciomaue como fun-
i de R, transforma Is luminosidad absoluta caleulada M, Més tarde, A. Corlin (39) tra.
ten parte de apicar este método,

‘Nuevos valores investigados del coeiciente do la absorién Interestelar en y entre
diferentes longitides de ond hicicron pensar en una teorla fiskca de Ia extincin de Ia
luz do Ias estrelles en el universo. B. Schoenberg trats do resolver dicho problema en una
orie do trabajos. BI primero de ellos (40) aparecid en 1932 sosteniendo la tesis de que el
Coeficiente de 1 abioreidn interestlar sigue, en s dependencia de I longitud de ond
una ey 5. e decir, SG) = - Sin embargo los datos observacionales nunca Justifiea.
ron o exponente X — — 4; mixinie que una seri de nvestigaciones espectrofotométricas
4R Trimpler (41), 0. Struve, P. C. Keenan y 1. A. Hynek (42), J. Rudnick (43).
J. S Hall (88) v J. L. Greenstoin (15) reaizadas en ol periodo 193037 se inclinan
Por X = — 1. Ademis, este expenenio paroce quedar comprobado por las investigacio-
nes febricas do . Schocrberg y B. Jung (46; 49¢) y por as de C. Schalén (47; 48). Mis
célculos (400), basados e datos obeervacionales y en Iy formula

so= 22 o 4o+ 0]

Que responde a 1 suposicion hecha por el pref. Schoenberg en base a sus mis recientes
averiguaciones (43), arrojaron el extrafo resultado:

1 En la sona interor (uiads [B] < 5°) de nuestra via lictea, posiblemente s6lo
el exponente X — — 1 tiene una importancia real; en ningin caso apare el ex.
ponente X — — 4.

2) Fuera de esta sona (quizés [B] > 5°) e exponente X = — 1 parece por ol con-
trario completamente mposible, micntras que of X = — 4 podria ser muy
probabe.

ARidase 4 eso que anteriormente ya_(108), en ol mismo afo 1937 debido a la lteracion
del color de los cimulos globulares —es deci, ya bastante alejado de la capa Falictica
de absorcién de Trimpler— habia enconteado ¢l valor de X = — 8. Finalmente, vale
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e yor I ipdtesis que ' densidad D(R) adn mis alli de R=0.100 kpe, contando desde
< exterir 41 nterion, seguia creciendo francamente cada ver mis, es decle hasta:

DER=0010 kye) = 225
DR=0005 ) = 250
) =2m

Cruimos deber nuestro tomar en euenta en el clalo, aunque no fuera mas que sumaria-
e, e exceso conocido de las extrellas absolutamente.brilantes mis cercanas al sol
Zomo o dejamos consignado en Is pig. 3132 incitados por una investigacion especial
2 van Maanen (101), quien en ls alrededores do nuestro sol (% < 0.004 kpe) aba e

estretlas
Gimado en < 020 " e decir, una densidad tres veces mayor que la que pars
Crarseey
D -1 wimiten tas funciones de lumnosidad de van Rhijn [Gro Pu 47 (1986)], es dcir
estrttas
parsee)

L distribucion de las densidudes D do las catrelas en of espacio universal, en vigor

pars todos os colores, in tomar en consideracion a longitud de onda efectiva de las lami-

nosidades apurentes o absalutas —resultado secundario do nuestro estudio en el esquema

Kapteyn—— aparece representada en 1a tabla 7 como funcion de 1a distancia Rys al o1,
i

z

ot 5 como fnci de 1 distancia Rt = Ry X sen 235 = 2 B

el pano alictico,

En la tabla 13 damos lugar ademis a Ias modernas neo-leterminaciones de Oart (38) v
van Rhijn  Schwasemann (99). Nuestras citras (columana HW) se encoentran —i vale
ana comparacién— e coincidencia satis{acoria con I otras dos columras entre Z—0.100
¥ 0.100 kpe. A distancias mayores de 11 vi Jitea, nucstros valores D son masores, pro-
Eablemente porgque en nuestro trapaio, cosa que o han hacho los autores citados, se hu
tomado en cucnta ol efeets dela absoreién nterestelar, lo que aparentemente disminaye
125 cantdades observadas de las estrella. Naturalmente que a nesotros nos {ué in duda mis
ficl imponernos de este efecto que Io fuera para van Rhijn y Schwassmann cuyos nim
ros de estrellas procedieron do latitudes galdzticas B—30°—70° 6 para Oort B~20°—g0"
1 razén ha ido qus nucstras esrellas al prccder de B=0"—90" ademds de exenders.
n una direccion de ltitud galdctica ms peauera o sea de s6lo 25% podian observarse
en dos colores para Ias mismas luminosidades aparentes, Nuestras densidades D en n ta-
bla 13 se btuvieron suponiendo implicitamento que Ia densidad D en ¢l plano gaictico
mismo poseyera en todas las distancias el valor 1 pues i este valor decrecira lentamente
coma lo han indicado van Rhijn y Schwasemann en I ltima piging de su invest
reién citada (99 p 187 Tabelle 18), entonces hubieran resultado un poco més grandes
‘ain nuestras densidades D en distancias 2> 0.400 kpe. Una difcultad de comparacién de
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nadas YZ, es muy fiel expresion de esta gigantesea aglomeracitn de los cimulos globu-
lares en general como asf también en especial de los grupos dobles y milliples hacia €1
centro galictico.

En la fig. 21 de Shapley (12 p 758), al presentarse la distribucion de ls clmulos
slobutares en sus coordenadas originales Y., Z, se deja entrever ya slgo de eso. En ln
£ig.19 [plano X., Y. y en 1a 20 plano X,, Z,] do 1a misma publicacién de Shapley, I dis-
tribucidn do los cmalos globu'ares en Ia direccion de la X aparece pronuncisdamente
alargada. Stebbins (108) es el primero que ha recurrido a la ley de la csc “pura” de la
abeorcien interestelar para conformar mis <imétricamente en el plano XZ 1a disribucitn
do Ios cimu'os globulares. Su_experimento (108 p 57 Fig. 2) fué coronado_por ¢l
mejor do los éxitos, apesar de haber empleado por aquel enfances (1932) en su formula
Iy f = — 00324 cie B un factor demasiado pequefo comparado con ol que se deberia
emplear desde el punto de vista actual.

Poco después van de Kamp (114) publict cus diagramas de la distribucion de I
clmulos globulares en Jos tres planos principales XZ, XY, YZ. En correspondencia con
ol importe 040 mag encontrado poco antes por 1 (24) corio la mitad del valor de la
absoreion interestelar azul que media de un polo al otro, van de Kamp (114) utlizd para
la determinacién del factor f (véanse al respecto también nuestras formulas (9], [10],
111] de la pig. 72) la sigulente formula;

lof < =008 e B

La_disteibucion de los cimulos globulares en el plano Y7, asi caleulada v dibujada
(114 p 163 Fig. 2) por van de Kamp, domuestra ya muy caramente lu concentracién
de los cimulos en los alrededores del centro galitico, aun cuando en dicho dibujo toda.
Via falte a representacion de los clmulos globulares dobles ¥ miltiples, indicados por
nsotros en nucstra figuea 5 especialmente por sus contcrnos. Por oo lado van de Kamp
ha calculado también en ol m'smo trabajo (114 p 161 Table 3) Ia condensacién hacia el
centro geométrico de gravedad de su sisteme de os camulos glebulares, encontrando que.
el mimero de los tales disminuye por kiloparsec cibico aproximadamente en proporeién
Snversa de lu 3 potencia de 1y distancia de fquel; decrecimiento en realidad muy ripido.
Para 'a distancia del micmo hasta el 52l encuentra el pequero valor de 5.5 kpe.

I autor que a continuacion se ocupb do los diagramas de la dstribucién de los ci-
mulos plobutares de van de Kamp (114) pareco haber sido F. K. Edmondson (115). Esie
‘adopte simplemente en u dibujo (115 p 9 Fig. 4) para ol plano XY las coordenadas de
s cimulos globulares calculadas por van de Kamp haclendo uso de la formula recién
citada para Iy /. Edmondson relacionando al mismo tiempo las velocdades radiales de los
cimalos slobulares con Ia teoria de la rotacién galitica recién comprobé que Ia distan
i del centro galdctico al sol resultaba. ser do unos 10 kpe aproximadamente. En con
“ecuencia se adheria —como nos 1o dice & mismo— comp'etamente a la suposicién de
Stebbins ¥ Huffer (61 p 251), es decir, & quo todos los cimulos avistados hasta ahora
o deben encontrar situados entre nuestro sol y ol conteo galictico, pero (casi) ninguno
detris. En base a su cileulo sobre la distancia del centro geometrico de gravedad de los
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donde Ro_puede determinarse directamente por interpolacitn. En In 2 cussti, a! con-
siderax nuevos astros de una cierta magnitud absoluta IV, todos superiores en brills &
una observada magnitud aparente imite prefijad m., y de manera que 8 s vez el médulo
obrervado de distancia (n—1V) resultara también valo limite miximo constante y i1,
se investiga sobre Ia forma de la superficie lite entre Ia visibilidad ¢ invisibilidad
de dichos astros, o dicho en otra forma, <e buscaba ln forma que posee . curva limite
entre visibilidad e invisibilidad do estos astrc, 1a que se origina por la interseccidn de
I superticio recien citada con el plano XZ resp. YZ. La respuesta  esia 2 cuestin e5
por demis simple en ¢l caso en que la ablorcion nterestelar S sea independiente de Ja
latitud galdetica By que por Jo tanto depende Gnicamente de Ia disiancia £,  saber:
S=S(R). Entonces Ja distancia limite, calculadapor la formula (8] para un valor
fijo (m—c), seri igualmente Independiente de la latitud galicticn B, pues se tiene
Ru R const.; es decr, las vecién menclonads superficies limites de a visibilidad de
Tos astros seriun en este caco superfiies estéricas, asi como las curvas limites on lo pl
hos X7 & YZ resularian circulos alrededor del punto ccro, ¢l que représenta ol lugar.
del observador en nuesteo col. Unicaments dentro del rcinto de estos circulos se obser
Varin astros

Abora bien, desde hace ya mucho tiempo nos e conoeido —ecmo al parecer por pri-
mera vea Io indie C. V. L. Charlier (117 p 36; plate 7) en ol aio 1918—. prescindiendo,
de I distribucion excéntrica de los edmulos globulares en a superficie el cieo, que aire-
dedor del ecuador galictico y hasta una anchura total de 7 4 8° se destacy uni “faja o
susencia” [Stebbins  Whitford (65 p 147)] que evitan al parecer sistemiticamente -
vadir los cimulos globularer. Por eso las superficies limites de la visiblidad de estos
astros seguramente no son superficios cstéricas, sino en el mejor de los casos —y en el
de aceptar simetria circular alrededor del cie 7~ dos casquetes esféricos, entre los que
<o encantraria un anillo en forma de cufia cuyo canto apuntaria hacia el interior en di.
reccién hacia el scl. Todos Ios camulos globulares inluidos entonces en este anillo-sufia
tampoco serian observables por nosotros, fenémeno.del cual derivaria su denominaciin
a “faja do ausencia aparenc”. Dicha faja so delata ya caramente en 1 diagramas
tndos de I distribucién de los cimoles globulares en los planos X.Z. & Y.Z. do Shapley.
(11, 12) —quien In llama “Regién of avoidance”—. En consccuencia la curva limite entre
visibilidad ¢ invisbildad de los cimulos globulares en estos dos plancs y en las proximi-
dades del eje X resp. ¥ et formada por una cul, cuya punt en ninguna forma.debe
terminar necesariamente en el sol mismo, sino que pucde hacerlo ya mucho antes por cr-
cunstancins especiales, Beto se ve mia claro en el pano XZ o largo del efo 1 X tanto.
en Ia Fig. 3a do Stebbins y Whitfcrd (65) como en nuestra Fig. 7. Por la aplicacion de
e fuerte absorcién interestelar azul sobre las coordenadas X. Y. Z. do Shapley, resulta-
ron la verdaderas X ¥ Z de los cimulog globulares. La consecaencia o5 que Ia fuerte
aglomeracion de los cimulcs globulares que en ol paro ¥Z (nuestra fig. 5) de todos
ldos se orientan haci el centro galitico (véise pigs. 84:85) recién ahora en realidad se
o presenta con toda evidencia, no asi sin cmburgo las dos incisiones en forma de cufia
de la invisibilidad de Jos cimulos globulares lus que por 'a reduccion de las coordensdas.
desde ambos lados se desplazan 1o largo do los efes —Y y +Y. Eg cirto que el fend.
meno encuentra oh parte explicacién en el hecho de que para estas dis longitudes
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Cimules globulares que le entregaba 5.5 kpe, van de Kamp (24 p 103) suponia que dicha
Gira, mucho meror que 1 del centro galictico ccn la que deberia coinedir, rosullaba
i duda falsada o Ja ausencia de cimulos globulares visible, pero que deberian exis-

i, especialmente en Jas cercantas del plano central galictico y a grandes distancias; por
A gritico (115 p 8 Fig. 4) Edmondson estima que nuestro sistema galictico todavia
Contiene por 1o menos tantos cimulos globulares ms que los hasta ol presenta descubiertos
o saber: 94 camulos). Stlo i, puede reconstruirse, como dice Edmondson, a fuerte
alomerscitn de los cimulos glcbulares que do todos Jo lados e orlentan hacia o nicles
i nuestra via litea ¥ que tan claramente sc manifiesta on I proyeceién de log mismos
“abre ol plano YZ, cemo por ¢l contrario resulta tadavia tan deficiente en la el XY.
Como causa del por qué hasta hoy nos ha sido posible resiments observar 6o el 50
de loc cimulos e realidad existentes, Edm:ndson apela, como era do suponer, a la ab-
orcin interestelar, 1 que, como es Sabids, ¢ ms Tuerte hacia o centro galictco que
en cualquiera otra direceién de cilo, dificulando en consecuonci In visibilidad que re
cultria hasta cer nula por ensalver aquella dicho centro y las regiones que se encuen-
tran detrie del mismo. EI nuevo descubrim'ento do cimulos globularcs, especialmente en
esta direceion 3 & los efectos de clasifcacion, contard. con Jas difieuitades que ofrece
“obre todo I fa'ta de discriminacion en 103 wstro fotogratiados, Edmondson cita como
cjemplo nusstro cimulo globular +12=NGC 5694, l que hasta hey, que sepamos, ¢ el
ltimo (1982) de los camulos descubiertos en nusstro sistema galicico (por Lampland
¥ Tombaugh (116)].

Basindonos en la mitad del valor de la absorcién interestolar azul de polo & 1<lo,
e decir en 0.40 may. encontrado igualmente por ncsotros (séase cap.  de cate trabaio).
e decr, basindonos en muesteas figuras 4, 5, € y 7 ya suficientemente detaladas, pode.
mor adherirncs 16l sin difiultad 4 los conceptes sobro e nimero, disribucian 3 visi

i resp. nvibilidad de los cdmulos globulares en nuestro sistema galictico confor-
me fueron inciado; por van de Kamp y Stebbins ¥ luogo reajustados por Edmond
Nuestro cimulo +32 podria despertar n alguno Ja sospecha de que quizds alguns vez
¢ pudiera abservar a través o por detris del centro. galictco, sin embargo nosotros
u hemos adelantado en la pé. 84 que la verdaders distancia de este camuo con toda
probablidad no alcanza a los 16 kpe sino que a lo sumo dicta sélo la mitad de dicho
importe.

e mis, sobre Edmondson ain podemos avanzas un paso més por 1o Que respecta
la exposicitn sobre visiblidad resp. inv:ibilidad d I camulos sobulares. Lo que quierc
deci entonces que podemos directamente indicar en ol plano X7 de In fg 7 (como tam.
Fién en € plano YZ de la fi. 5) 1a curva limite (saul) entre ambas regiones basdndono.
en nuestras nuevas fGrmulas 4] de Ja absoreion interestelar (szul). Nuestea 1 cucstin
formula Ia progunta sobre la magnitud de In verdadera dirtancis Ko de un astro, e
an. atitud arbiraria galictica B, coyas magnitudes aparente . chservada, por Io tants
fuleada por la absorcién Interestelar S, y absoluta W nos fucran conocidus. ¥ la ree-
buesta nos Ja entrega Ia conocida. férmula. (8] de J pi. 9.

mWes g R 45 18]
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(L—240° resp. 60°) distantes 90° del centro galietice, Ta sbsoreiGn inerestelar ya es
micho menos fuerte coma en In direccidn de Ia L—330°. Ademi en ¢stas dos longitudes
Jalicticos sabre todo en ninguna forma se pueden apreciar tantos cimulos globulares por
Tazén de Ia ubicacién pronunciadamente excéntrica del sl con respecto l sstema total
e os mismo. Estas dcs razones valén, como es sabido, en una escals mucho mayor
para la condicones de visbilidad de lo cimulos glabulares que e orientan hacia ¢l
ol en I direccion del eje —X.

Ex posible entinces ahora, como ya defamos establcido, expliar tedricamente y de
n nod satistactoio estas condiciones de visibilidad de Jos cimulos globulares, indica.
dus por la observacién, inte-duciendo la formula (4] do la absorcidn interestelar  en
nuestra ccuscidn (8] ¥ esto vale como respucsta a 1 2 cue ton. planteads. anterior-
mente (i, §7). S embargo i debemos afadie que s solucion de a ceuacién 18]

mW=5 lg R +S (BB )

se debe trcar, como indicamos ya, o Ia supesicion de una cierta magnitud limite n.
Chiervads, correspondiente a un grupo dado de astros que posean todos Ja misma cons.
tante de luminosidid sbiolata V. Con oo extas no son suposicionss necesaria-
pare o const, En realidad muesteos 94 cimulos 7o gozan de Lumi-
neridad absoluta IV uniforme [véanse las columnas vert cales (+6) de I ubla 15]. Enire
tanto o] autor (492, p 25 Abbildung 13) anteriormente habia va indicado que lne d fe
Kencias entre s luminosidades absoluas més fuertes y lus mis débiles de Ios cimulos
Flobulares observados a-bre todo hasta ahora en Ititudes ga'icticas B/>14° [cs deir pa-
12 cic B <4] pueden legar hasta 4 magaitudes y quo al aproximarse l ecuador galictico
dichar  forencias dieminayen moy ripidamente en forma que para.  <6° [¢s decie para
cse B >10] apenas si rsaltaban mayor que 1 mag. Segin losdatos observacionales exis.
fentes hasta hoy, [columnas (1) de la tabla 15] suponemos para los imulos globulare:
como mayor médulo de dictancia azol bservads el dot (m—1V) ,—85 mag,-.; valor
que slcanzan justamente un gran nimero do cimulos, superindolo d los nuestros perias
Con (m— V) =877 magicy el —16=NGC 7006 y fertemente olo 13 o —NGC 2415
<on (n—I1) =021 mag,., segin Baade (107). Este 'timo clmulo no_cusdra en
efecto cin la serie de los demic. Las columnag verticales (~5) de In tabla 15 nos indic
can ademis que ol promedio mis plausible para la mugn'tud aparente azul abservada de
menor brllo puede ser aceptada (n.) s, 115 magi... La lom nosidad absluta. (-1
Duesta e el promedio aproximadaments constante) que deriva de eso,

Wi 41158,

430 mag

corvesponde exactumente al valor, al que en lima instancis toms In distribucion de fus
uminosidudes abiolutas de 0s cimulos globulares, cuando s va acercando al Ecundor
nlictco, com se ve per Ia Abbildung 13 del trabajo va cilado (496, p 23) del autor
Precisamente i donde el efecto de n absorcién nterestelar es mis fuerte, <s donde ox
tres valores 115, 85, 8.0 se ven mis frecuente y exsctamente cumplidoc: o que nos in.
e a creer que e exas regiones debemos tener mayor conianza en ln sxactitud de T
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subindice 28°, sublndice que s6lo indica I tattud galdctica de su origen. De la substtu
cidn de (21 en 1] resulta

T (0) X Ra
sne

3]

©) X R x exe 25
14 2 X X B
St (o) x eoe B

i ahora en esta formula, donde S aparece como funcidn de las dos variables independien:
tes By Ro, se toma a B como constante y 30 forma I derivads de la funcion S en e plany
ictico mismo

csim
(L) Ta® =T

T D an
constatamos que 7 es una constante universal por el hecho de resultar completamente

independiente de la latitud gatictica B, latitud bajo Ja cua partimos del plano galictico
con la absoreidn Interestelar . Por eso, en ade'anta para simplificar escribiremos

Tu 0) = Tos0) = 7(0)

suprimiendo por carecer de significacion el subindice B resp. 25°. En el denominador de
T formula 3] podemos atn introducir la siguiente transformacitn:

S0 = S(00°; )

donde $(0°;20) representa naturalmente Ia mitad el valor de Ia absorcion interestelar
e un polo hasta e otro. En consecuencia Ia firmula [3) se podri eseribir como sigue:

TO) % R
S@il) = ———o

7o Xewe B

(4]
1+

Al parecer deberiamos ahora afrontar Ia laboriosa tarea de caleular una tabla con do-
b entrada para la funcién  segin Ia formula (4], dado que S depende de s dos varia.
bles independientes B y R de una manera_complicada. S tratiramos S, _ .y 011
forma indicada y i corrigiéramos por Ia alteracitn de olor azul os modulos de distancia
el mismo color (- = 430 s ) observados por Shapley, podriamos aprovechar los demis
datos de obsersacién, tanto de los cimulos globulares como de las estrelas del tipo B, los
‘que & su ver se apoyan sobre otras Jongitudes de ondas efectivas . |~ 180 (redondeada
para & 4T7) 6 530 6 630 s 1. ¥ puesto que simultineamente con % se modifica
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teo-estclar de H. S, Jones (7), publicado en 1915, encontramos ya determinado el valor
il coeficiente eietivo T.. enire Ia longitd de anda efectiva szul (fotogriics) ¥ la
amarily (sieual o otovisual) :
mage
=0 2
e

—Ti=

En el afio 1017, 5. Halm, (8), en una investigacion de caricter semefante, encontr para
e costiciente de 1a absorcién Interestear en la luz azal sola

may
T 4305
3

Halm hace notar que en la formula

bsorcién en magnitudes)
x

Sycus _ T (50
s = = L)
e valor de = toma f alor de aproximadsmente —1 cusndo e combina su coefciene
a2l con el anteriormente denominado selectivo azulamarillo de Jones; s decir, que s
{endri aproximadamente Ja lamada ley . de la alteracién de colr nterestelar seec.
iva. Guiere dtir, entonces, que desde huce ya 25 afos han sido suminisirados —para
cirtas suposiiones especiles— valores y cuslidades de Ia absorcidn interstelar. En
uestra presente nvestigacion volerdn, pucs, a reaparecer estos datos en u misma for
ma aunaie para condicones muy partculares. En lo que e refere a desarroll histér
el problem de I absorcion intrestelar en el espaco, puede consutarse la excelente i
Sertacion de H. Kienle (9). aparccidn en 1922. Adjunta a dicha publicacin se encuentra.
na Tsta abundante de a ieratura a rerpecto; entre los nombres qte se citan subrasa-
mos que en I actualidad deberian mencionarse de ura maners especia a F. S, King y
P4, van Bhi,

Un compis de espera en los ensayon tendientes  establecer una dependencia directa
entre el color de la estrllas y sus clstancias, es provocado por lus observaciones de os
colores de Tus estrelas n Tos cimulos lobuiares, realizadss en los afos 191517 por
H. Shapley (10; 11 p 118; 124 p 715, 739) que contradecian spodictcamente a slecti-
vidad dl In absorcion inteestelar; a cllo se aiaden ms tarde (1925) los trabajos de
K. Lundmark (19) sobre I variabildad de 1a lominosidad superfcial de as nebulos
extragalicicas respecto a sus distancis, . fnalmente. (1929). Ias investigaciones de
H. Shapley  A. Ames (14) sobre Ia relacion entre diémetros, magnitud fotométrica y
distancia de nebulosas extragalicticas en a regidn Coma.Virgo, aue corroboran una ab.
Sarcién general no-selectiva n ¢l espacio unversal interncbilar.

Sin embargo, os resulados sobre absorcén interestelr en nuestro sistema_estelar
btenidos en los afos 1920 y 1950 par C. Schalén (15) y . J. Trimpler (16) contribu-
yeron eficentemente  In salcién dl problema dindole asi un nuevo impulso. Schalé,
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labulares es con mucho de los més numeroses. Segtn P. ten Bruggenkate (111) e en-
Contraria entre s grandes nubes de estrellas de la via lictea en ¢l sagitario, y que
Segin In teoria de B. Lindblad (112 p 30 Fig. 7) representarian el poderoso brazo in-
fermo el sitema espiral do nuestra via Jitea, ccnceptos que poco depuks fueron com-
orabados de mevo por A Wallenquist (113 Fig. 26). Notable también s Ia “cadena en

Sorma de flcha de los cimulos lobulacs” —35, —25, 45, | 711 1 que por e

de I proyeccién aparece en el cielo alargada sobre una longitud de arco de mis de 60°.
T punta de Ia flcha esti formad. por el climulo —35, l que en ol espacio resuta ser el
mis cercano a nosotros, formands una de sis partes terminales nuestro cimulo 21 ¢!
ue posce el didmetro sparente mis grande siendo por ezo famos: bajo Ia denomincion
e Contaui,

Por Io dicho nos veriamos en Ia cbligacién de pensar que en 1os alrededores del cen-
tro galictics, es decir, & mi © menos 10 kpe do distancia de nosotros, se tendia que en.
cintrar Ia mis poderota aglomeracion do cimulos globulares. En rea'idad de verdad la
Fif. 4 trasunta que los alrededaras inmediatos del centro galdetico, vistos e proyeccion,
estin ocupados exclusivamente por aqul gran grupo de los 11 cimuls, ol que se encuen-
tru a la distancia sproximada do sélo 4 8 6 pe; pero a su vez a misma figura nos delata
que tanto a porte como al sue de esto lugar un grupo vecino inmediato de cimulos glc
Bulares especialmente amplio. (esbozados 60 en 1 fg. 4) 3 que cegin s fig. 6.y 7 se
encuentra de nosotros 4 uns distancia de alrededor 9 &pe corresponde por razancs dind.
micas l centro galictico. En estos dos grandes grupos los comuloz particulares s en-
cuentran por 1o general con alguna mayor inccherencia. Por compensacién, cada uno de
exios dos "grandes” grupos contione entre ctroe dos cimulos globulares doblesy ¢ “gran’
zrupo del sur ademis un edmulo globular tiple, No cometemes entances un error a on-
fiderar estos deg "grandes” grupos de cimulos slobulares como Jos casquetes polares
inicamente visibles del centro galctico, suponiéndolo a ete idealizado coms  una esfera
llena de clmulos globulare. Para simboliza los palos, norte y sur del centro galictco,
en nuestras figuras 4,5, 6 y 7 se ha anadido por cso en la notacién una N a! clmulo
ddble (+25 439) 3 una S a sinétco (—28 —52). Aperar de haberse trazado algo ajur.
tados sus Timites exteriores, sin embargo of gran casquete del po'o norle contiene con
todo 7 céimulis ¥ ol del sur hasta 11. No habria dificultad de enumerar aiin entre ¢ tos,
al norte de! ceuador galictico los dos cimulos 26 y 32 y al sur ol —18. Vemos por
i en la tabl 15, que Ia distancia (Ra) 50 kpe, tenida por insegura segin Shapiey co-
mo st misme nuestra Ry —16 kpe para ol cimulo globulr +32, cazo inieo, admiten en
a cidslo ] cnorme didmetro lineal verdadero de Dm— 167 Prsee. En ste caso s
embargo seria mucho mis probable que su verdaders distanca fucra solamente la mitad,
¥ que quedara ain asf ubicads en o interior de nussiro gran casquete norte del centro
lictio. Los dos casquetes par 1o tanto sumados incluyen unos 20 cimulos, o3 deci.
aproximadamente un cusrto del t-tal de los cimuos globulares generalmente. vigble:
husta el presene por nosotro, 1os que comparados con lox 94 visibles en tod mue-tro
sitema _galictico representan para. aquellos un volumen del wnerso que resulta nots.
blemente. pequcio, Nusstra fig. 5, al reproducir de los cimu'o: globulares lus c-orde
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sicidn de primer plano con respects a su distancia de nuestro <ol Por el momento stlo
no de los "26" cdmulos admite e céleulo o una distanca Ko en reslidad menor que
40 kpe, u saber, nuestro cimulo —33—NGC 6636 con R ,',—2.1 kpe. Hemos logrado asi
reducis debidamente la desproporcién dé Ia parto saliente hacia nuestro sol de la disti-
bucion de estos “26 cimulos globulares” en el espacio universal producida artificimente.
por I aplcacién de la “loy do I csc pura” do la absoreion interestelr.

El cimulo globular NGC G656 sin embarg, sobre todo de entre los 94 isibes, re-
Sulta ser ademis el mis carcano & nuestro ol en nuestro sstema galietico. No fué pues.
quizés pura casualidad que fuera precisamente ete cimulo o primero en ser deccubierto
después de 'a insencién del anteojo como tal por T en el ano 1665, como nos lo com.
Dica Shapley (11 p3) en base & un rolato de R. Wolf (110). Por ol contrario lo que
ciertamente s en realidad casual e que este cimulo se encuentre entre aquelos 26"
que aparentemente por efecto de proyeccion,redean e of ciclo mis cercanamente ol centro
Balictico. Bl rango en efecto do I cimulos globulares, ordenado sogn su verdadera s
tancia al sl (cua posicién se encontraris al pie de Ia tabla 17) retuta shora. (desde
abajo hacia arriba) ser 1 siguiente, com se vo en Ia tabla 17.

L tabla 17 contiene todos los cimulca globulares cuya distancia & nosoteos es R<6.0 kpe.
Estos ciimulos que rodean mis corcanaments nuesiro sol son casualmente también 26,
pero de ellos s6la 10 pertenceen a los hasta ahora citados como *26 cimulos del centro,
galictico aparente”. En efects, Ia Lsta de los "26 cimulos el centro galictico” de Stebbins
5 Whitford (65 Table 7 resp. Fig, 3a) contienc también 11 cimulos cuya distancia &
ex menor que 60 kpe. En esto so fanda el quo nos veamos obligados a suponer que ox
casual en realidad cl que entre nosotros v e centro galictico en una distancia de cerca
46 kpe se encuentre una mayor concentracién de cimulos globulares. En esta concentra.
cion incluimes, de nuestra numeracidn, los 1 elmulos ciguientes; +20, 35, 38, 39, 43, 44,
47y 27,39, 40, 4. Sdlo 9 de estos 11 portenceen a 1 lsta original de os “26 cimulos
e contrc galictico”. Para orientarse mejor, una inea de circunalacion engloba a estos
en nuestras figuras 4,5, 6 y 7. Nuestro ciimolo 47 NGC 6440 también pertencee @ este
rupo v es en efecto ol Gnico do entre ellos quo tene l latitud galictica tan pequefa.
Los camulos giobulares sobre todo parceen inclinados 4 agruparse (en general no
mie de dos) en el universo. Conocidos son los grupos en el cielo, que por su proyeccién
puramente externa saltan 4 'a vista, como por ej. los dcs cimulos lobulares dobles

| muestro cimulo + 1=NGC 5024
R |

uestro cdmulo +14=NGC 6218
eon oo HIS= . 6254

En base a nuestras figaras 4, 5, 6 y 7 hemos tratado de encontrar todos los cdmulcs
Lulares agrupados los que pira distinguirlo: més ripidamente de los solitarios se les ha
marcado con una linea cerrada. EI grupo, anteriormente mencionado, de los 11 cimulos
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E cillulo prictico detalado segin ef método de ok en nuestro csquema Kapteyn de
dos colores di6 origen & una pendiente menos pronunciada en la curva de separacion
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Més desventajoso seria todavia si, con el objeto de que la curva caleulada de sepe
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1) nuestro valor final Sy (o), como es sabido, se refiere a la latitud galictisa
F—-25% y en consecuencia esti relacionado con 'a mitad del valor de la absorcion
interestela que va de un polo a otro por I ceuacién.

Sua(oe) = T x eac 285

10
Sunte0) = — x Tl
0

te superior i bistante bien de
coma definiti

donde 5,1,(c0) apenas si debe sobrepasar un I
‘terminada por otras observaciones aceptadas aat

2) como lo demuestra ol cileulo arriba indicado, todos los valores S,.,(R) crecen
naturalmente con 5,1, (<) [p. . desdo 0°831 hasta 175851, Ahora bien: convir-
tiendo segin Ia ley G Ia ese, Sy (Res) que va'e para B2, n S, (R-.) que
vall para B—5", tendriamos que pare 1os valores finales de ., () aparecerias
e Surm(R) valores tan elevados, que los médulos (m.—W) de distancis observa.
dos en tantos cdmulos globalares importantes de los lrededores del centro galic.
teo (0--5° de la. gal) por Shapley (11),y afectados con seuridad de absoreidn
interestelar, podrian explicarse por el cileulo segin la érmula conocida

Wi R+ S(B)






index-182_1.png
5). MODIFICACION POSIBLE

Antes do resumir el contenido de nuestra ditertacion, deseariamos sugerir ol mundo
cientiico se_intercsara por la simplificacién prictica de una formula muy en uso. Se
trata do la conocido formula:

(30
donde m siitica I laminosided aparente,
M.l luminosidad absolta, e deir f umiosidad dea distancia =10 parscs

ST ta distancia de l estrella en parsecs

I paralaje anual de I estrela.

Tomando en consideracion los simples conceptos, quo express esta forml, para la apl
cacién préctica en masa de la misma resulta adn bastante incémoda, en cualauier caso
mia incémods que inevitablemente necesaria.

Ahora bien; habiéndose introducido en 1a stronomis estelar desde hace micho tiem-
po el parsec como unidad generalmente usado, parecis 6gico tomar la lumincsidad abso-
uta de una estrela como su luminosidad aparente computada a esta unidad de dista.
cia (=1 parsec). Sin embargo, parcce, si o nos cquivocamos, que Kapteyn ¥
van Rhijn (131) fueron los nicos profesionales quo —alegando exprosament Ia argi.
mentacidn recién citada— en su publicacion comin sobre la determinacién estelar-esta.
disticn de las dos funciones bisicas (M) y D() que caracterizan la estructura de nues-
tro sistema estelar llevaron  la prictics I expresién recién citada do a luminosidad ab.
Coluta do las estrellas. Sekin esto 1 luminosidad absoluta de una cstrelly se aleula segin

Mys=nslgr = m+5lgz . 311

Esta formula [31), tiene sobre Ja [30] Ia pequelia ventaja de que en clla no actda o su-
mando -+ 5, incémodo en la aplcacién estadistica, es decir cn masa. Porgue

M5 4m—5lgr=54mi5l

e modo que M=54Mx.n
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Conforme alo cua 1a escala delas magnitudes absolutas W sufriria idéntica modificacién

w=sG ,
do tal manera, que la relacion entre Ia nueva magnitud aparente g, Ia nueva magnitud
absoluta G y la distancia R (en kiloparsee) resultara de I forma sin comparacién m
cimple:

-6

Wk 33]
¥ usi entre My G exisivia n siguiente relacion:
WMo

5 s s

En el sistema G de las luminosidades absolutas naturalmento predominaria s también
sl signo positiva, En detalle valdri. por o3¢ s conversitn siguient

TABLA 27
m g M—M—W—0
] o - —w o o
s T I
" 2 | = ) 2
Lo 43 o s 3
o RN R TR R
G w5 | 4w [CRE

Que muchisimas esteelas en Ia f6rmala (3] (como también en Ia formula [32]) poseen
un médulo negativo de distancia resp. Iy R, apenas s incomodaria. Porge a

—10corresponderia 0.100 kpe< R < 1000 kpe.
0 0010 , <R <0100

la que todos los fmportes ds absoreién interestelar en magnitudes, me-
didos en el sistema g, scusarian igualmente cifras 5 veces mis pequeRius que en el sis.
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610 si se aceptara R=1-2 kpe. Cosa que resulta absolutamente imposile de
admitir, dado lo nsignificante que aparecerian cntonces las distancias de estos
clmulos globulares (distancia del centro galietico ~ 10 kpe por razones dinis
nicus de . rotacibn galitics). Adn'ss “1232 estrelas del tipa B de Steb
Hutfer y Whittord (67) se nos presentarian  distancias demasiado poquefs
con Ia introduccén de una tal calculada ampliacién e Jos excesos do calor

De cta mancra y por estas razones Tlgamos {inaimente I meta de nuestros deseos
ue no fueron otros sino estudiar la modificacién  correccén a introducie en Ias supo.
siciones y condiciones en 1as cuales queriamos encuadrar la s9'ucion de nuestro problema,
 saber, I reconstrucein tefrica de 1os nimcros promedios, azuls y amarillos, do las s
ella observadse por Seares, van RRin, ele. Nos referimos a s modificacion de I forma
de 1 funciones de frecuencia de s Tominosidades abo'utas de las estrellas con respesto
&l distancia del plano galdctic. Este problema queda ya algo detallado al final del 2+
capitulo (pi. 26.32). Despuds de algunos enzayos hemos considerado seris o mejor com-
poner el esquema de I tabla 6, como ueda ya_profusamente explicado. Cada punto de este
Caauems, cuyas abscisns eprecentan Jas lminosidades absalutas I y cuyas ordenadas son
los 19 Z resp.log R(B~235), responde siempre a una luminosidad aparente m segin
formula m—1/=5 Ig F. Para orientarse hemos dibujado también en 1 tabla 6 las lincns
rectas do igual luminosidad aparente m, desde m—4° hasta 20° pars B—25' (iness i
clinadas sobre e esquema).

Como indicibamos ya e Ia,pég. 31, dectamos que no habiendo encontrado una correc.
cibn que solucionara saiistactoriamente nuestros resultados alcansados, nos parecid opor.
tuno modificar parcialmente (para 14), aunque sumamente reducids, en escala, s fun
ciones de luminosidad.indicadas por van Rhijn en eu table 6 4o Gro Pu 47 (1996):

[[ = ommsaon tupera | imie]

.
e dmim o |32 [

oroen vise e s i st oS o i o imprtania s
T i o ek 0 sk v e b v o e
mayor varalda. S enbarg, 1 neced eaparcs oAt A e
Tinions de et e 1 o .t o et por v i cmrsan
i o 3 Wi, i 4 s o s B s e
Inadcias o O e, v R 3 Somamann. D e s oA
riado v oS 0 s rsat ok, s i ah
i o B i o tre o 4 o Kparss Bl o ps
s S Trimente e . Ao, o 2o o s S o o Bt
o e S

EAC el e s s e s 1 Bt d sty bl s
et ok b i —comiranto o i S5, oers ST ys
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et ()t st o cors e searacin (222

omitiendo S=SR¥ y §-
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L expresitn de Ia luminosidad absolata por I cantidad M en vez de Myon _paula
namente s ha_generalizado. Como por . escribe von der Pablen (19 p 222) en su
Tehrbuch der Stellarstatstik, ella fué inventada en aquel entonces para cvitar la circun.
tancis en f insignificante, de quelas Tminosidades abiolutas do tantas estrellas obtuvie-
ran valores negativas. Habiendo avmentado generalmenta tanto s importancia y a can.
i do tas ertellas consideradas sbsolutamente mis luminosas, hoy en dia se podria
en efecto bjetar, que ste in fué conseguido por I formula (30] 56l muy precariamente.

En cuslauiera de los dos tipos de lominosidades absolutas —sea e de la formula (30]
1l [31]— de aplicarse el cambio de signo en I serie de dichas luminosidades reper-
Cutia siempre molestamente s uno tiene quo interpalar otras tantas funciones depen-
ientes de 1a luminosidad abeoluts. AR nos ocurrid en muestros frecuentes ssquemas
Kapteyn usados a titalo de prucba. Como dojamos indicado en Ia pig. 50, 4 eso se debe.
el que hagamos introducido Iy nueva luminosidad absoluta IV, vinculada con Is acostum-
brada luminosidad absoluta M por la simple relcién:

W10
Por consiguiente:  W=15m—31yr

‘Adems hemos clegido simultineamente una nueva unidad de distancia, & los efectos de
clminar ol molesto sumando 15:

Como » fut medida en parsecs, rsults entonces, qus R debe correspander  la a conoside

unidad del iloparsee. En Ja noeva formula entonces

ok 132]

et

1a luminosidad absoluta TV iguala a 1a luminesidad aparente de I strely en I distancia
bastanto grande do 1 kiloparsee. Ahora por cl contrario las Tuminosidades sbiolutas de
todas las estrelas existentes (y luego también do todos los cimulos globulares) llevan
uniformemente e signo positvo, y o médulo do distanci, libre de una constante adi
cional, siendo s directamente proporcional al ogaritmo o la dstancia, pero desgracia:
damente por causa del factor 5 ain 10 iguala directamente ) mismo,

En esto punto quisiéramos que también so tomara on consideracion lo que venimos
exponiendo. Pues, en un esquema Kapteyn o B—R_7, en una formuls 4ol tipo 1301,
[31] 6 [32], ol factor resp. divisor 5 resulta mis incomod todavia que el sumand 5. Por
50 o dirigimos al mundo cienifico y en especil  loe bservadares entre 108 astrino-
mos, para proponerles si no valdria la pera el modificar de antemano la escala de Tue
magnitudes aparentes m segdn Ia siguiente simple ceuacion:
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Naturalmente que Ia determinacién del exponente X, 50 (Z <) de esta manera resul-
ta ain bastante grosera (~—8); por o momento 160 puede consideraricla, & falta de
otra, como aceptable.

Con esto creemos poder dar por terminado nuestro trabajo respecto a la absorcion
interestelar selectiva observada en los cimlos globulares entre ;430 y % 450 5
Entrando ahora a investigar en el mismo s:niido los excesos de color, obeervados entre
estas mismas longitudes de ondas por Stobbine, Hoffer y Whittord (64, 66, 6, 68) con
1832 estrellas del tipo B, ocurre preguntarse si tales excesos son compatibls también con
nuestras muevas formulas de la absorcidn interestelar ¥ de lo contrario qué correcciones.
valdrian 1a pen introducie en ¢l

A tal efecto tenemos que ocuparnos de una publicacion do Oort (62) aparecida el
afio 1938, Oort e cse tiempo va contabs con la primera serie de cbservaciones sobre.
a alteracion de color interestelar de las (133) estrellas del tipo B dadas por Stebbine
¥ Huffer (84). De esta investigacion de Orrt (52 p 243) adoptamos en primer lugar el
sumando ~0705 que debe aadirse a todos los excesos de color, obscrvados por Stebbine.
¥ sus colaboradores, para verdaderamente raduciros  lus regioncs de los palos galic.
ticos; pues Euaw0%05-+E.r~Eiso uy=Eee: (segiin 00rt). Juzgamos oportuno recordar
aue con Ia evaluacion tebrica de 1os exceson do color “observados” en los cimulos #lobi-
lares por Stebbins y Whitford, habamos sentido (pig. 95 resp. 98) fguslmente 1 nece.
sidad de incorporar un pequeno sumando. Por cso con tal fin habiamos nosotros simple-
mente chado mano de este importe 005 calculado por Oort.

Son de especial interds para nosotros las “Table 4 y “Table 5 de la mencionada
investigacitn tefrica de Oort (62) sobre “Absorption and density distribuition in the
galactic system’” v la Fig. 2 construida con aquollas. Ambas cosas pueden suministrar-
os ahora un valioso aporte, Porque en efect, las tablas, entre otras cosas, contienen
en un esquema los siguientes valores promadiados deducidos del material e gbservacién
de los excesos de color de las 733 eatrellas del tipo B

B B 7. B =Fos

T

Por donde se ve que estas dos tiblas 4 ¥ 5 da Qort corresponden més o menos a o que.
podriamos llamar una especie de “esquema B—R—Z de la absoreidn interestelar selec
tiva” entre estas dos longitudes de onda. i bien en las dos tablas 4 y 5 de Oort Fy 7.
crecen en todas las columnas continuamente,es do advertir que e la 4 se trata s6o de .
trellas del tipo B situadas todas, al promedise sus distancias, s misma de Fu ~0.800 kpe
mientras que en Ia 5t intervienen Gn’camente las estrellas del mismo tipo pero para to-
das a Ia distancia casiigaal en el promedio Fu=0.350 kpe. AL mismo tiempo al promediar
el exceso de color observado Feu. o de cad una de estas dos categorias de estre-
lss B en las dos distancias constantes promediadas de 0.800 kpe y 0.350 kpe decrece inin-
terrumpidamente, aproximindose a los polos galictios.

Los excesos de color abservados de In estrellus del tipo B revelan por 1o tanto exacta-
mente el mismo comportamiento cuando se trata de distuncias constantes, como estamos
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en particular para cad distancia 7 del pano galdetico (en muestras tablas 10, 11, 12, 21)
Para lim B0, con lo que resulta también lin 20, a férmula (24] en efecto o tens
o

aplicacion dado que el primer miembro de la misma se hace fgual s — ; mientras en gene-
0

ral (compirese con la pig. 41), es decir, para Z 40 valen cominmente las dos inecus-
S, (B:Rw)
-
S BRD

1, (B:Rw)

T, (Bifen)

de nuestras curvas de absoreion por of contrario se deduca que.

. o

L hipétesis, ahora comprobada como no del todo cortecta
1 (Z=0) =T (Z=0) ... cont, = 316
e
siempre en base  las dos férmulus [24] ¥ [25] desdo entonces nos habia entregado lox
valores anotados en la dltima columna horiz:ntal de las tablas 10, 11, 12, 21, es decir

o

X5, 0, (2= z=0 ..

=Xy, (Z=0) =X,

o3 que ahora se constatan que también son erréneos
Cabe ahora preguntarse como se deducs de Soay por . Sy, para 70, es decir
cutnto vale

T (Z=0)

o —
TotZ=0)
¥ respectivamente cuin fuertemente negativo resulta ahora X, 1 (£=0) cvando ya no
se pucde contar con la hipbtesis anterior de que erd X s v Sobre esto tam-
in Ourt (62 p 244) nos suministra bastante informacion con la Fig. 2 do su trabajo
Gltimamente_citado. En dicha figura Oort ha dibujado Jos valores. promediados de
Fr  sen B, caleulados para las “733 estrells del tipo B” como ordenadas de I funcion
de las ccrrespondientes abscisas . Explicindolo en oflenguaie de nuestros simbolos, Oort
 llevado a la grifica el andar de Ia fancion B us (F—90°:Roy?=Z). Segtin nuestes
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Jares. Los fenémenos de alteracitn de colo, observados en . otra mitad de cstas estrel
n' entre diferentes longitudes de ond.efectiva, seguramente (probablemente en su ma
Joria) deben atribuirse tanto antes como después  que I luz de cetas estrelas en s mar
ha haca nosoros ha pasado,  través do nuestra capa galdctica de absorcién do construc.
cin por lo demis muy regular, por uno o por varios de los muches lugares mis densos
o mis tenues do irregularidad. La probabilidad do. eso sumenta. especialmente con lns
Cimulos glbulares die veces mis ejanos.

En base  cierto comportamiento paralelo do la distrbucién en nuestro esquema
R enre os excesos de color calulados tebricsmente.y la intensidades observadys
4 1as Tineas interestelares del calio, se adelanta a hipdtesis (aquf no mis detalladamen-
o invesigada) de que posiblemente las dltimas podrian en teoria expresarse por funcio.
s matemiticas do I Inttud galictica v de 1a distancia de Jas estrells muy andlogs
mente como s primeros

Figalmente se hace una propucsta prictics en el sentido de introducir una modifi
cacion s In +seala de Jas magnitudes apurentes ¥ abiolutas de s estrelu,

Observatorio Astronémico de la Universidad Nacional
La Plata (Argenting)

Diciembre de 1912
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cortumbraios a encontrarlos al bservar los excesos de calor de los cimulos globulares
n mucstro esquems B—R—Z, de I tabla 15. La diferencia aparece s6lo en que los ¢
mulos slobulares distan alrededor de 10 veccs més y que los excesos observados do color,
i bien en general (es decir, en cada latitud galictica indiidual ) son mayores que los
e las strellus del tpo B, nunca sin emeargo son hasta 10 veces mayor. Dijimes en la
Dl 98 que bajo muy determinadus suposiciones sobre el comportamiento del exponen.
e X 1y =43033, 12-~480p8:7) de o alteracién do colr interestelar seoctiva entre cstas
o ongitudes de ondas lectivas en nuestra capa. galictica de absorcién, hablams Io
Bradc cuicular un csquema B—F—Z de esta alteracion selctiva como “comprobacin”
{aqui no publicado) ; cosa que obtuvimos representando mis o menos satisfactoriaments
fos excesos do color observados en los cimulos globulres. Vale la pena preguntarse aho-
1 5 este mitmo “esquema comprobacion” caleulado tedricamente, no sepresentaria tam.
idn los excesos d color bservados en las etrelas del tipo B, 19 veces mis proximas &
osotros, con 1a misma exactitud come results para los chmulos glcbulares tan distantes

i comparamos ahora los resuitados e las dos tablas 4y 5 mencionadas de Oort con
les obtenidos como “comprobaci6n” en nuestro esquema B—F— de la absorcion selec.
tva entre =430 s y =430 s, se nota Inmediatamente la incompatibildad de este il
timo con s excesos promediados do colo ... obscrvados en 1as 753 estrellas del tipo B.
¥ Justamente los exeesos caleulados de coor . 1., para las pequetas distancias entre
03y 2 kpe que es donde s encuentran 14 mayoris de estas T35 estrelas, resultan de.
masado pequehns en comparacién con los abservados. Todas las curvas deo aborcion
S, (BRe) caleuladas hasta shora tebricamente para cuslquie latitud galdctics B sunaue
paa diferentes langtudes de ondas efectivas 5, marchan por o tanto demasiado proximes
cuando se trata de pequefias distancias (p. . Kn<1 kpe). O, en otras palabras, que la
higstesis mantenida hasta ahora (ex deci desde la pig. 48)

>

o Z=0) T (7020)

0 puede corresponder exactamente a a realidad. Tal hipstesis habiamos adoptado snte:
ormente (pig. 18) por fatu de mejores recursos clentifcos, v para simpiticar desde o
momento que nos velams precisados  abandonar ya. defintivamente otro medio. mis
simpl, a saber que.

Fara todas as 7. Desde entonces habiamos csulado ol

Hmado cxponente X=X G, », 2) de In aleracit de colo imerestelar segim 1 Tér-
muta 1241

sLmRD s

uy [24]

s
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Las formulas aqui anctadas de la absorcién interestelar rocibieron su ditima forma
debido a una especial consideracion estadistica do la alteraci interestelar del clor ob-
servada en los ltimos afos tanto en los molos globulares como en s estrelas dl ipo 5.
Para construir estas nuevas férmulas de la absorcion interestelar aplicables lo ms facil
 répidamente posible » cualquier astro, en cualquir latitud galictica B  distancia v
dudera R, 0 sea a Ia distancia Z=R sen B del plano central galictico, fué concebido e asi
Hamado “Esquema B—R—2" (pég. 63-69; 105-108; tabla 14 (en el sobre de la 3er. con-
tratapa) |

La primera aplicacién do estas nuevas fGrmulas de sbeorcion & los mbdulos de dis-
tancia de los cimulos globulares mejora considerablemente la posicién concéntrica de llos
alrededor del centro de nuestro sistema galictico en comparacion con Ia ley anterior de
la esc pura” do la absorcién interestelar.

i ponemos R—co en nuestras formulas do la absoreién intorestlar, entonees las mis-
mas pasan a cumplir la ley do Ia “csc pura”. Pero a loscimulos globulares aparentemente
mis proximos al centro galictico en Ia supericie celeste,  que por poseer también la .
titudes mis pequenias se sumergen profundamento en la capa. galictica do la absorcion
nuestras f6rmalas les acreditan valores de absorcidn que miden casi solamente Ia mitad
e los de la ley de Ia “cse pura”. Con tal proceder evitamos entonces especialmente una
s llamada super-correceion de las distancias do estos importantes camulos gabulrc:

Por medio del ya_citado esquema B—R—Z do la absorcién interestelar se dejan es.
Dlicar més o menos naturalmente.toda una serie de otros fenémenos como por . Iy faja
de Ia invibilidad de los clmulos globulares en I via Hctea, n absorcign selctiva entre
30u y h—450 resp. 530 proxima al polo norte de Ia rotacion de a tierra (latitud
galictica --+28°), ol limite super’or de aproximadamente una magritud en los excesos
de color E.sze observados entre . =430 ¥ 530 en las estrella, cuya magnitud apa-
rente azul & <1375,

De paso In prueba de las nuevas formulas de absorcidn por medio do los excesos de
color oy observados en las estrelas del tipo B y por medio do los midulos de distan-
cia () 130 de color alterado condute forzosamente por via estadistica o una neo-de.
terminacién (pig. 122 tabla 23) completamento independiente do las lumincsidades pro-
‘mediadus absolutss Masy de los tipos cspectrales mis brillantes (cF, cA; O; BO; B1; B2)
entre las cstrellas del tipo B.

Si 10 realiza empero esta prucba en particular considerando estrella por estrell, en-
tonces results, que Una gran parte de los excesos de color Fyso s observados en las es.
trelas del tipo B se puede explicar con bastante exactitud admitiendo una capa interes.
telar de absorcitn en nuestra v lictes, eficaz segin Ius nuevas fGrmulas, en ol caso de
ue lo tipoe espectrales y especialmente las lminosidades absalutas por otro lado hubie.
Fan sido determinados con sufieiente exactitud para cada una de estas estrellas particu-
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Hasta qué punto puede retgnerse ol valor do Xyu va (7= ) =—1465 , o s quis se-
via mis conveniente un valor mis préximo & 1400, en realidad no podernos en este tra.
bajo formular un Juicio definitivo debido  as uertes irvegulsridades existentes en la
distribucién de I materia itercstelar

Por eso hemos calulado un esquemy B—F—7 de la abeorcidn interestelar § en s
ongitudes de anda 430, 450, 530, 630y cuyas iferencias fueran iguales & los ex-
cesos de color, empleando sdl> nimeros redondos de les diferentes exponentes de Ja
teracitn X;, _, (Z) para Z=0 & = De estos valores S, ¥ E,, _,, da cuenta la tabla 14,
EI punto d partida de todos nueatros cilealos en este esquera B—R—2 lo constituyen
nuestra tormula (4] v Ia funcion de la absorcién interestelar azal S,y (B:Re) caleulada
en base a aquella. Con este fin ya en Ia pi. 60 se hablan formulado lss dos fundamen-
tales hipdtesis sobre lns dos constantes szules:

Suao (B=9";R = ) =039 mag
¥
mag.
\(z=0) 1w
e

e representan una parte del resultado final del Ser. capitulo de nuestras investigacio-
nes sobre estadistica y absorcién Interestelar en este trabajo. El complemento total del
csquema B—R—2 con los valores de esta funcion dela absorcién interestlar queda dos-
Crite en las primeras péginas de este capltulo (pis. 63-69)

Para caleular en Is tabla 14 Ia fancion e, (B;Re) se hiceron las hipétesis definit-
vas siguientes:

X (20

Por medio de las formalas [24] v 125] y de las dos constantes azules, poco ha citadas,
resulta

S8

0°iRc0)

338 mag

may
283370
e

L marcha del cilculo con estas dos constantes pars esta longitud de onda 1=480pa €5
exactamente similar al reaizado con la f6rmala (4] para 2 —430ss . etc. De las dos
Constantes. fundamentales habiamos obtenid> Xesy e (Z=0) = — 15 por los excesos
de color abservados en los cmulos globulares 3 X1y ¢uo(Z—0) = — 10 por los de las
4733 eatrellas del tipo A", Todos los valores Sys,(BiFw) asi calealados, resultan ahora






index-137_1.png
Cormulas de la sbsorcion (4] (pég. 65) resp. (23] (pég. 81) vale en las cercanias
e R=0-7

5Bk = Ty(Z

)xRe

resn
S Bes0z) = T

3

Por consiguiente:
By o (B=90°:2)

Z=O)XZ = Twi(Z=0x2

Con ell deducimos de Ia Fig. 2 de Oort bastante acertadament el valor de I constante

01030
e

-

¥ puesto que también mis adelante vale para nosotros I hipdtesis de que

T2 =0) <3162
e
scepamos que mis o menos se lga 8 qve
Ttz nao
T 20Tz =0 = o316~ 0307
0 e
o desir que
Tua(2=0) =2816
e

X g Z=0) = 0958

o también que podriamos suponer por ¢l que

de donde resultaria que

walZ0)

Ko 20 = 1087
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pues se tendria
magsso

To =4 035
e

Pero en realidad esto no corresponde en forma alguna a una ley " de ateracion inter-
estelar de colo, ino mas bien & un exponente = — — 3 de la formula de alteracion del
color:

(o
S = Ui
S P —
Ty _ (390)

%

vale decir que  ~ — 3, como se puede deducir de la tabla 1.

TABLA 1.
LA ESCALA DE LA ALTERACION DE COLOR ENTRE
LAS LONGITUDES DE ONDA EFECTIVA ).=430,480,530,630
A DIFERENTES POTENCIAS D LA ABSORCION INTERESTELAR.

|
sy | o] oo oo
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ifcacion algun ) esquema (tabla 6), d 1 dependencia de Ics vlores © de 7, esquems
Supuesto por Oart resp. van Rhijn y Schwassmann. Ademis nos vemos en Ia obligacion
i e motar, com lo demuestra a tabl 7, que estando los valores (A4 s)scn_observa-
dos para mo—11,12, .. 19, 20 de improviso tan de acuerdo con nuestros cileulos, nos
hemos vist forzados & pensar ue los nimeros. (Asoy)am_ visuales “observados” que fn-
i Seares, v B e o bl 18 de .3, 62 0585 e s han calead or

16=0.160.050 m, [de Seares (81)]

valen en realidad s6lo hasta m. = 13 0 1o sumo hasta . = 15; siempre que los nime.
ros “promediados” de Ias estrellas puedan en general correspander a a reslidad. Y en
Verdad ain quedaria por demostrarse siJa simple formu'a lineal do Seares para convertir
recucntos fotograficos en visules adn podria aplicarse relmento mis alli de I m,~15;
a parcceria deducirse claramente de I Fig. 1 de Seares en Ap 61 (1925). Preferimos
ek no introducir correccion alguna & muestro esquema de 1 tabla 6 n lo que e refiere
o I dependencia de los valores individuales & do Z, dado que si i fuers, apartindonos
de nuestro objet, correriamas el peligro de abordar una discusién sobre recuentos de os
trells aidn inseguros que lindan nuestro sistema exela.

introduceidn del fuerte decrecimiento de la recuencia § do las estrellas de lumi
osidad mixima absoluta eh e epacio universal con distanciamiento crecinte 7 dl pana
galictico segtin Tabla 6 y en reaciin con nuestras funciones do absoreion usados nos pre.
senta otra consecuencia do importancia. Mientras conservibamos Ia hipdtesis que

Toan(0) = Toa(®) = 516
e

sc o ocurrit aumentar ol valor d la proporcion de s absorciones

Sua()
St

manteniendo sin embargo el exceso d coor casi el mismo valo wnterior

B s00(59) = 400, = S0y () = 0468

La importancia del aumento del valor de Ia proporeidn do as absorciones en el wndar del
expanente 7 para pequenas distancias 7 del plano galictico podemos apreciarla mejor 1
1 tabla 12 mxime si a comparamos con las anteriores 10 11 construidas exactamente
con l mismo criteio.
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6). RESUMEN

Aplcando el esquema de Kapteyn segiin ol método de Bok a los efectos de un anil
sis tofrico simultinco sobre los. recuentos azules y amarillo do estrellas de Seares,
van Rhijn, Joyaer y Richmond de Mount Wilson del o 1925, promediados sobre casi
todo el cie, se encuentra una nueva comprobacién de la existencia do una absorcion in-
terestelr sclectiva en of universo.

‘Solamento con Ia hipdtesla de tal absorcidn selectiva s posible abtener, por medio
e un andlisis simultineo, en los dos esquemas de Kapteyn (uno para las magnitudes apo-
rentes azules y otro para las magnitudes aparentes amarills), una sola serie razonable
o los mismos valores de la distribucion verdadera do la densidad de las estrellag en las
capas separadas del espacio universal,

"En las escalas de Tuminosidad usadas on los recuentos do estrllas seguraments cx's-
ten algunos errores. Ademis es may probable que las dos funciones de frecuencia do lis
luminosidades abtolutas de las estrellas (llumadas en forma abreviada: funciones de 1.
minosidad), que se utilzan para la construccidn de los esquemas de Kapteyn, sufran una
variabilidad, parcialmente fuerte, con la distancia ol plano central de la vin Hctea. Pero
varias investigaciones suplementarias demostraron que estos dos efeetos no tienen i
fluencia alguna esencial sobre el resultado final.

A la vea puede comprabarse, que esta absoreidn interestelar no varia en forma pura-
mente lineal segiin la distancia a sol, sino que toma mds o menos a forma de la funcién
arety dirigida hacia los dos polos de a via litea.

Los formulas matemticas correctas do la misma son: (B=latitud galictiea; R ver.
dadera distancia) para las longitudes particulares de anda efectiva

31028 283k

g BER) = BBy =D
sie R 28R

e T

D308 B Oskec B
2566 & 2158k

25068 ok

2R T
O1z6esc Bl Dot6eselB|
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han sufrido algunos desplazamientos (no dibujados en la Fig. 1), que por lo demds no
tenen importancia especial. Las funclones do 1 abeoreion interestelar, aceptadas defi-

ivamente por nosotros después de un brevo examen como s mis convenientes y que
valen para

B2 1y cse (235 = 0.40],

3102 R 162 &
SaelB) = e SoarlB) =
6 6
1+ R i)
o0 0316

Y R ——
VoG i i s sgin i bl 3 gt et o 4
o dnaamants Gt oain s s e o e B
e Ty 001 e oo <sgus Ko, vt s et
el asorsl Gl problms e % i rames A de s G 5 Pk
oent, i ackctas Gl St Somaments el 1.8 < 501, s e
s e o e o v st o e e
p
B T ————

i e scptarse WS de DUR) 0 g odos s 1 7 > 11 1 o i
I o e e Ky (v el T L B n Gt DU 1
o nkuntr s danca do 70 e 126 e (0 09 bt 1), S0 s
tancia promediada R =10 kpe corresponde a una distancia del plano galictico Z =4 kpe.
L e ol . ot cap 1o cncnc Jtamte & - dtancia 0o 25 Lpe
e indenia s son b proporons i et s i
e s o e i o s ELR% 3 0 (s e
o an dsmivaci B I pBa et o i (e cuio My 4 4 -
i st don e oo s i (1. 332) i Dot (08
R Schwarsmann (09)» Naimait (7 100 Un smidimaen £ ke dsdd
ol At B et e it ot 0 At o e con s
It i ool g i 0 eoris modernasde schtumieta el o e
e 1 e

ihiend ahora  nasrs st d o e obsvads A3 s
I et a1 i1, ave a1 cr el desarcin £

ae

Auo

¥ observada (- perdura ain una pequefia desviacion. Por el momento no
Ao i

Contamos al parecer con medio a'guno para disminuir mis las relaciones calculadus de.

( : ),

5, 17, 18, 19. En cuslquier caso de nada sirve introducir mo-
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natoralmente algo menores |correspondintes al valor menor T, (Z0) =2:833 en vez

nag
1622,y en capca concrcint aproximacio o plas gl
distancias 7 resp. Rn de las estrlla del tipo By ain también de loscimulos globulares
(para cstos Gtimos hasta B <6) se produjera un aumento esperado en Ios excesos cal
culados do color Sy—Si Altamente sutisfactoria resulta a este respesto la
comparacitn de nuestro esquems B—R—7 (en'a tabla 14) con los .., determinadcs por

Oort (62) en sus tablas 4 y 5 para los diferentes valores B, F,Z.

Juzgamos oportuno ahora volver de nuevo brevemente sabre Ja fie. 3b de Stebbine
¥ Whittord (65) ya mencionada en la pis. 75 la que aparece junto con la fig. 3a de los
Susodichos autores en Ia misma publcacion (65). En estas dos figuras se presentaban las
lamadas verdaderas coordenadas de ot 26 cimuloe globularcs, los que ubicados aparen-
temente mis préximos al contro galictico celeste se proyectaban sabre los planos XY
Fexp. XZ. Entonces (pés. 80-83) indicibamos que para los cimulos globulares mis prosxi-
mos al ccuador galictico (1B <6°) nuestras nuevas férmlas do absorcion les atriboian

sorcion azul .., (B;Fu) esencialmente menores que los que resultaban de
lev de 1 cc purat. Con esto I distibucién. do los cimulos globulares n la
. 32 habia perdido su sliente desproporcionad enla egién solar. Algo semejante pu
e conseguirse ahora en 1a fig. 3b. Esta se bacaba en 1a suposcion de que S, 10E...
De I consideracidn de muestea tabla 14, columna vertical (~-3), results en seguida, aue

rara los cimulos globulares vale aproximadamente S~ By i< <105, (Sin em-
bargo para las estrellas del tipo B, cvando se tiene

20100 k¢ entonces s 5.
¥ cusndo Z=0.050 kpe s
0 kpe

¥ cuando 7

Para caleular en Ia tabla 14 Ia foncién .., (B;Fu) hemos hecho finslmente las si
sulentes suposiciones

X2 =0)

L primera de estas dos suposiciones constitage un resultado defnitvo del e capitulo
de nuestras investigaciones sobre estadsticn cstelar y absorcitn Interestelar en este tra
bujo. mientrus I segunda, a falta de suficiente materia do observaciones responde it
bien al impulso que siente de extender Ia scuseidn X1 awo(Z ) -1 & todas lns long
tudes de ondas subsiguientes por o}, hasta - 530 3 también A 630y, ecuacién que nos
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tema m. Muchas voces Ia formula 30] aparece en Ia lteratura cientifica también en la
forma

axw0 om0

para ser aplicada entonces estadisticament sobre una gran cantidad de estrllas. Siendo
necesario por o demis mis tarde dividir por  las magnitudes m. (y M) de lss strelas,
im0 podrian los abservadores ahorrar a os teGricos esta lbor en sf Inmecesaria, empleands

do antemano un sistema de una magnitud g en vez de m, donde sea g
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TABLA 12

% (kpe) % X
~ 03 55
0100 051 —32
0040 065 —20
0016 080 11
0.006 091 05
0.000 — 1.00 00

Sientras en los casos anteriores (tablas 10 y 11), of exponente 2 habia lcanzado para la
distancia Z--0.040 kpe el valor negativo + — —3.8, ahora para la misma apenas i —2.0
Lo que en cierto modo presenta ahora una concordancia satisfactoria con los estados o
alteracién de color realmente observados o la via Hetea (41 42; 43; 44, 45; 49). El valor
negativo mis fuerte de 2 resulta ser ahora sSlo de —5.5; lo que no st en contradici

directa con las observaciones (49a) de los excesos de color de lo elmulos globulares, dado
aue estos i bien excluyen siempre a validez de una ley -, en ninguna forma podian de-
cir qué valor tendria x(20) entre —1 y —8.

Finalmente hay que advertir adn que esta solucin de nuestro problema, en la supo.
Siefn que S.5,(0) = 1700 para Ia latitud galictica B~235, corresponde a I mitad del
valor de la absoreion azul de polo a polo Tosff = 0°40; por lo demis esti en perfects
coincidencia con van de Kamp. (24), asf como por las razones indicadas en I pi. 55 en
los apartados 1) ¥ 2) el importe Trogll ~= 0740 se deberi considerar como valor miximo
aceptable

Asi como Ia introduccién de la tabla 6 entre Jas suposiciones que fundamentan nues.
tro esquema Kapteyn (de Ia tabla ) de dos colores, nos ha ayudado para disminuir 'as
dificltades que, lejos del sol, se nos presentaban e la reconstruccién numeérica de los
recuentos de estrellas que nos entregaba la observacion; por el contrario, empeora-
bu las que nos salien l paso al fin del csquems, cerca dol sol, aceptando en ge
neral D(R) =const.—10 para todas las capas del espacio cuya distancia era R-0.100 kpe,
‘modo habitusl de trabajar segin el método de Bok. Pero, como mis detalladamente se
puede apreciar en Ia tabla 7, tales discrepancias pudieron ser liminadas satisfactoriamen-






index-187_1.png
La pregunta sobre la exactitud de las constantes o admite una respuesta directs en base
' cileulo de errores, Més detalles de esteproblema se ven en las pis. 108y 109. Estas
Sérmulas de abeorcion no contienen término alguno independiente de Ia longitud de onda.
Por falta de longitudes de ondas efctivas, 1o se ha podido tomar e este trabajo resolu-
cibn algun sobre In existencia de tal término. Sin embargo por otro lado ya se sabe que
icho términa casi igual a cero. Naturalmente que es concebible que ¢stas formdas de
abioritn intevestelar vepresenten s6lo valores promediodos sobre todo el il puesto que
Ta abeorcitn depende también en realidad de la Jongitud galdctics, De estas formul re.
ultan las siguientes mitades de los valores do a absorcitn interestear computados desde
an pol a1 otro para las longitudes de ondas particulares:

a8

o308 ot (90°300)

o (90752

S (90°300) 07126

1 (90°0) 07016

¥ los siguientes valores de los coaficientes de absoreion

en el plano central de I via lctea misma

@™ e ™
e ™

s s

I L)
=

Ast pues, nuestro sol no sl0 se encuentra en medio de una capa de absorcién con-
centrada muy fuertemente en direcién al plano central de In via lietes, sino que la mis
ma, en forma extremadamente tene ¥ aunque muy lejos, s extiende también haci los
o polos galdeticos (por Io menos hasta una distanca de < 1 kpe).

L conocida ley %" de la alteracién interestelar de color vale solamente para i
tancias muy pequenas Z del plano ecuntorial de la via liten, mientras hacia afuera o
exponente X de esta loy disminuye fuertemento como funcitn de eta distancia 2 y de Ja
longitud de onda 4. Para docirlo mis exactamente X=X (2,0 ¢n Ia férmula

s ()
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Otro defecto de este par de curvas de absorcion cs, que ¢l decrecimient de ls rels.

Soau
citn < desde 1,00 hasta 020 y en consecuenca desde 50 hasta 8 progrese 1

principlo tan fuertemente como lo demuestra la tabla 10, y como se pucde upreciar
demasiado ripidamente.

J. L. Greenstein (45) ha investigado lu sbsorcidn selctiva en un serie de estre las del

s

™ 075, Yo que corvesponde més o menos 1 .

tipo B encantrando que —15.Las

5.

38 estrelas del tipo B investigadas por ¢l (45) en la Table 4, y las 42 de! mismo tipo
e la Table 8, se encuentran, como lo demuestra un sencill céiculo en base a los datos
de Stebbing y Huffer (64), a una distancia media de -~ 0600 kpe del plano ga.
Jitico, sin tomar en cuenta Ta absoreién interestelar; en caso de tomarla en considers.
cion este valor disminuye husta casi 7 = 0.40 kpe, Para esta distancia Z nuestras for
mulas de absoreion, arrojan va un valor de > — — 3.8 como se indica en I tabla 10,
en vez de — 13, Nuestraa formulas entonces no coinciden ain plenamente como seria
de desear con Ios hechos observacionales a pesar de los progresos realizados desde quc
hemos prescindido de I simple forma lineal.

Sin embargo, nos parecis todavia mis importante, que como acabamos recién de

dificultad que los excesos de color

mente el ik et do o aerace|

rentes més débiles. En In Fig. 1 se aprecia

B ss0(R) = Suso(R) — Sasa (R)

empleados para la reproduccion de los recuentos de Jus estrellas mis débiles han sido
demasiado pequeios. Intentaremos entonces shora subsanar este fnconveniente clig'endo
otra forma matemitica do nuestras fanciones de absorcion. Reconociendo entonces que
1a funcitn are tg nos ha prestado servicios excelente, toca ahora reformarla en un sen.
tido de mayor valor operativo, Como varios ensayos con otras funciones bastante com-
plicadas no nos levaron ] éxito deseado, partiremos shora directamente de 1 defini.
cién misme del are .

Un simple vistazo & la fig. 3 nos impondri de la conocida formacién de la funcion
aretg R. Para éngulos w grandes —por ej. tobre 60°— el crecimiento del arct R mar.
ha bastante lentamente. Debemos entonces optar por una curva mis ajustada a nues
tros fines, en vez de un cireulo cuyo radio vector O corta 'a extension de la curva que
Sorma la defincion de nucstro valor de absorcign interestelar, Asi pues hemos clgide
“otra curva® y para simplificar, la linea inclinada G. Un edleulo sencilo nos peoporeio






index-67_1.png
pecto al sol y de Z respecto al plano galdetic, s pone en evidencia i e considera ol de-
Crecimiento permanente del exponcre 2 on Ia ley <& de la ateracion do color interes-
lar slectva, Es notable que os nimeros promediados azuls y amarilos de las estrelas,
de Seares, van Rhijn, etc. (31), desdo m, = hasta m. 20 necesiten Justamente una dis.
minucidn de este exponente x deade 0 hasta —8 para su representacion simultinea en un
esquema Kapteyn de dos calorer, tan notabls oraue l autor en una nvestigacion anterior
Sobre aleracién de color interestelar do los cimulos globulares (498) situados 4 grandes
distancias dol plano galictico, habia precisamente encontrado también una leg 3. Tal
cosa ué en 1937 una novedad a 1a que o era dable entonces encontrar explicacitn al-
una tedrica satistactoria para tal tpo de alteracién de color e que = < — 4. Tal expli-
cacidn debe encontrarse ahora en ol permanente  fuerte decrecimiento de a densidad
eI capa galictica interestela desde el incerior hacia afuera. Simulténeamente con et
descenso de I densidad hacia afucra modificanse las intensiddes de absorcién por uni-
ad de distancis, v los imprtee de abeorsidn ttal correspondientes a as diferentes lon-
itudes do onda de una manera tan espacial que s6lo hally 8u expresién matemitica us.
tamente n ls modificaciin del cxponents  desde 0 hasta —5.

n discutido fué examinudo més detenidamente

Bl par do curvas de absorcién

iacion directa en nuestro doble esquema. Kupteyn. La curva de teparacion de
Ao

por

originada por éste céleulo apa-

tas proparciones de les recuentos de estrellas (-
.
rece también dibujada en la Fig. 1. Mintras on fas proximidades del tol u coinciden

A A
cin con los valores (=) observados s excelente, los calulados (-

e A
ue al principio_resultan demasiado_ pequaios, dospués de m, =15 terminun or
vipidamente demasindo grandes en ¢l sentido va indicado.

TABLA 10
7- Suo () = 030 arclg (631 R Sy (R) = 0.10 aretg (31.62 R)
% (Kpe) ' X
~ e —78
0100 [ —60
0,080 062 38
0016 022 15
0.006 184 04
0000 —~ 00
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TABLA 26

Valores miximos de lon exceson de color do lon astros a distancia constante
pero do diferento latitud galdctica

| .
| Rt 0190 R TR B R [0 R
- o= > . -
s @ .
S |1 w | %
| 1 P
- 1 7‘ o
e | P
E | ] ]
o | P
= @ 0 Ca—
o a o \m
w w
o | @ e

que la distancia considerads constante Ry fuera
también las latitudes galicticas correspondicntes [B|[E, (R=const.) | en lax cules sc
consiguen estos valores miximos de los excesos do colo do la estrellas a distancias cons-
tantes i, pero  diferentes latitudes galdeticas. Finalmento entregamos los mismos valo-
res miximos de los excosos do color, a 1os efectos do compararlos, anto al ludo izquierdo.
E(B=30°;R=const.) como al derccho B (B—0"R~const) para los mismos pares de
ongitudes do andas efectivas, La comparacion do estos dos excesos do calr, citados Gl
mamente, nos ace resaltar do paso, que entro las res diferencias de ongitudes de ondas.
= 430-530 resp. 530830 resp. 430630 vale en nuestro esquema B—1t—7 do la
tabla 14 Ia notable relacién siguiente:

R=cont.)

o B0ty S By

cexin que sea B Z 020 ke,

De I tabla 26 s desprende que Justamento (Eso.so)aee (R-~const. ocurre para v
lores tan pequefios de Z y B| que results totalmento imposible verifiarlos en ¢l mate.
ria bservacional de Stebbins, Huffer y Whitford (67). Pero, s se hubieran observado
por ci. los excesos de color Eysa.sso(BiFtn ) do cstas mismas estrllas, on
tonces se hubiera sin duda inesperadamente descubierto que los mis fuertes excesos de

s¢ concentran —raramente— foera del ccundor

color (s g R=eonst. 1) 0"





index-69_1.png
FIGURA 3

FARA La DEDUCCION DE La NUEVA LEY DE LA ABSORCION INTERESTELAR S

"coo FUNCION DE LA DISTANCIA R.
presents § por medio do una flecha curv
situada en Ia circunferencia

[or s v 2]
d
s e

Anteriormenta s

o ha cilines

mienteas que shors

[ w detn 8

a la definicidn de nuestra nueva funcidn do absorcion ¥ que es:

ExG
s@ = —2C gt +1<6 <+l
R+l G
Introduciendo ademis otra vez dos

Por rasones puramente précticas aceptamos G-
constantes u y v que modifiquen Ia escala (7 suprimiendo al mismo tiempo el factor
r
s
®
1

i Insignificante G en el numerador), obtenemos:
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Por nuestro esquema B—R—Z de la absorcion interestelar (azul) de Ia tabla 14 sabe-
mos, que

Susa(B=5TiR= ) =3r081 £y ast obtenemos

e

S

Suponicndo naturalmente (como hasta shors) que

o)

e

o (Z=R=0) =T

podemos caleular enteramente segn nuectra frmula 4] la dos funciones de Ia abscre’6n
Interestear:

STR) 3 Sw(B=5TR)

como también su diferencia Ss—Suen
itud galdcticn B—5°7 leuyo i csc

come guncion do Ia distancia R.'s en la
. de la siguiente manera:

TABLA 20

Ewu (B=57; Re)

1000 Vo
P P
6o i
501 s
a9 i
a6 1o
251 o
200 ot
15 on
1% o

100 o
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determina el nimero N de llas por unidad de superfcie ceeste como funcion de Ia la-
titud galictica B hasta una magnitud apacente fictcia m, — m + §; i Ia formuls
empleada

Ig N(Bima

16 O, — ) + const. == 06 (m, —TiTcsc [B)) + const.

a6 como resultado defin

ave
T = 04 01 (e, ) magne

valor que es 7 veces mis grande que el anterior (ver pi. 11), pero que posee sin lugar
 dudas un peso notablemente mayor. Pero como Tysg segin todas s apariencias debe te-
mag
nee un valor g oscle entre 0.5 y 20 -
pe

H aue los valoros limites de la mitad del espesor efectivo de I capa deben ser:
Heww = 08 kpe y Huuw = 02 kpe.

En general, ol doseo de tomar en cuenta y de determinar al mismo tiempo, si fuers
posible lus diferentes consiantes de la absorcign nterestelar s los efectos de I misma que.
de un aumento artificial de as escalas en nuestro sistema, invadieron cada vz
estelar y do Ia astrofisica moderna.
la estadistica estelar marchs ciempre a la cabeza de todas las demis, d-
biéndose ello a que en el resultado de las obervaciones, el efecto de la sborcion inter
estolar repercate de modo muy sefalado sobre el nimero N(n.): de ahi que s hesa
puesto el sublndice s (= absorcién) & m, magnitud aparent de las cstrellas contadas -
a cierto limite m.. M. Wolf (26) fué uno de los primeros (1925) que estudit intensamente
dicha cuestidn, e particular los espacios de I via lictea despoblados de cstrellas; por 0
1a5 curvas fog N () han sido lamadas “curvas Wolf”. Después que P. J. van Rhiln (27)
‘aunando sus csfuerzos  los de su predecesor en el cargo, Kapteyn, que represcntaban
el trabajo de varios decenios, publics en el afo 1925 las dos fanciones (1ma para lat
‘magnitudes aaules y otra para lus amarilas) do distribucién de la frecuencia de lss lumi-
nosidades absolutas do las estrelas (brovemento: las funciones d luminosidad), B. J. Bok
(19 p 505 28) aprovechs éstas en ol lamado esquema Kapteyn (19 p 398; 28; 20) en
f que segin su método numérieo reconstruy6 analiticamente los recuentos modernos de
estrelas basindoce en la magnitud aparenta y en I latitad y longitud galdcticas (30, 31,
32,33, 34, 35, 36, 37). En palabras més exactas, raté recuentos do sstrellas (31) de ni.
camente magnitudes azules que van desde () = 9° hasta (m.) sy = 18 ¥ qe re.
presentan ef promedio total de una zona de - 20° d ltitud galdctica. La opinién de Bok
es que la distribucidn de 1a pobiacion estear ms probable (que en general decroce en.
forma constante) en las capas sucesivas do su csquema Kapteyn, e3 deci, de nuesteo i
tema galictio, en 1° aproximacién se obtiene, cuando so acepta una absorcign intereste.

mag
040 2 Valor oue resulta ser notablemente pequefio! Bl mé-

e

van de Kamp deduce por simple division

lar azul uniforme T
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excesivamente grandes n 3610 para los cimulos globularc sino también para s etrellas
46l tipo B; en verdad mis 0 menos 2 veces mayores que Ios reslmente observados. Pern
(en 1a tabla 14) In suma del médulo verdadero de la distancia azul (n—1W) . y do la
abiorcidn nterestelar azul correspondiente Sy, (B;Ry) equivale al médulo ob-ervado
aaul de ta distancia, (m.—1¥) .. de aquelosatribuyendo a os cimulos as distancias ver-
daderas Ru>3 kpe, mientras que i se partie-a do los excesos de cols 4 o calew'adcs
en Ia tabla 20, los cimulos deberfan encontrarse, cosa de ninguna manera admisible, a
distancias de 560 1 a 2 kpe. Una separacién muy semefante entre la distancias deters
nudas por los médulos de distancia por un 'ado y por los excesce observados de color por
otrc, resultaia también para las estrllas do tipo B.

Siendo imposible poner en duds Ia realidad del andar do Sys,(B:Ra) caleulado. (e
lo taba 14), todos lo valores de Sos. (BRo) deberin aumen'ar-o i se desen que la dic
ferencia Su—Siw=Fum . reslte menor. Lo que para la transformacion co
Sz %) 8 Suan(e= %) 56 puede conseguir empleando simplemente un exponente 1o
tin negativo #( %) como =(z= <) =—55. ¥ al intentar In bisqueda de exce nuexo
exanente en seguida so comprucha sin lugar a dudas que en todo caso debe tenerse gue
(=)= —14, porque de o contraro los valores Eyu uy calculados resultarian dems.

o pequchos al compararlos con los valores . 1., cbservados. Contra toda previsién
1o s una mueva preba de que debe ser x<—1. Antericrmente ol autor (49 p 3192
al observar Ia alteracion do color interestelar en los cdmalos globulares, tuvo la oport.
nidad de sehalar que los cmulos gabulares exclayen siempre una ley 3= de alteracion
e color interestelar por ol mudo de comportarse precisamente en u alieracign. De wh

5.

JR— o o Gt (5) s s i s o
(=)

algo mis negativo que —1.

Naturalmente que ahora no vames & entregar Ics incontables esquemas B—R— de
Ia aborcén interestelar calclados. v llenados provisoriamente por nosotros con diferen
e valores de s (%) para k=430, 3 =480 y 1530 baste ol resltadogeneral de catas
investigaciones que e, que el valor partcu'ar observado E. 1n, s¢ desvia con frecuer.
cia muy fuertemente (alrededor del 100 4 ¥ mis) del valor calewado correspondiente por
Fiaones que o son inherentes 4 log cimulos globulares mismos o que. realmente indican
i, nctablo rregularidad en detalle en la distribucion de 1a matera nterestelar altran-
1o de culor, consiando que esta distr:bucidn en grande obedese reslmente a la ley pro
puesta por nosotros. Los 68 excesos obsersados de colcr do los cdmulos globutures <615
podrin ser aprovechados en conjunto, e decir, cstadisticamente, a 1os efeton de I de.
terminacion de a funcién S (B:R).

Para_pader mejor ain darse cucnta de la exactitud de esia determinacion nes
he parccido oportuno piesentar reunidos lor médulcs. observadis ales de. distu.
cit () y Tos exceson obscrvados docolor By - (0054 Ko )~ B de 1x el
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Para las suposiciones arriba mencionadas, que en nada variaron de las anteriores, vale
natoralmente también para este par de funciones de absorcion que

En general es

exceptuando si se tiene

- Tty
(5o

@ rs (7o)

La mitad del valor del espasor de a capa éptica azul de un polo al otro resulta:

(o) = 0rms

en coincidencia satisfactoria con Tos resultados observacionales de van de Kamp (24),
Hubble (58) y E. T. R. Willams (54)

TABLA 11
2162 B

T+ R

GR Se )=

ZKpo) gz
0.100
000
0016
0006
0000
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Estamos entonces ahora en condiciones de_poder comparar estos excescs de color
calculados con los observados de Stebbins y Whitford (55 p 141 Table 4). Estos dos in
vestigadores propiamente han observado Ics excesos de color de 68 cimulos globulares
entre las longitudes de onda_ofectiva .~ 434 ys y 5. =467 s para luego_tran:formarlos
por medio de una simple formuls lineal en las de onda x —426 s y 4T ya Usados
para s esirelas del tipo B (langitudes de onda que nosotzos redondeamas en =430 s
1esp. 1 =180 ). A pecar de que las longitudes de onda 454 y 426 resp. 167 y 477 com.
paradas entre si acusan muy poca diferencia, sin embarg: los excesos de color Eusy
Fealmente obscrvados or Stebbine y WhItDord entre . —434 y % 467 s, entregan a1
transformarlos en Evs, 1, (llamado también Eouases— ) residuns parciales de 030
hasia 0740, vale decir, que hasta los mis grandes exce-os de color Fys, 1 observados.
irancamente e han duplicado per ol hecho do exprecarlos en E. 1. PoF 6o, 3i s enc.
en cuenta una nota do W. Gleitbers. (118 p 320) “Cber die Besiehung zwischen Syste-
men von Farben-Jndizes und Farben-Exzessen”, se podria poner en tola do juicio hasta
aué grado resulta aplicablo una simple formula lineal de transformacién. Hasta tanto no
eénescamos exactamente las leves de In abiorcidn interestelar (-clctiva) para cads. di-
rece'on particular dol ciel, parece que lo mejor en general es no efectuar, siempre que
sca posibl, transformaciones de fndlces y excesos do color observados, entre diferente:
sistemas do longitudes do onda. Sin embargs aqui ns hemos tomado en cuenta esta ad-
vertencia_por la notable simplificacion de nucetro trabajo <obre Ias leyes de s absorcion
terestelar se'ctiva, donde los excesos de color de las exrella del tpo B ain viens

Cheervados on e sistema 426, 477 s (0 como nosotess redondeamos . =430, 480 1)
Ademis y para una mejor orientacion variandolos en un esquema B—R—Z veremos n
ceguida las “incaleu'ables” alternativas que sufren estos excesos de color sea que se con
cideren sus posiciones o los valores observadas do 1cs mismos. Por csto en la tabla 1)
hemos colocado unto & cada smbolo de un cimu'o globular el “verdadero, obscrvado”
excesc de color B e (005 -E..) ~ ... En total son 68 los excezos de color abser-
vados; el sumando goneral +0-05 serd usgo objeto de explcacion especial (pi. 93
resp. 101).

La distribucén de los valores de los excesos de color do los 68 cimulos lobulares
consignados en nuestro esquema B—R—7 do 'a tabla 19 pone en evidencia las fuertes
fluctuaciones adn cuando limitadas que en su_comportamiento sufren estos valores, que.
Stebbine ¥ sus colaboradores (64, 65, 65, 67, 68) habian ya encontrado hace mucho
tempo en 155 cimulos globulares y las estrelas del tipo B. Con estos investgadores reco-
ccemos también nosatros que s excesos observados de cclor E, us de 05 eamulos g1o
bulares crecen sistemticamente en su promedio a medida que se Aproximan al plano g1-
lictico en ferma tal que por . para el punto

B

5llg ese 57 =1.0] =10 pheiZ =1 kv

debemos supaner un exceso observado de cocr Eso c4=0°5. Comparando este valor
oo similares de los camalos globulares vesinos con los excesos de color Bz s calcul
des en s tabla 20, entonces se ve en seguda que esios excesns calculados resultan
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das de csta manera por Qort, es casi constanto (= 0800 kpe). Por consiguiente el resul-
tado do catas dos (cas Wéntcas) tablas de Oort resulta ain ms notable a saber:

Con aproximacién ereciente al ccuador galietieo crece también

1) e exceso de color promedisdo Foo-se (BiRu=const.~0.800 kpe) fuerte ¢ nin-

terrumpidamente, hasta logar casi con toda segur'dad a su miximo recién ¢n

" {Segin los datos de nucstra tabla 25 sabemos ahora, que este miximo bs

slcanzado y rebasado tebricamente muy poco antes de F=0 Por lo demis esta

Leri de los excesos promedidos de color Eyseso caleuladon por Oort nos ha
ayudado mucho en muestras investigaciones do 143 pigs. 16 etc.

2) In intensidadpromediads T(B:Ru —eonst.o~0800 kpe) de la linea intereste-
ar K con toda evidencia pero <610 muy lentamente. Ademis llega con toda cla-
Fidad al miximo ya entre [B/-=5° y 8, para luego después descender algo nue-
vamente hacia ¢l ecuador galictico mismo. [Por esta razén Stebbins y Hufer
(649 254 Fig. 10), dibujando las intensidades del caleio Interestelar, divididas
rigurosamenta en grups de intensidad en continuo (1) crecimients, sobre la
£8ja de T vi Jctea, pudieron encontra o una vaga concentracién galdcticn de
las mismas. Esta conducta de las lineas interestelares K es ustaments la misma.
e vislumbrams toduvia para los excesos de color By s (B:Rs =const.)

Busnasalovenen)
Bonenl )

 semejantes y creems poder observar en el futuro segin los datos de la ta-
bl 26 vesn 14)

51 las esperanzas tadrica Gltimamente citadas se cumplieran mis tarde en I que respecta
a los cxeesos de color, po el momento no revistirian impartancia alguna. En todo caso
Dodems addlantar I sospecha ain no suficentemente fundamentada, de que la intens
dud T=1(B:Rw) de 1as ssi Tiamadas ineas nterestelares pueda ser expresada como fun-
i de la verdadera distancia Ry en a latitud galictica B posiblement por funciones
matemiticas cuya estructura seria muy semejante  1a que hemos propuesto aqui para
resolver cl problema do la absoreié intorestolar  selctiva. Segin B.. Lindblad (170,
D 1020), refiriendose cspecialmente a las extensas investigaciones de 0. Sirave, no caben
dudas, por asi decirl, “que Ia intensidad ex simplemente una funcién de a distanc

3. H. Oort, de sus dos tablas recién citadas deduce, que la materia cavsante do la
alteracién interestlar del coor, en todo caso, se deberfy a una concentracion rigurosa-
mente galictics, y que el gas interestlar al parecer, do ninguna manera quedaria con.
centrado en tal grado. Los dingramas o antes publicados por Stebbins y Hutfer (64) en
u primera investigacidn sobre los oxcesoa d color do as (733) estrelas el tipo B —so-
bre la aparente concentracién galictica do 1o excesos de coloF B~ Eqan qu—0.05) poF
un lado,y de as intensidades de Ia linea nterestolar K por otro— coneucrdan realmen.
tecon o conceptos recin citados de Oort. Recordemos. aqui nuevamente, que, segin las
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mulos globulares promediados en grupos para clertos secore: de lg ¢sc B que respon.
den 1 In construccitn caracteristica del exquema B—R—Z

00 < lgere B < 02
04

02 .
04 06
06 o8
08 D
10 < fpesclB| < 12

e Bl = 14

Encabezan los esquemas B—R—Z de las tablas 14 19, los céleulos de estos valores pro-
medios a los que so han afadido los verdaderos médulos de distancia TF—T7). mis sus
respectivos promedios de absorcitn azul .., que recultan de nuestro esquema B—R—%
de I tabla 14, Con esto quedaron excluidos os dos cimulos globulares —2 y 1, debi
o que sus excesos observados de color resiltan ser anormalmente negativos. Los datos
e estos dos cimulos asi excluidos, se desta:an en Ia tabla 15, caracterizindolos tor cor.
chetes. Se comprobd que el conjunto, sin tomar en cuent Ia atitud gaidctica septentrio-
nal o meridonal, recién conduce con Iy se [B| a un andar Gt de los valores promediados
T a0 ¥ Fpo s cutndo se los caleula estadisticamente por las obsersacionzs.
Este resultado il sélo desde o punto de vist.estadistico, piede representarse en pri-
mera instancia, como hasta ¢l presente parcce ser lo mejor, calcalands 'a funcién b~
cada Siua(BiF2) partiondo de S, (BiFn) en la forma siguiente:

S, (BiFw) oy
(%) 1241

S BRn

onde B ses. i dben ene tano en o namerado como on o dencminador ol mismo
e i ey oo Qa3 ety taméticamente . funcio

z 1 e tendr en muestro caso

1485
v ~Fose
Tesp. ~Touas

 que media eatre ambos polos, asf caleu.

La mitad del valor de lu absorcion sele.
lada, resuta entonces:

B sso (B=90°0; 0059

St ans (pol-palo)
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X R. Trampler encontré asi para toda Ia via lictea un

1a aborci nterestelar: §
valor promedio de
mag
T T = + 05T = 007 (e.2)

e

A lo efectos de coordinar esta fuerte absorcién encontrada en lus ltitudes mis ba-
jas (B < 8 segin Trimpler) con la escasez do fenémenos do abeorcién v alteracién
el color que delatan, los cimulos globulares [sogtn Sharpley (10; 11 p 118; 12a p 715,
733)] ¥ las nebulocas extragalicticas [segin Lundmark (18) y Sharpley y Ames (14)],
a pesar de sus enormes distancias y do sus altas latitudes galdeticas, Trimpler dié como
i solucién posible I siguiente: el medio absorbente, do un modo semejante al de los
cimulos estlares sbiertos, e encuentra muy fuertemente concentrado en direccion 1l
Dlano de 1a via lictea, en forma tal que la mayor paste de dicha materia absorbente st
contenids en una cap cuyos limites osclan 6lo n una distuncia de = 100 parsecs del
plano central de la via lictea hacia el Norte y Sud respectivamente. EI pequefio remanen-
e de absorcion se diluiria muy répidemente distancidndose cada. vez mds del susodicho
plano

En base a esta teorta, Trimplr interpreté a u vez como efecton do esta capa de
absorcidn interestelar en realdad seleciva, 10s excodentes de calor £ determinados por
Hertasprung, Seares, Shapley, von Zeipel y Lindgren, Wallenquist, en sicte cimlos es-
telares sbiertos. La formula empleada fué:

im0 - @1y xR
(dmi= dmart
R |
-
Fa-taxe

Fins = Teaiso X B

Trimpler obtuvo para f cooficinte de absoreiin selectiva (uzul-smarila) of valor:

magiso

o= Tson — + 082 = 003

3

Exprecion en Ia que llama poderosamente la stencin el valor de Tusos0 8l compararlo
con ¢ de Trampler

T = 4 087
e
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formalas de la absorcién interestelar propuostas por nosotros, s materi interestela mis-
ma podria encontrarse concentrada espacial y muy fucrtements hacia ol pano galictio,
sin que por elo esto debiers manifestarse necesarismente de la misma manera patente &1
1 distibucion aparente de lo excesos do color Euyo s (B3R ~const) e, en los que exs.
to diferencia bastante grande entre las dos longitudes de ondas efectivas, De Ia misma

nera seria factible, que el gas interestela se encontrara igualmente concentrado espa-
cial muy fuertemente en el plano galictics, aun cuando esto de ninguna manera se mani-
festara realmente en I dstribucién de las intensidades de las lincas interestlares mis.
mas. Con todo, resula atn diie] pronunciarse sobre las dems relaciones comnes que.
ligan ol polvo v ol gas interestelares, mixime cuando ya. son muchos os investigadores.
ue han hablado sobre el particular, Una un'ficacion de las formulas existentes (s6lo s
diferenciarian en las constantes) para ambos fenémenos interestelares, no resaltar
turalmente libre de sospecha.
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en realidad 15 veces mayor que el importe de 07040 encontrado por Stebbins y Whitford

1
(65 p 162) pero apems superor i valor —-5S4s(plo . pl0) ~0"0540004

contrado por Oort (62 p 245) en una selecién do 52 cdmulos globulares do entre Ios 68
Gceminados en el interior de 1B <30°. La coincidencia entre esta mitad del valor de I
bsorcién interestelar selctiva de un polo al otro entre . ~430 v 480 x deducido por
Gort directamente de Tos excesos de color d> los clmulos globulares observador por
Stebbine y Whitford, y ol importe caleulad) por nosotros en base al nuevo exponente
X(Z= %) =—1465, no slo e satisactoria, sino que s funciones Ses,(BiR) ¥
Su(BiRt) deducidas en general precicamente con csto exponente X a base de as for-
molas [24] ¥ [4] v do las constantes

ToasZ=0) =T (Z0) 162
e

Sun(B=900:7 ) =038
configuran en u diferencia By uo(BiRa) una distribucién do excesos de coor caleu
lados (v aaul no publicades) que sirven ds “comprobacion” a nuestro csquema B—R—7
e Ta absorein nterestelar, . que también se halla en co'ncidencia satisfactoris con 'as
Shservaciones de 1a tabla 19, en cunts catoes posible dada s fuertes alternativas real-
nénte cxistentes en lla. Por eso  lo mencs e altas ltitudes galicticas y en expesial
rededor de lo rolos e nesesario acmentar (véase también al respecto In pig, 101) en
Algo todos lox cxceson “obacrcados” de cobr ., indicados por Stebbins 3 Whitford
(65 p 14T Table 4). De ahi que dejemos consignados en nuestra tabla 19 os importes
Eumi~E.40-05E., [véase tambitn 1a. dos columnas verlcales (=21) de In ta.
et

Como ya difimes, habiamos encontrado aproximadamente ave

b

—1465;

ahora recordemos ademis ) cuadro que presentuba nuestra tabla 12 (pig. 59), y que
entonces habiamos tenido que operar sdlo con s dos longitudes de ondas efectivas
5430 1 =530 . hablamos encontrado en la tabla 12 que X era una cieta funcion
el distancia Z al pano galictico, Puede cata también calcularse usando nuestra for
mula [24] para cada valor de Z—Ro sen B, sunque se conorcan solamente las dos funcio-
s S., (B7Re) 3 ..y (B:Re) . En o Ser. capitulo habiamos reconocido reslmente stas
o funciones siguiendo un carmino estelar esadlatico. Finalmente lo dimos forma mate.
mitica, indicada por la formula. (4], e deci, encontramos que

&
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To(Z=0) =
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atictic alrededor de 1 latitud galictica |B~2°5, siendo e valor promedio del exceso de
(B0 R=cons. 60 solumente. De.no ocurrie esto nuestras nue-
e I absorcion hubleran sufrido entonces do un error tebrco. En cuslquier
taso el método recién indicado ofreco la posbilidad de comprobar todavia s nuevas teo-
i, siempre que exista el suficiente material apropiado de observaciones.

Por lo demis eso yo quedd comprobado, aun cuando en una forma algo diferente 5
por cierto s6lo parcialmente  sin protenderlo. La desigualdad justamente recién d'sca-
Tk de crecimiento de 1as diferencius de valores vecinos lg S resp. Ig  en la columna.
Vertica orginal de nuestro esquema B—R—Z (Tabla 25) tione una notable influencia so-
bre la curvatura de las curvas S(B=90°;Ray'=2) resp. B(B=90°;Roc'Z). Todas las
curvas de absorcion 5, (Z) de una sola longitud de onda aparecen en su totalidsd curva-
s aniateralmente (véase Ia fig. 165), mientras las By, 3 (7) =53, (2)—S), (2) de la
Gbtorein selectiva_ presentan e su. andar un punty de leve inflexitn. (pero cuyo
742, Véase a ig. 160,

FIGURA 16
- E
/
V 7
as() WE )
st espendica deea cona Sy 7) Represntacin esasendia e B, (1) 93, (7)-S;

el teresebr en v ica (GRG0 G, G0 b o seleta et s kngloces G 1 3,y

La inflexion cs generalments tanto menos pronunciads, cuanto menor Ia diferencia de las
o ongituds de ondas efectivas del exceso do color. Por eso cucstn descubriree en los
‘ez do colo 'y 1va(Z) observados por Stebbing, Huffor y Whitford. En vista de cso
tampaeo puede observarse of menor indictodo lo mismo en las dos fguras correspondien.
tes de Oort (103 76 Fig. 1y 62 p 244 Fig. 2); ademis Ia formul todrica de Oort
(103 75 véanse tambén aqut las pigs. 112 y 114) para o exceso de color no csti de
scterdo con nucstros conceptos, debido 4 que en su curva tebrica no presenta punto algu-
o de inflexion. En lus curvas teiricas de los excesos de color dicho punto. de inflexion
ocurre cuando ¢ exponente X de s ey 2% de la absoreion intercstelar selctivn no se
considera ya como una constante uniersal (como o hemos hecho en lus Investigaciones
tericas de nuestro Ser. capitulo hasta Ia pég. 40), desde el momento que se ha aceptado
XX (Z): (Mds tarde se ahadié todavia 1o 2 variable independiente ). Ecta inflexion
en @ transcurso de las curvas de los oxcesos de color fo hace mis visible con
Eusos20(2), Esaa(Z) ¥ quaks todavia algo mis con Escso(Z). C. E. Smith (119)
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L figura 9 representa claramente estas relacioncs.

FIGURA 9
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pone a nuestra disposicion en la Fig. 5 do su trabajo “An investigation of selective ab-
sorption in the Aquila Region of the Milky Way”, y en forma doble una curva “abser
" de exeesos docolor entre valores, bastants distanciados, de s dos longitudes de onds
cfectivas. Eetas dos curvas do los excesos abservados do calr Euy us (Z) proceden, cada
una, do regiones relativamente ricas en estrellss de la via lcten — una de B—+4°1, la
ara de F=—T10 —, a saber do los lados en que Ia gran faja oscura divide en dos partes.
Ia brillante via Vieted en Ia constelacion Aquila. Smith ha deducido estas dos curvas
B s00(Z) vosién & B=90°;Roy 7 de las dos corsespondientes £, s (Bify) do 30
Fig. 1. En su Fig. 4, siendo osta In inmediata anterior do su Fig. 5 por ¢l sent-
o parece también indicarnos Smith ol andar do a curva. igualmente obsersad. por &
s s0s (B=—09;R ) de los excesos de color do las estrellas que s encuentran en la
misma gran faja oscara de la v lictea. Esto demuestra evidentemente que, al abando-
nar el orgen de s coordenadas, ella dobla primero hacia un lado (inesperado?) y luego
hacia e otro, 1o que no aparece en Ia Fig. 4 do Smith debido a que sus observaciones por
I fuerto absorcién lrededor del ccundor galictico no legan lo suficientemente lejos co-
mo para poder comprobar csto también. Smith niega upodicticamente una deficiencia
tales dimensions en sus observaciones  para explicar tal fenémeno ntroduce 1a hipt-
tesis de una nube especial de absorcion que empezaria 8 una. distancia, no muy grande,
pero que s propagaria con suficiente rapidez. En bse al esquema B—R—7 de s absor
cion interestelar, calculado por nosotros en la tabla 14, 3 & las propiedades especiales
poco ha mis detalladamente discutidas nos incinams en este caso también a rechazar o
hipdtesis de una lejana nube oscura aislads, como o hemos hecho en la pi. 115 que sirva
o aclaracion a los fenémenos de color alterado observados por Seares (121) en los alre-
dedores del polo norte de In rotacion de la tierra, No siempre ol andar extrafo de las di-
ferentes curvas do absorcidn debe ser explicado por ugares muy especiles do irregula.
idad (irregularidad que muchas veces se ha presentado en la forma inverosimil de
cigarro) en nuestra capa galictica, antes por el contrario basta para ello considerar una
marcha completamente “regular” de las mismas.

Dos propiedades extraordinarias de nuestras nuevas formulas de la abeorci
telar selectiva —la extrafia curvatura de ns £y, 3, (Z) ¢l notable desplazumicnto de los
miximos de la serie de valores Ej, , (Bilty —Gonét.) haia afuera del ccuador galict-
co— csperan ain su comprobacién definitiva en el futuro. Nos parcce sin embargo dign
de mencionar, que el fenomeno dltimamente citado ya ha sido observado, aun cuando husta
ahora (casualmente?) todavia no en los excesos mismos de color, pero si en 1os espec
tros de las ostrollas a lo menos en las intensidades de las asi lumadas lineus -
terestelares, Precisamente J. H. Oort ha lamado la atencion sobre este asunto en sus
dos investigaciones (103; 63) muchas veces ya citadas, sobre problemas de la astronomia
moderna en relacion con Ia sbsorcion intercstelar, Ya en muestra pig. 101 dijimos que
ort (103 Tableau 3; 62 Table 4) por via estadistica habla determinado una especie de
fragmento de un esquema B—R—2 de la absorcitn interestelar selectiva Euss o ¥ —<o-
mo podemos anadir ahora— simultineamente también do las intensidades de T lnea in-
terestelar K. &fortunadamente la distancia promedinda F de todas las estrellas, trata-
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¥ puesto que

O =1 ==

S =S =

legamos a nuestra nuexa funcién (definitiva) de la absorcion interestelar expresada
bajo la forma mis clara;

donde las importantes constantes arbitrarias T. y S, figuran ex
Conservando los valores.

o anteriormente usados de una funci6n are tg que ligara la absorcién interestelar § con
Ia distancia K, pero con la condicion de un pequeno aumento de los valores individuales
5(c0) hasta

Suanlo0) = 0891y Supaloo) = 00178

¥ con ello
1o — Suloe) = 0718

(anteriormente = 0762 s6lo),

Eususno(o0)

Gbtenemos ¢l siguiente par de funciones § en la nueva forma matemitica
3162k
W) = e

162
+
oty

2162k
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Entre estos dos importes de la absorci6n, vale com es sabido, segin la férmula [24] ¢f
exponente de ateracién de color

X

Ahora. blen; como poco ha obtuvimos que agroximadamente

Xisoam(Z= ) =145

s decir mucho mas pequefo que Xy sy (7= ), en consecuencia debemos sugoner, i
I exponente de alteracion X, definido por Ia formula 24], e realmente v con toda genc.
ralidad 10 s6lo una funcion de la distansia 7 al plano galicticn, sino simultineamente
también de lus dos longitudes de onda efectiva %, y . entre las que tal exponente e,
i queremos armonizar las funciones de la absorcién interestelar en lus tres longitude: d
onda =480, =480, 7.=530 s calculados Lebricamente segin 1 formola. 4] con s
conespondientes datos observacionales que provengan de otras fuentes.

Esta resulta ser una interpretacion algo modificada de la regla de Me'nikos (50)
sobre el comportamiento del exponente X ds lu alteracién de color interestelar en nue.
tro sistema galdctico. Ya en a pig. 15 de nucstra introduceion habiamos llamado a aten.
cién de que segin Melnikov X 1o era una cojstante universal, empero si probablements
una tuncién de la longitud de onda . Sin embargo al mismo tiempo haciamos notar quc
por dos trabajos del autor mismo (103 y b) también abrigibamos Ia sospecha de qu: por
otro lado X podria depender muy fucrtemene (desde X——1 husta —8) de lu dstun-
cia Z a1 plano galictico, Con el tratamiento estelar-estadistico del problema de a abor-
cibn interestelar en un esquema Kapteyn de dos colores. (=430 y s =530 ) volvimos.
cobre este problema en el er. capitulo (pig. 45) y pudimos construi Ja tabla 10 (pig. 50)
dindonos esta por primera vez una expresisn numérica para X (7). L correspon
diente tabla 11 (pég. 51) nos da casi Ia misma serie de valores para X . -, (7). mien:
tras Ia tabla 12 (pég. 59) suministra Jos Xyuu s (Z) que para pequeios \alores de 7
(es decir para £<0.100 kye) coinciden ya bastante mia satisfuctoriamente con otros
datos observacionales. Esta serie de valores para Z—0 hasta = tefricamente s6lo abar-
6 desde X oy 10 (2) 0.0 hasta —5.51. Emgero for med'o de ls excesos de calor, ob.
servados en los lmulos globulares entre . 430 41 y % =450 . pudimos_averizuar que
para Z=0 hasta = era desde X,y 5(£) 0.0 hasta —147. Por la vaiabilidad de los
Cxponentes X en las distancias Igusles Z al plano central galictico entre diferentes lon-
itudes de ondas efectivas . salta a la vista cuin grande sea también su dependencia de
a longitud de onda. Por eso nada nos pareze mis natural que la_nueva hipdtesis que
deseamos ahora formular [segin el resultado de nuestra investigacin anterior (498) so.
bre Ia absorcidn interestelar en los clmulos globulares] a saber: si o andar os do Z
hasta = entonces los valores van desde Xy, 0 hasta —8. Asi resultan para
Z= = una serie constantemente decresiente de valores X5, 5, ¥ Sy que abarcan des.
e pequeins hasta grandes longitudes de ondas (véase tabla 31)
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correspondiente s (m.—W) 1,140, e deci cuando alcancemos Ja magnitud (azal)
aparente observada (1) s+ 1170 entonces ncs ser posibe deseubrir en l cio todos
o cimulos globulares cuya latitud galdctica os atn (R >5", (v ademds dentro de B <3"
ain algunos cimulos cuya verdadera distinla s R v < 25 kpe). Naturalmente que
estas consideraciones limites o siempre. pueden aceptarse tan al pie de la etra como 52
han expuesto, per lus grandes dificultades que entrafa ln obscrvacion. Asi por ¢f, o
abstante o dicho, el cimu'o globular mis reciente +12~NGC 5694 fué descublerto (116)
en una latitud galictica B 120°3; posee ademis un modulo observado de. distancia
(m—1¥) —-T:92 y su distanci verdadera es Ko ~26.5 kpe. Con cato damos por term-

nadas nuestras disquisiciones sobre los efectos do nuestras formulas (3] en 1y absorcitn
interestela (azul) por 1o que se refiere al sistema de los cdmulos globulares.

Segin el plan que ns habfumos trazado al final del ler. pirrafo de esie capituly
(b 63:34) veamss ahora qué se pueds deciv scbre el comportamicnto de la abeorcion in-
terestelar selectiva en base a los exeesos de c6'0r By iz~ Suci—Sus de los 68 cimalos
slcbulares, cbservados por Stebbing y Whitford (65) entrer. — 134y 1467 1. Para ello
dekemos reccrdar lgunos resultados que ya s expusieron al final del Ser. capitlo v
quc eran, p.c. (de la pig. 57)

mag
T (R=0) =T (R=0) 316
e

W(B=235:R— ) <1700 resp (B—23°5R— ) 0316

Qe

~om
PR

Poniendo como de costumbre § ¥, encontramos entences.

auede 032 =
para =
cetione  x = —55 conservindose pira X(:) en general los valores dados en I

Tabla 12 (pég. 59) v que squi no reproducimos, AL ir acercindose al plano galictico
debe ir aumentando continuamente hasta x~0 cusnds se tenga 70,

Avfes per qué nos parecid ogieo estabecer la ecuacion siguiente:
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aun cusndo algo grande,corresponde ms o menos a lo que era de esperar, pues Si bien
e verdad que p. <. Brill (105 p 386 Tabelle 2) habia hallado en su andlsis va citado (pé-
kina 41.42) ol mismo valor originario Tyzy(0),sin embargo el autor (49b) habla impuesto
anteriorments 'a condicion:

Tia0) =252,
e

ELgran valor originario amarillo Ty (0) 10 refrendan van de Kamp y Vyssotsky (68).
auienes computaron el mismo importe para e plano galictico (véase pég. 17). El valor
S0 (00) = 1725 acoptado para B = 23° corresponde & un valor do la absorcign azul

i
2125 = 0%50, Este valor es tam.
0

i algo grande al Iado de los encontrados por van de Kamp (21) (ya citado p13) ¥ por
Hubble (63) (séase p 15), a sabor: TrooxH = 0.4 = 0.1y 0°25 o 0705 respectivament.
Mis tarde E. Willams, en'base casi al mismo material usado por Hubble, obtuo un valor
alfo mayor, a saber: Trosll = 0730 = 0:07,

Como se deja entrever, “a solucién de muestro problema”, en I forma en que queda
bosquejada, deia ain mucho que desear. ¥ Ja cata principal que alimenta nuestra,dis-
conformidad s I suposicion demasiado atifcial do que en todas Jas dstancias R se deba

aue va de un polo al oo euya mitad = Tocll

5.
cumplie Sy, = ——. Eata formula tene su origen en Ja primera insestigacién hechs por
B

Trimpler (16) [1330] sobre los cimulos estlares biertos (véase p-9) y resisti durante
Algunos sioe. Fué aceptada provisoriaments todavia en 1934 por Stebbins y Huffer e ln
primera investigacion do Ia ateracién do color do 733 estrellas del tpo B (54 p 246), ¥
esta fué Ia razin de haberla usado también nosoteosal principio de nuestro cstudlo, Hoy
en dia se la considera sélo como un caso especial, correspondiente silo & una ley 1~
e 1 absoreidn Itereatelar —citads ya en nuestra introduceidn (Tabla 1)—. Sin embar.
o, desde hace paco (como se explica en forma mas detallad en Ia pig. 14) Ia ey '

oot |

viene cobrando mis importancia en el campo. tanto tefrico como espectro fotométrico,
especialmente en las partes mis profundas do Ia capa galitica de absorcitn, donde al
parecer, viene  constitui, por aaf decirlo, Ja sutécrata de Ia slteracién de color en todes
las longitudes de ondas. Sin embargo para las grandes distancis de I via lictea, donde
e encuentran 1a mayor parte de los comulos globulares, no parcce tener infloencia -
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uns, dado que dichas regiones parecen regirse sélo por a ley
en la Tabla 1 I relacién

A csta ey responde

minara una lo

[ ]

Finalmente, cabe ain supaner que S " ¥, donde cada longitud de onda_consersaria,
o decil af, 80 propia ley de aleracion, & o efetos de que I teori corrspond
s observaciones.

A fin, pues, de no encontrarnos en abierts contradiccin con los hechos de la alte
racién do eolor interestela resultantes e las observaciones mis modernas, hemos conti
nuado tratando de dar una solucion en nuestro esquems Kapteyn de dot colores usando de
la absorcién, interestelar selectiva Ias nuevas formulss

o (R)

SiaolR)

habiendo valido siempre hasta shora: 2=y
¥ desde ahora en adelante debiendo valer siempre: 1

Fueron asf combinados una multitad de pares de valores do las dos constantes b y a con
varios valores q=p. Los pares resultantes de a5 funciones de absorién Sys0 () S0 (F)
Sueron detenidamente examinados y comparados con los valores que resultabun e lus
diferencias

SusolR) — Sio(R)

como funcitn de R lo que no es sino el exceso do olor. Representando asi uns y muchas
veces por un esquema Kupteyn de dos colores afectado de absorcidn interestelar selectiva
Ia misma serie abservada de recuentos de estrel'as, logamos a un conocimiento bastante
exacto del andar exigido por las observaciones del exceso de color Fouq s e funcitn de
I distancia . Despuds de estudiar detenidamente cuil. e las curvas “caleuladas” de
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L 4 region llama en sequida la atencifn en nuestro dibuo (Fig. 16) por la uniformi-
ind 40 Signo positivo de (E.—E,), interrumpida nicamente por uno solo negativo en-
e aa 5 estrllas distribuidas scbre una superficie colests de_aproximadamente
58 105 mis o menos alrededor del punto: Ly~ 128°; u-~—15". Las 14 estrellas,
Cuyon msdlos promedindos (m—M) =8 (es decir distancia verdaders R~0400 kpe).
¥ Euyas excesos obserados de color importan en l promedio aritmético F 0716, e de.
i ble del promedio normal calculado B + 0708, en si naturalmente todavia no
Comportan una prueba definitiva. Pero s notable, que eto refuerao anormal de la inten-
Sidad de Ta absorcion interestelar hubiera. sido encontrado en un lugar de Iy via lctes,
Gonde “Ia zoma. de susencia” de lus nebulosas extragaldctcas de Hubble (53 Fig. ) poses
hacia o #ud (hasta By —22°) una de sus mis largas sinuosidades tpo apéndice. Exi-
dentemente entonces nos encontramos aqul en nuestra capa galictica de absorcidn con un
ugar de irvegularidad situado bastante cerc s en consecuencia l parecer bastante irreal-
mente grande.

En nuestras figuras 12, 19, 14, 15 hemos afindido a cada estrlla 4 valores caracte-

risticos designindalos:

donde M, m—M 5 E.. son siempre postivos; los signos de eston 3 valores se han su-
wimido por e e Ias figuras, Por ser siempro los dos valores |(B.—Ex) | ¥ [Eul<1.
e colocado salamente de ellos las dos citras que siguen a Ia coma. E1 §rupo integro
e los & valores . sido dibujado siempre en forma que e signo de (E.—F..) coincida
eon ol lugar de n estrela. Una grucsa raya vertial sl lao tzquierdo de dicho grapo debe.
vecordar que In luminosidad (visual) absoluta mencionada os igual & (M.) o, e decir
cuando s may seguro, de lo contrario cla sempro e (s - Conforme & 1o cual las
agrupaciones con Ia riga. vertial se destacan también, porque en lac tles generalmente
L, e solamente una traccion partcularment pequens del imparte do E. escrito
debajo del mismo, aungue ese iltimo Justamento en estas estrellas alcance muchas veces
Valores especialmente altos debido a las grandes distancias de aquellas. Por lo demds los
Signos de (B.—E,.) aparccen diseminados bastante irregularmente e correspandencia
con ol cambio indiscriminado de sitio quo en I via lictea ocupan los lugares mi brillan.
tes 0 mis oscuros, més reos o mis pobres an cstrelas, afectados una vez mis fuere,otra
s dibil por a absoreion nterestlar, al contrario do lo que qued indicado por nucatras
Sérmalas uniformes. La region del interior y do lo alrededores de Ia nube brilante de ec.
trellas ol Sagittarius (L~ 352° hasta 347y By +1° hasta —5°), considerada como
mis densa entre todas la regiones del cielo por strelas observadas por Stebbins, Hutter
¥ Whitford, demuestra esto evidentemente (Fig. 12). Estos tres autores (66 p 522.225)
v han Hlamado la atencién sobre cl hecho de que en Ios stis de 1 vialicte ricos en etre.
s los excesos observados de color son generalmente menares que ol promedi, Comproba.
ciones muy semejantes pudo realzar caramen e poco desputs también A, Wallenauist (130).
Esto e pone también de manifesto p. . en nuestra fig. 12 donde se ve que en tales
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Del examen de ln tabla 22 se doduce en seguida que la funcion de Oort de Ia absor-
ién interestear (azul) al salr del plano galdetico crece algo mis Fipidamente que nues-
i funcion S caleulada con el mismo fin. En una distancia do Z-0.100 hasta 0,128 kpe
colamente a diferencia

St ualBiR) — S (B;Ro)

aleanza su valor miximo (=060 magusy para B=577). Desde ese entonces la funcion de
Qort S,cu(BiR8) crece apenis todavis, cuando la nuestra Sz (BiFn) recién ha al-
canzado la mitad de su valor definitivo S (3+0:Rays'= o). Mientras para Oort la
densidad D dela materia interestela ha bajado pricticamente hasta cero en sélo una dis-
tancia Z=0.250 kpe, para nosotros segin Ja formulas de absorcion aceptadas oeurre o
miemo recién en una distancia mucho mayar Z>1 kpe del plano central de 1 via Jctes.

Estas diferencias en In supuesta distribucion de Ia densidad de In materi ntercste
tar, que altera ol color de los rayos de 1uz en la capa galictica de absoreion, también ti-
nen un mportancia bastante grande para astros posiblemente sumergidos realmente en
sta capa, como por e}, tambida para los cimulos globulares. Apliando la absoreion -
terestlar w2l S (B;Re). calculuda segn In rmula do Oort en nuestra tabla 22,
cabre el cimulo globular +47— NGC 6440 obtenemos por i, mis  menos la siguients
ceuncidn 18] (véase I pi. 60y 72) 1

5 1g Bt Sasa (B7R0) = (W)
¢ 181
234 62 -85

o quecorresponderta  una distancia verdaders Fiy~3.&pe de 110 este cmulo globular en
ven do os 4 pe calelados con nucstras férmlas de absorcién.

Por iltimo hemos usado también la formla [20] dada por Oort para caleular segin
el Ia absorcidn interestelar selectiva Eusn s ot (B=5TRs"). A tal fin hemos reom.
Flazado 430 s en Ia formala. 120] simplemente po &,— s = 430480y Ty (2—0)
Por Tyl 4w (Z--0). Para obtener una comparain que mejor concuerde con nusstros va.
Iores Eyay s v (B=57T:R.) eacados de Ia tabla 1, hems vuelto a aceptar (como on
fcaso G CAlcul S3,0) a misma angonte ficial T sso(7-—0) para las dos colum.
s verticales Eygo s (B=5T:Ry%) de muestra tabla 23, e deci

i ray
o woa (=) = )+ 3182 {: +oa

e

st (Z0)

En consecuencia vale de nuevo Jo que establciramos al principi, e decir, que ain hasta
20200 ke a iguales distancias Z del plano galictico o8 donde 0 nota la mayor seme-
janza,entre as dos columnas de valores de la absorcidn iterestelar (selctiva) en Ta
bla 22. Desdo ahi en adelante empero el valr de Oort permanece constante hasta ¢l i
nito, mientras que muestro valor funcional crece ain e doble hasta ¢l infinito.
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Con eso creemos, tratdndose de Ia absoreidn interestelar, en longitudes de onda par-
ticular al igual que entre dos de elas, haber suficientemente demostrado las diferencias
Que existen entre ambas formulas. Quisiéramos ain anadir que la Fig. 2 (62 p 244) do
Oort publicads algo mis tarde parece aproximarse més  nuestras ormalas de lo que
Ia Fig. 1 (103 p 76) publicada anteriormente, pucs Ia curva de In absorcidn selectiva
chservada en distancias mayores Z>0.100 kpe os notablemente menos alsbeada en lu
Fig. 2 que en la Fig. 1. Por lo demds C. E. Smith (119 p 51 Fig. 5) ha dibujado tam-
bién una figura semejante para a constelacion Aquils, donde aparece indicada en dos
ramas la division oscura de la via lictes.

(Considerada asi, desde varios puntos de vsta tedricos, In seguridad resp. inseguridad
de los valores funcionales tabalados por nosotros en In tabla 14 segin ol esquema indi
cado en la pig. 108 trataremos ahora de proseguir esto estudio compardndolos ms dirce.
tamente con obervaciones relacionidas con elloe. Por eso nos ocuparemos de dos publica
ciones modernas (1956 y 1940) de F. H. Seares (1203 121, Véase también 122). En el pri
mer articulo (120) Seares comunica. que Ias estrelas del{ipo A0 en la regicnes no oseu-
recidas del cielo poseen indices de color obsersatos entre 1 ~430 3 530, que no fgualan
coro, sino —0°14 = 0°02 6 = 0103, Como eplicacién e este inesperado reaultado obie.
vacional Seares alega que los a'rededores del polo norte de a rotacidn de a tierra est-
Hian cublertos por un velo de absoreidn, y que,al marcar ¢l punto cero e I escala iner.
nacional fotogrifica de s magnitudes, esta leccién habria sido influenciada e la catre-
lus polares por un exceso de color insospechado, Asf el punto cero aceptads correponderia
al indice de color cero para estrellas del tipo AD de Ia secuencia polar nore, pero en nin-
una forma para estrellas de tipo AO en partes no oscurecidas del cicl. Calculado con
toda exuetitud habia. resultado como comunica Seares para estas cstrellas de tipo A0 del
Dolo norte, un fndice de color promediado observada —— 0°01; e consecuencia (s:gi
Seares) el exceso de color observado en 10 alededores del punta celste L —90° B~ 28"
resulta entonces Eyuy ss07=-+0710 mis o menos Este valor concuerda bien can los datcs
do nuestro esquema B—R—7 (tabla 14) de la abeoreién intorestelar, encontrindose las
211 estrellas del tipo A0 tomadas del catlogo Herry Draper aproximadamente a un
distancia promedia do R,y 0.100 kpe.

En el articulo (121 p 103-108), citado en segundo lugar, Seares vuclve otra vez ssbre
el problema de Ia alteracidn interestelar dol color considerando de cielo Iy direesion del
pollo norte de la rotacion de Ia tirra.y sus alrededores. Seares comurica ue a investiga-
cién ha sido extendida  estrellaa ms débiles. Encuentra un crecimiento paulatino del
exceso de color Eqo.s desde 0% & uny distancia. Ry’ ~ 0030 kpe hasta 0°3 6 04 4
R~ 0.400 6 0.500 pe ¥ luego un valor constante, También este resultado observacio-
nal concuerda satisfactoriamente con las proporciones de log valores de nuestro exquemi
B—R—7, siempre que consideremos como causa, no como piensa Seares, “una distants
nube aislada de absorei6n de cierto espesor”, sino solamente nuestra capa galictica de
absarcitn formada segin leyes perfectaments determinadas, en cuyo centro (£=0) mis
o menos se encuentra nuestro sol.

‘Seares menciona con esta ocasion un trabajo de Wilhelm Becker (59 p 204), donde
el Selected Area N 1, que contiene ¢l poo norte de la roacitn de la tirra, viene inves-
tigado con el mismo fin. Las proporiones do absorcidn encontradas alli 0 coneuerdun
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Como scabamos de ver, las investigaciones o Trimpler no sélo confirmaron 3 am-
Bliaron I idea de la absorcion interestelar, sino_que al mismo tiempo aportaron una
ueva seri de valores para la diferentes constanes que forman parte do la teoria. La
Solucin de problems progresé luego notablemente a partr do 1930 cuando una serie de
investgadores, siguiendo s o menos 1as huella de Schalén y Trimpler, s cuparon de
Cuministrar noevos materiles para la confeceion de una teorfa correcta sobre 1a absor-
Cion interestalar. No creemos del caso en esta. introduccidn enumerar dichos.trabajos,
sran parte de ellos %o encuentran prolijamento reunidos y comentados en el Hondbuck
er Astrophysi, por B. Lindblad (1Ta p 1024; 17b p 574)  por H. D. Curtis (18 p 550);
viase también 'a publicacion de von der Pahlen (19).

Sin embargo, no podemos pasar por alto investigaciones, que por su contenido,
nifican un aporte para la mojor comprensién do nucstro {ema. Asi, por cjomplo,
RS, Zug (20) mos da cuenta en una investigacion aparecida en 1933 que aplicando
I concepeién de Telmpler a ls excesos de color de 23 cimulos estelares ablertos encuen.
tra aue 1s foerza del coefciente de a absoreién revel cierta dependencia con 1 longitud
alictia L no obetante I variacién de viloresen 1 via ictea, La formula de Zug er

Eugaseo = — 010 + 036 F 4+ 007 R sin (117°

n

Como g a s vez no ignoraba que los excesos de color do los cmulos abiertos mis le-
Janoe, en los cusles se han observado los execsos mis grandes, resutan ser mds peqe.
s g os valores que les atribuye I sencill ormula lineal de Interpolacién, soepechd
que existen en I region de n via Hietea drceciones en las que Ia superficie imitrofe efec-
tiva de In capa de absarcidn itercstela se encuentra pricticamente a una distancia de
2 ke, v dado quo distancias entre 2 y 4 kpe no aaden ningin importe esencial do alte-
racidn de! color, dedujo que sobre loa 2 kpe dicha. aMteracién deberia descender répida.
mente,

Ello di6 origen naturalmente al problema dol espesor lineal efectivo 2 H de esta
capa de abaorcion interestela. Trimpler (16) lo hacia oselar entre los 200 y 300 parsecs,
Pero e mismo afo 1990, van de Kamp (21) publicaba sus primeros calculos al respectn
S basaban olos en ol empleo do Ia Tormla. clisica dada. para e valor S de I absorcion
en a latitud galictca B¢

SR

TH exe 5]
donde S viene dado por Ia observacién y puede tener los tres significados siguientes:

=Fusasso i S

0 i Sun

Er bace a 1o cual van de Kamp adopt6 como valores de 7, para una densidad homogénea
de’absorcén en el Interior do la capa, los sigulentes

nay mag mag
+ 08T~ [segin Trimpler (16)] 5Tz ss0 = +038 " ; Tupy = 4 038 0
e e e
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el ficilments resaltarnos claro si valvemos  1a historia de la formacién del mismo.

Con tal fin consideremos el comportamienta de as funcianes de a absorcidn interestelar
en'las longitudes de ondas particulares resp. sus diferencias, es decir, Jos excesos do color
enla lamada columna vertcal original del sguema. Resulta asi ésta, aquella colomna ver
cal, cuyos valores do absoreidn deblan ser caleulados direstamente por of empleo inevi-
bl do s formulas do absorcion (véase pig. 68, orginindoselo logaritm de lo va
lores de aborcin de s columnas vertiales veeinas por adicién res. substraceitn repe.
U de 01 (Férmla 5] on Ia pig. 65). Po esta razén podemos simplemento tomar cual.
quiera columna vertical como columna original. Como va se hizo en nucstra tabla 20 (en
12 g, 94) ¥ n Ia tabla 22 (en Ia pig. 113) también ahora en Ia tabla 25 tomamos nue-
vamente para l mismo fin, por razor icticas, Ia columna vertica, cuys
et vl e encuentra dirigida b 57 (cuoly eol57T

¥ E(B=57) pueden ser reducidos I latitud galictica F—90° simplemente dividiéndo-
fos por 10, 2us logaritmas conforme  eso disminuyéndolos de 1

Biajando en I colamna verticaldo 1o I S0 (BiRs) desde arriba haci abajo, dosde
1os valores magores hacia los menores, observamos entonces, que I diferancia de do log S
directamente vecinos crece en efecto constantemente, pero munca. llega  ser >0.1, mitn.
tras que I diferencia de dos g By cualesquiera vecinos resulta siempre exactaments ~-0.1
L consecuencia de eso relacionada con Ia estructura. especial del esquems B—R—7 e
precisamente e S (535 4 —corst.) lioga & su valor miximo recién para Z—0, es decir
cuando B, 0", cuslquiera que sea siempre e valor de Ry que se supone constante. Lo
mismo vale para las funciones de absoreign , en todas e dems longitudes de
s particulares . Ahora bien; 1 descendemos por ualauiera columna vertical de los
10E = 19(83,—53,). por €510 F o s también en diseecion de los alores mayores
hac’s os menores,observaremos entonce que la diferencia de dos I vecinos no sdlo erece.
constantemente sino que para un valor muy determinado do Z excede ol valor 0.1. L
consecuencia de €50 ¢, Que Do ¢ Fusn so(BiRs mzino, cuando justar
e cste valor de Z-—Z_.. 10, Para otra combinacion de dos longitudes de ondas resul
también otro valor do Z,.,. Para un determinado par do longitudes de ond siempre es
posible un solo alor de 7., cuslquiera que sea siempre el valor de Re —R—conit, Pero
sexin I ecuacitn Z—R> sen B para astros en diferentes distancins constantes R seria
posible caleular diferentes latitudes galicticas B+, en lue cusles sus excesos de color
B(BiRn —const) Negarian Justamente 4 30 miximo.
En nuestea tabla 26 presentamos una compilacion de las dstancias Z del pano galictico,
o las cusles las funciones de I absorcidn seectiva

originarias de nuestro esquema B—R—Z de I absorcién interestelar de I tabla 14 llegan
8308 valores mAxiM0s Za, (B, (Remconst)]. Adems en la suposicin general de
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valor que simulténeamente representa el miximum de intensidad de absorcién de que es
earaz Ia capa por unidad de distancia. E1 valor del coeficiente diferencial azul

decrece entonces en las mismas sesciones de  desde R
mucho mis lenta que o valor amarila

hasts R o en una proporeibn

TonnB) =

— este proporcién fus siempre.

Tun S,
[y

T

desde R=0 hasta R=cx). Consesuencia de lo_expuesto es que aumentando la distancia R
(en I cleceidn hechs de que p-

puede disminui tanto cusnto se quiera (segin la elccién hecha de 0=p)  y en el caso
nuestro considerado desde 100 para R=0 hasta 020 para R—sx. [Anteriormente ha.
Sew Taw
biamos usado siempre la relacion constante - —
o,

5! .
Dig. 38.99) | De esta manera I absorién otal sial alcania un valor final S, () ~-0°78,
micntras 1a amarila lega s610 4 S53,(2) — 0°16. La mitad del importe da! espesor azul,
lamado también Gptico, de I capa que se extionde de uno al otro polo

05 (séase por eso también

4
T Seie) =031
i

3 que deriva del valor S, () = 0°78 para I ltitud galictica = 285, esti esta ver
on perfecta coincidencia con Jos datos abservacionales,

El cambio de lo colores provocado por el descenso continuado de Ia proporcién de
s absorciones totales de diferentes Jongitudes de onda —en nuestro caso especial de
StantR)

)

1,00 hasta 020 que obedese » Ia distancia siempre en aumento de R ros-
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i con las de Seares, i con muestro esquema. Wilhelm Becker, sin embargo, utiizando
Ia férmula indicada por Shapley y Boyd (128 p 243)

10
Se=196-152 =0 N () ]

) ~0-8. Este valor concuerda completa-

calculs aparte of importe Sy (B=28"iRyy
mente con el de nuestro esquema de la tabia 14.
Relacionado con esto resua también de gran nterés un trabajo de Stebbins, Hufer
¥ Whitford (9) poco ha aparec'do (1941) con el titulo “Selective absorption in space
near the sun”. Enla Fig. 1 do esta publcacion los autores han dibujado en Ia parte supe-
Fior 108 valores Ei yvo(B=28";R.) para Rey'=0 hasta ~ 0.300 kpe resultantes de sus
Gservaciones en Ioy aivededores de polo norts de la rotacion de I tierra. En lo que con-
ciernc a las proporciancs, stos valores selesivos de absorcién concuerdan en el prome-
o también como los valores B, sy (B—25";Ri) de Seares con los datos dol esquema
caleulado por nosotros en Ia abia 14 [pero o del todo con los resultados de Keenan
Babeock (124)]. En la misma Fig. 1, abaj, o tres autores citados han dibujado el com-
Fortamiento resultante de sus observacionse do os excesos de color Euo quo(B=30°7)
0200 kpe para of palo norto y ol sud de la via litea por separado y
ambos & a vez. B todos estos casos aparece siempre el mismo aspecto de
ero tales valores de akeorcidn representan solamente 1s 273 e los valores del
culado por nosotros para 1a direcién del polo galdctico

las curvas,
esaema

En la itima rase de la primera de las publicaciones (120) citadas anteriormente
Seares lama I atencion de “gue —y posiblemente de importancia para la esplicaciin de
“los resltados biersacionales— e valor de wn ezecso de color By . roras veces, aui-

nunca,sobregase el importe de una magnitud, y que o consecuncia de ¢% hace supo-
ver que el mismo esté sometido o a restriccion de wn limite superior st altwra” P
cus lineas antes indica 4 s vez Searcs, qus las observaciones correspondientas fusron so-
metidas a una magnitud limite azul (1) 50135, Este Gltimo dato de Seares nos busta
safiientemente pars, con Ia ayuda de nuesiro equema B—R—7 de I absoreion ineres.
telar de la tabla 14, explicar la restricedn observada.en Ios excesos de color Eqso s10< 17
En dicho csquema hemos trizado simplomento la curva limite, calculada on 1y tabia 18,
entre a visibilidad o invisibildad de todos o astros, cayo mdulo de distancia observado
a0l importa p. &, (W—1¥) s+ S = (o) u = +375 _(ocurriendo_contadas. veces
Que W< £10%). Do la tabla 14 resp. 18, s deeprende ficilmente Lo azén de que en I
parte del ciel visible solamente e Jas condiciones recién indicadas puedan s visbles
en general tan solo excesos de coor By ae 1% cualqu'era que sea por 1o dems p. .
Ia lattud galictiea de las estrel

satifactoria (hasta shora) de nuestro esquc-
n interestelar con las observaciones, especialmente en Io que respecta
& I aplicacion de I absorcion azul S50 (B:R) y de los excescs de olor Es 1o (Bifin) ¥
Evso120(BiRv), se i acrecentado mucstea confianza en un clerta exachitod y utilidad
el mismo. Réstanos ain por dar I verdadera proeba de I absoreién amarill Sy (BiR)
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los signos negativos de (E.—E,) predominan fuertemente. Por lo demis esto también
nos habia parecido claro con las pocas estrllas, cuyos excesos e color fueron obscrvados,
por los tres investigadores citados, en el intario de s grandes nubos brilantes de estre.
llas del Seutum y del Sagittarius. Al evidontemento Ia aborcidn interestel cs gene.
ralmente algo reducids, aun cusndo 1o micho menor de o que indican nuestras formuls
generales promedias, dc manera que la luz do las estrellas en estos ugares de a vi lictea
lega mis icimenta hacia nosotros. EI problema reside en saber, si por eso 5o que
facilitada Ia visibilidad do estas gigantescas nubes brillantes de cstrellas. Finalmente, to-
davia queds. por subrayar que las estrellas cerca do p OphiUChi (L ~321° By~ + 16°)
cuentan con fuertes excesos do color seguramente relacionados con 1a famosa “gran ne-
bulosa cerca de ¢ Ophinehi". Pucs on verdad estos excesos de color, debido 4 sus grandes
dimensiones en tan ata latitud galictica de ninguna manera ofrecen explicacion acepta-
ble en nuestras fGrmulas goneraies.

No quisiéramos terminar el capitulo sobre “al esquema B—R—7 y algunas aplic
ciones del mismo” sin haber indicado por o menos sumariamente un punto que én el com-
portamiento de In abiorcion interestolar en este esquema quizis sirea para splicar este
esquema a un problema moderno de la astrofisica tebrca. Como es sabido hemo tabuluds
en muestro esquema B—R—Z de 1a sbsorcion interestelar en a tabla 14 no 6o las fun-
ciones particulares Suao (B:Fn ), Sy (BiR3), Suao(BiRn), Syoo(BiRa), sino también
algunas diferencias entre dos do estas mismas. Por causa de los hechos: observacionales
naturalmente nos ha interesado en primer lugar un esquema do o excctos de color
o ss0=Sus—Sus. Pero formalmente. hemos tabulado también los dos excesos de color
1o s (BiR5) + Fosyoso(BiR0) aunque mo aplicindlos directamente, Apesar do 0
esta labor no fué del todo initil, pues en ciortas circunstancias nos puede sugerir inte.
resantes posiblidades. Para comprender esto, hay que considerar sl ¢l comportamicnt
por €3, del exceso de color Eyu sso(BiFa ) en el caso de que Ja verdadera distancia R
Sea una cantidad constante. Entonces podemos llegar a la sigulente rara constatacidn (en
hte a nuestras formulas de absorcion) : pasando por ol esquema & lo largo de cualquiera.
linea recta nclinada de verdadera distancia constante Re (véaso por e pi. G3) desde

el importe de un valor particular de absoreion, sea S 6 Sisa
Siao 6 Sz 6 etc., aumenta ininterrumpidamente hasta un miximo para I—0°, cuslquiera
que sea €1 valor de Ra supucsto por lo demds constante; pero si el recorrido lo clectur
mos en a misma, direceion de muestro esquema B—R—2 para un exceso de color, p. .
Euso s30—Susu—Sesy, llama I atencién que ol méximum del exceso de color asi conside-
rada no ocurra recién para Z =0, es deci, cuando Ra 4 0, para B, 0", sino antes, cuzn.
o Z—const.odavia es.£0 y B0, Lot excesos de color Bsan.ss0¥ i can demestran
Lambién un igusl desplazamiento del miximo do todos los excesos de color, los que valen
para cuslquiera distancia constante o del sl. Sélo l importe del desplazamiento fuera
e B 0" resulta siempre diferente para cada_par de longitudes de ondas efecivas ¥
Dara cada distancia. Por lo demis y8 observamos quo.todos los excesos de color de un
Geterminado par de longitudes do ondas efoctivas aleanzan su miximo siempre 2 Ia misma
Gistancia Z— .. del plano galictico, cualquera que sea la distancia Ry considerada ue
Se supone siempre constante.

Este raro comportamiento de los excesos de colo en nuestro esquem B—R—7 bien
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en base a los excesos de color observados Eigy ey (BiKa) de las estrllas dl tipo B y de
sus médulos de distancia (m,—IV) ., amarilos obeervados y en consecuencia igualmente
alterados.

Con este fin fué preparado por de pronto segin los datos de Stebbine, Huffer y
Whitford (67) un como catdlogo fichero de Jas 1352 estrellas del tipo , cuyos excesos
de color B s fueron observados por estos tres autores. Después de dividir lns estre
Hlas en I grupos diversos correspondientes al tipo espectral (Bib. 67 Table 1), e decir
a Ia luminosidad absoluta (Bibl. 67 Table 4), se agruparon ain dichas estreliss segin
su latitud galictica. En Ia distribuc’dn 4 obienida de las estrelas sea que se considere
una sola de tales agrupaciones como el conjunto de s 1352 estrella del tipo B en todas
las latitudes galicticas (o mejor dicho sobre secciones iguales &1y csc B)) salta inme-
diatamente a la vista la fuerte y exacta concentracién galicticn de cstas estrellu,

“Todos los datos entonces de observacidn (do Bi. 67 Table 3) necesarios, ordenados
asi segin el tipo espectral y I latitud galictica (como recién se ha dicho) fucron ancta.
dos en un nuevo catilogo (que aqui no se publica) do estas 1332 estrelas dol tipo 5.
En primer lugar se ultim la composicion de estos datos abservacionales para lus 67 ex.
trelas del tipo e= ({7cB+20c) =67c, contenidas en la publicacion (Bibl. 67 Table 3)
citada de Stebbins, Huffer y Whitford. Eta contiene lus estrllas absolutamente mis lu-
minosas. Consecuencia do ello es que Jas tales so encuentran & mayor distancia y que la
absorcion interestelar produzca en su luz los fectos de mayor lteracion de clor. Cree-
mos poder renunciar a la publicacion e esta composicidn, y de las para los otros tipos
espectrales, do Ios excesos de color observados y Ia de los modulos de distarcia tanto
observados (alterados de color) como calculados (verdaderos) tc., en vista de que la
impresin general de su cuadra de distribucién es muy semesante 3l de 1os cimulos glo-
bulares que ya conocemos por Ia tabla 15. Como entre aquelos, también entre lus cstre.
Has del tipo B, por razén do la colocicion rigurosa segin la atitud galictica, e efecto de
1 sbsorcitn interestelar se destaca muy claramente por un crecimiento, constante en <l
promedia,do los excesos de color observados, en latitud galictiea decrocionte, pero —s
igual que en los cimlos globuares— tan rregular, que el valor aslado s, 1y, obsers:
do de ninguna maners puede servir para la determinacion de las funciones de absorcion.
debido generalmente  lss demasiado fuertes oseilaciones individuales 4 que estd sujeto

Noa vemos ast obligados nuevamente a teatar la estrelas (do cada tipo espestral e
tre si) reuniéndolas en grupos apropiados (secciones iguales 4 Ig cse ). En primer lu-
gar efectuamos naturalmente cl tratumiento estadistco-colectivo de las 67 estrellas del
tipo c. Por Ia abervacion nos vienen dados para cada grupo los siguiertes valores pro-
mediados:

e B s oo = B G 0T

Respecto a esto cabe advertir ain que en coonsideracién a las distancias menores de las
estrellas del tipo & (en contraste con los ciimulos globulares), hemos ereido mis pricic:
operar de nuevo en el sistema ya acostumbrado M (en vez de W=M-10) con las lumi-
nosidades absolutas. Ademis para M hemos aceptado (de primera intencién) simplemen-
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os excesos de color se ajustab mefor a 1a “observada’” B sz0(R) nos decidimos por el
sipuiente par do curvas 5.

SuolR) = 050 arc ty ( 631 R)
4=p=s01

Siao(R)

01007t (3162 B)

Un tal sistema goza de las motables propiedades siguientes, a saber que:

)

S

[

0 e

() = 0716

En general

Sl Tty
( = (

R )
En ol plano galictico mismo, os decr, para Z-K~0, la capacidad de extineion de In

Tuz en 1a capa interestelar de absorcidn poseo para todas ls longitudes de onda ol mismo
valor constante

i@ =T @ = o =516

e





index-151_2.png





index-169_2.png





index-64_3.png
Iy
Siso(R)= b arety (|
a

b p
S530 (R) = —arctg (— R)
q a





index-151_1.png
s A ATORIO ASFAGNOMHICD DI LA SWERSIDAD NACISNAL DE LA FLATA

to aquelos valores que bajo ¢ titulo “1352 estrllus” Stebbins, Hutfer y Whitford (67 p 49
Tuble ) recomlendan como mis moderncs y mejores que las que se encientran bajo el
titulo 1733 estrllas”, e decir,

Mol cB,cA (1382)) = —5°5

Mol 0 (3] =—475

Exactamente como en el caso de Jo cdmalos globulares nos encontramos nuevamente en
resencia del problems de tener que satisfacer nuestra ecuscion (8] (de Ia pég. 72):

ods 18]

En vex de paras 4304 debemos sta ez hacer Jo mismo para’ =530 Por o demis
ahora nos quedan disponibles tres camings & segui

(3 4 S5 B3R = (m— M,

1) Determinacion (es decir interpolacién) del médulo verdadero de Ia distancii
(R3) 1y Mod,.(B;E.1) por medio de nucsteo esquema B—R—7 de a absor.
el nterestelar de la tabla 14 oo fancién de I utitud galdctia B  de exceso.
abservado do color EaFusn se=0.05+E,., de tal manera que lu ecuacién (8]
resule satstecha o I siguionte folma:

Mo (BiEw) 45+

od [8.1]

2) Determinacion (es decir interpolacién) del importe Sa,, (B:Re) =Sin(BE.) de
Ia absoreion amarila por medio de nuestra tabla 14 como funcion de I latitud
salictica B y del exceso de olor obsersado Eo, e tal mancra que la ceuneion (8]
resute satisfecha en a siguiente forms

Mo (B = Mo 18.2]

Los dos valores S. y Mod. en las dos ecuaciones [8:1) y (82] resultan automti-
camente como las diferencias

Mod—Mod, =S,
resp. Mod,—S. =od,

(Cada uno de los métodos recién citados conduco en cad caso particular  la
determinacion de un par de cantidade,  saber. al s lamado mdulo verdade-
7o do distancia y & uns absorcion amarilla que se supone corresponderle. Sin em-
bargo muy raras veces cada uno destos pares posee I propiedad de presentarse
verdaderaments en la composicién do Jos valores encontrados ain (x6lo alpuna
ueotra ver) en nuestro esquema BR—7 (y también en ol lugar correspon.
diente). Pues en tal caso errores pequohos en E. repercuten muy fucrtemente.
Sintiéndonos hasta. ahora mucho mis seguros do 1a exactitud de muestro esque.
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isface, Sélo recién cuando s aplics un coeficiente mucho mayor, a saber Tiso =
e Tlegé a un resaltado hasta clerto punto satisfactorio, al tenerse:

121 e o e = 98 parsees

7 errona = 5T parsees

Schatén (15) ya habia encontrado en Cygnus y Auriga tan fuerte oeficiente de absorcién
azul, <in embargo, ello no satistace a Bottlinger y Schneller, quienes por el contrario
Velven  llamar con razén Ia atencién do que Jas distancias de Trimpler (16) respecto a
Tos cdmulos estelres abiertos presentan el mismo fenémeno que las cefeldas,  saber, un
aumento aparente el espesor de e capa vertical sobre Ia via lctea al distanciarse del
al. Van de Kamp (24 en ol afo 1932 vuelve nuevamente sobre lo mismo, y en base a
cilealos mis exactos determina que para poder corregi las distancias del istema de los
100 cimulos extelares abiertos de Trlmpler ey necosario emplear un cocficiente de ab-
mag

27 sin exeluir por el momento un valor que
e ” “

sorcén azul que a Jo menos sea T

mag
pucdn e hasta Togo > 3 0.
e
Un afoantes,en 1931, van de Kamp (23) habfa intentado a su vee valorar Ja fuerza de
I beoritn interestelr. Como por una. parte, célculos de éste basados en Ia teorin de la
acin galictis, situaban e nileo de toda muestra galaxia a una distancia de 7-11 kpe
<ol (aproximadamente L = 330°),y como por otra los estudios de Shapley (11 p 175;
124 758) colocaban ¢l centro. geométrico do gravedad de lo cimulos globulares a uns
distancia de 16 kpe y & 14 Jpe ) sistema de las estrellas varisbles tipo comulares esta-
i por Shapley y Swope (23) en o Harvard Milky Way Field 185 (x 10° el centro
Falictico), van de Kamp puede reducie hasta 9 kpe las distancias de los dos centros
eomitricos de gravedad correspondicntes & los postulados de la teoria de o rotacion
mag

e

Un aflo mis tarde, van de Kamp (24), en l trabajo que e acaba de citar, vuelve
nuevamente a calalar of importe del cxpesor dptico 2TH de la capa, y & su vez Iy mitad
TH del valor de Ia absoritn nterestelar que va de un polo al otro; s asesora csta vez

con un abundante materialdo observacitn, rico en nebulosas extragulictcas, En su estu-
o emplea 1 miema formula:

alicti tomando un coeiciente Tz ~ 2

S(B:R) = TR = TH cxc 1B

Dero en forma que de las nebulosas extragalicticas no hace sino un recuento, es decir,
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esc 23525, deberemas sin duda experimentar los efectos de una capa galictica de ab.
Sorsin, que idealzada la supondremos compuesta de capas ndividuales paralelas y tales
que desde su interor (Z-=0) hasta su exterior (7 cc) pierdsn paulatinamente su uer.
2 de absorcibn

hasta legar & un valor finsl nule La altora Z = = H do sta capa interestelar de abiar-
cin en diveceion hacia los dos polos galicticos se puede aceptar. (a lo menos tedrica-
mente) coro infnitamente grande. Sin embargo, como do las relacioncs. de visibilidad
que las nebulosas extragalictions guardan entre si deduce Hubbie (53) que el valor &l
canzado por la absorcin total S, en distancias Z tan grandes como se quiera de Ia via
licten nunca puede exceder un clerts limite ccnstant, vale decir que.

155 5y = 509

Sop = oty 4

de ahi que csta sea la segunda rasn de la invalider de S = exZ%. Ademis las
funciones de absorcién ;. (7) deben satisface, com se acaba de deci, las dow condi.
ciones siguientes:
38
( ] = T3 (0) = T = comsty s | o
37 iz

s
y )

Debido a Ia suposiidn hecha de muestra capa galdctica de absoreion podremos introducis
en estas ormulas condicionales ol vaor Ry en lugar de Z, materilizado por un vestor
del radio que emerge del plano galictico en cuslquier atitud 'B| > 0. Ast entonces Z 3
RE quedan relacionados por a conocids ecuaeion:

ST =10

R, =Zese B

¥ en nuesteo caso especial por

L inversa do Ia conocida funcitn trigonométrica do Ia tangente, esto es el are fy
responde i a todas las exigencias impuestas hasta ) presente. Bajo la forma.
sw »

Pwald)
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que recién shora y por primera vez lu curva caleulada de separacién

Ave
mienza a enlazarse con la cbservada de [T .

Ante esta comprabacitn, casi podismos quedar del todo satisfechos con el desarro-
1o de nuestro estudio, sino fuera, que en forma alguna el par recién citado de curvas
de absorcion (= curvas S) puede considerarso como “la solucion” de nuestro problema.
Descontando lss dificultades que fmplica Ia representacién do lo valores individuales ob-
servados de Aysa y Asao para m, = 4y 5, de ninguna manera nos satisface el andar ma.
temtiico de estas funciones S, debido a que durante investigaciones ulteriores tendris.
mos laramente que comprobarlo. En efecto: In solucidn buscada mejora de un modo no-
table con la creciento disminucién del exponento K desde un valor meror que K1, pero,
simultineamente los Importes S de absoreidn so agrandan a consecuencia de las propic.
dades matemiticas de Ia f6rmula S = ¢ > ¥ en Ia parte del esquema Kapteyn mis cer
cano al sol, modificando asf de un modo notable todo el esquema <riginal debido & los
desplazamientos que produce justamente la absorcidn interestelar en un esquema ori'-
nadmente lbre de ella. De un tal clase do esquemi Kapteyn libre de abeorcion, curos
limites se hallan en la Fig. 7 marcados con trazo ms grue, habia va deducido van Rhijn
[Gro Pu 38 (1925) Tabla 12] a Ja sazén sus funciones de frecuencia de luminosidad abio-
luta de las estrellas, fanciones que nosotros en todo nuestro gran ecquema las considera-
mos constantes. Estas funciones forman ura de las bases fundamentalee de nuectro tra-
hajo, s que en todo caso deben resultar de aquella parte del esquema mis cercano al
S0l ¥ tal cual Jus obtuvo van Rhiln, es decie, descontando una absorcion nterestelar esen-
cia. Vale entonces ahora para todas las funciones del tipo

xRN con 0<K < +1

In Sormul:
SE iweso

Por csta primera razén, pues, en ninguna forma podri considerarse como solucién del
problema una tal curva exponencial, debido a que. deberiamos naturalmente postular
aue

Pero entretanto nuestras exigencias han sumentado. Recordemos que andamos a la
bisqueda del andar de lus funciones S, do lu absorcién interestelar de diferente longitud &
de onda efectiva con respecto a la distancia R del sol en Ia latitud efectiva galictica
F-20% de los recuentas de estrellas analizados por nosotros. Si pucs sin llegar direc-
tamente hasta ¢l polo norte o sur galdetico cuya cse 90°=10, stlo lo hacemos hasta

s

Ty 4 conat. < 4 0

SE mr o
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exigfan los excesos de color observados en las 733 estrellas del tipo B. De las formulas
1241 125] y de las dos constantes azules

i (B=90°R =) = 0398 may

To.

resulta entonces
Siaa (B—00°R ) — 0126 mag

66
kpe

fes

El proceso del céleulo con estas dos constantes para la determinacion de la funcién
Suso (B;Rp) de la absorcion interestelar en ln longitud de onda 7530, marcha en
todo igual como en la formula (4] para i—d3Cu... e, y puesto que el valor final

(BL90°R ) ~0.126 mag resulta ser tan pequeho, que pricticumente (es decir
en nuestro csquema Kaptevn de a tabla 7) apenas =i existe diferencia alguna (ocasio-
nalmente de 0701 hasta 0-02 en aliunas capas espaciales cuyo R..y<1 kpe), de ahi que.
2 1a absorcidn i

on 8 también hayamos substituide con Tz, (70) =2, ercstelar

e
Il caleulada antes con la constante T, (Z0) = 3162, Finalmente se reschan
(B:k) caculados también por sim-

también en Ia tabla 14 1os excesos de color ., -
ple fermacion de diferencias

Por ltimo también hemos incluido en dicha tabla “y a modo de comprobacién”
Susa(BRe). Sexin I tabla 21 con este fin se ha supuesto que

o 10 (2= 00) =— 8400

1000 como de costumbre,

Xy can(Z=0)

Por medio de las dos férmulas (24] ¥ [25] ¥ de las llamadas constantes azules

Suso(B=30°iZ=00) y Tysa(Z=0) resulta entonees:
S (B=90°; 0016mag

may

(Z=0) 21580

e

La férmula (4] permite asi, como do costumbre, calcular Ia absorcion interestelar en
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todo el esquems B—R—Z de a tabla 14 ad para esta ongitud de onda roja. Como siem-
e, en eta ocasion nuevamente damos e exceso de color vecino Esn sz =Sisi—Si
o oo o esquema. & fin de que e pueds comparar constantemente su marcha con ol de
B o

Todos estos vatores de la aborcin inborestelar ), caleulados para las longitudes
e ondas particulares 5. — 430, 480, 530, 630 s como también sus diferencias Sy
St o Stz 50 Encuentran agrupados, como se ha dicho, en el exquema B—R—Z de.
5. contenfiendo precisamente cada c:uls paricular del mismo todos los valores
indiv:duales de Ia absorcién que corresponden al mismo punto delespacio (- esquing de-
recha inferior de Ia célula) caracterizado por B, R y 7R sen B segtin el esquema s
Buiente:

oSSl |

Sm

orSin

Sl |

By

En s pégs. 14y 16 resp. 37 habjamos abordado entonces e problema de la magnitud
el exponente X de a alteracion de color nterestela y del importe de la absorcion. i
deendiente de 1a lngitud de onda. Pero mieniras logeibamos hacer una amplia expo-
Sicion sobre X, no nos fué posible adelantar nads muevo respecto I aborcion interes.
telar que con igual intensidad sctde en tods lus ongitudes de ondas. Aortunadamente
el importe de esta es en verdad muy pequeho, en caso de que exist

EI problema. de la exactitud de las consiantes, que plantea o edleulo del esquerma e
1a atsorcion interestelar no admite una o ién directa por e cileulo de errores. Al rer.
pecto (pig 45), al probar por primera ves una ley ety para la absorcion nterestelr.
4 hablamos dicho que por razones puramente précticas s habian tomado los logaritmos
¢ las constantes siempre e forma de déc mx enteros. Por lo dems sélo una prolongada
¥ detenida versacién en estos problemas puede suminstrar un atisbo aproximado en 1o
tocante a los errores do lns constantes indiadas, constantes de la absorcién interestelar
Que por otro lado Juegan en estos problemas un papel variable segin 1 longitud de ond
on que se opere. Esto a u ves tropieza con no pocas difieultades desde <f momento que
‘complejo roblema de laabsorcidn Interestelar por 1o visto no puede quedar resueto por
na Gnica formula artificialmente confeccionada, consecueneia de un portentoso conjunts
de formaciones individuales que 1a naturaleza nos brinds en el niverso, S  pesar de 0.
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Ty sea sobre cl del exponente X de I alteracidn interestelar; tales valores constantes

en ninguna forma existen debido a que precisamente T es una funcitn de R y Z, y res
pectivamente X lo es a u vez de 1y Z.

Esta tess, fundada e parte en resultados espectro-{otométricos de observacion di
et [p. . J. Rudnick (43); J. S, Hall (4); 0. A. Melnikov (50)  otros], nes induce
Volver muevamente  la Investigaciones de Ooré. En la pigina 41 habiames a llamado
1a atencien. sobre Ia Fig. 1 de una publicacion (103) de Oort, In que por ssi decilo,
il era un preludio de % varias veces aqui mencionada Fig. 2, figura que era objeto do
na publicacion (62) alio mis tarde. De la Fig. 1 deducia entonces Oort para el cocfi.
ciente promedio de In absorcion interestelar seectiva la tormula siguiente:

ort resulaba a e primero que por una insestigacitn sistemtica del material existents
e abservacidn trataba de detorminar ol comportamiento de la absorcion interestelar di.

rectamente como funcién matemitica de la dstancia ~ ['s ™ aZ in verse obligado

a restringirse 4 I indicacion de una simpe funcitn Iiiea de la distancia, Sin embargo
o Lase a este resulado tanto van Rhijn (61) como el mismo Oort. (104) han empleado
n ctros casos a forma bien alabeada de este integral multiplicindolo simplemente con
factores U(i) consenientes que correspondieran a la longitud de onda. efectiva necesa
i 1, Asi o8 como I absoreidn interestelar S aparece bajo a forma.

S@) =V XV (Z) [26]
com producto de dos funciones U y V. donde la U es solamente funcién de 4  Ia V sélo

10 de Z (6 R). Ya en I pis. 39 hemcs lamado I atencién que en tal caso vale Ia
ceuacion:

as,,
s (ar (271
som \ s

S

Eta ccuscion (21) cuyo segundo miembro o5 totalmente independicnte de Z, nos indics
‘uesamente que de la ecuacion [24] debemos deduci que ol lamado cosficiente X de la
lteracion interetelar de color entre dos do las determinadas lngitudes de onda efec
tisa, 3 3, resulte una constante en tods les distancia Z do lu vin licten.
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en cuslquier forma nos debemos pronunciar scbre una cifea que represente dicho error,
o dudamos en escribir que

101

=05 =01

Por Io que tocu al exponente X de la alteracion inte-estela de color, los signos con pre-
ponderancia negativos de lus diferencias (E —E,.) |ver columnas verticales (20) de
la tabla 15] entre los excesos de color de s cimulos globulares observados y los determi-
nados por Ja tabla 14, parceen indicar que 1a pura suposicion de e o —1.4
Fosiblemente habria sido mejor que —L5. Por el momento en ninguna forma parece fun-
dado un pronunciamiento numérico sobre X g ssa (7€) y menos sobre X s oo (£=25).
‘Ademis no hay que olvidar Que nucatro protlems en pequefivs atitudes galdcticas dep:
e n gran parte de la longitud [cosa n quo va Stebbins 3 Whitford (64) insistieron
repetidas veces)

También desde otro punto de vista podemos ahora ilustrar el factor de lu inseguri-
dad en la determinacion de los diversos exponentes X, 3, (7). En la columna (—1) do.
I tabla 14 damos cstos exponentes X entrs 1, =130 y 1,480 resp. 530 y 630 s corres-
pondientes a las distancias 7 del plans galictico. Esta complacién es una secuela de ne.
tras tablas anteriores 10, 11, 12. Constatamos ahora que e los alrededores del plano .
lictico (Z <0.040kpe) desde 1 —430 hasta 1=530s aproximadamente, los importes
de la absorcion calulados por nosotros obedecen on realdad a una ley de alteracion in-
terestelar que va deade ¥~ hasta =", como o indican las observaciones espectro-fotome-
tricas. Sin embargo, sobre } =530 4 hacia longitudes de ondas todavia mayores los expo-
nentes calculados X . s tienden muy ripidaniente, quizda demasiado, a valores nogati
vos superiores a —2. Bl cileulo de ln sbsorcién intrestear roja se debe computar pues
como muy inseguro. Listima que ain no se cuente con suficiente cantidad de excesos
de color que alcancen Ia Jongitud de onda.roja. La fuerza do la absorcion nterestelar roja
disminuye seguro mucho mas ripidsmente que a a0l o amaril, l crecer la distancia 2
el plano galictico [véanse las dos columnas verlicales (—3) y (—2) de la tabla 14]. Si
estas ltimas nos impidieran observar el centry galictio, quizds algin dia pudiéramos
Iograrlo usando las llamadas fotografias rojus. Por lo demis el esquema de los diferen-
tes valores X en a columna vertical (—4) do I tabla 14 es una expaosicion viva del uego
de colores que produce I absorcin interesteiar al incidie las diversas longitudes de ondas.
en las capas plano-paralelas de nuestra gran sona galictica de absorcion,

fican pavlatinamente en forma continus su densidad. Dicho cambio de dei
tensidad de absorcitn se produce justamente en las proximidades del plano central do
uestra.via lictea con suma rapidez. Por es0 no ha de extrafar que Is distintos inves.
Uigadores no hayan llogado s una conclusicn uniforme, sea sobre el valor del coeficiente
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Exta tess en realidad no concuenda con los resultados de muestras imsestigacionss
sctunles, Nuestra. formula (23] de n absoreén inerestelar
noxz
Stz T
Xz (23]
s
5, (90°;0¢)

admite segin la ecuacion (26] una division en un producto /(1) XU (Z) solamente bajo
Ia condicion

0
S0

una const, universal 128]

aue sea también independiente de 1. Pero por el momento no existe indicio alguno de tan
vara relacién. Cusndo por primera vez (en la pdy. 44) en nuestras investigaciones esta.
distico-estelares del capitulo 3 introdujimos 1a ey del arety como. formula de 1y sbior.
cion interestelar, en realidad lo hicimos en 1 suposicion de que.

GEpel (vasepig da7)

cumpliendo as con las ecusciones (28] 5 [27], pero ya entonces nos vimos obligalos @
abandonar estas condiciones y aceptar por el contrario al menos 1, do manera que en
“delante valiera en general:

S, (B-90°:2)
i const
5, (B=90712)

5,890,

A esto aidanse todavia, como ya se sabe, la: dos ccuaclones:

T (Z0) b T, (Z0) + T, (Ze0)

) const.

Por consecuencia de esta ltima condizién s resulta entonces imposible, en contraste
con Oor, indicar per ¢ momento una funcidn do 7 con constantes numéricamente caleu-
fadas que nos entregus la dependencia de la densidad D de la materia interestelar con





index-62_5.png
mag .
Ty50(0) = 3.98 5 Sigo(co) = 1225
” kpe






index-143_2.png
a O},

Sy, (2) az - T, U,,
Sy, (%) as, Ty, Uy,

d7

const.





index-61_3.png





index-146_1.png
. Wiukase: Etadistics exelar  leyes de o sbeorcion interstelar ns

TABLA 22
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0.0) en lugar de B=90°0. Gansmos asi una cifra decimal y conforme
4 nuestro modo de pensar encontramos en Lo alrededores de I vi licten mia comodidad
para nuestros intentos. Asi, por lo demis, s quisiéramos, podemos en cuslquicr momento.
Volver directamente con gran simplicidad a la direccién B=90° hacia uno de los poos
galicticos, Para ello busta imaginar los datos de u tabla 22 divididos stlo por 10, dado que:
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sespecto a la distancia Z al plano galictico  la razén esti en que justamente no pde-
mos dividie nuestra férmula 23] en un producto U(1) XV (Z) de dos funciones U()
TV, A 10 sum podiamos tal vez pensar en que

as;, (B=90°:2)
DE=07:2) o
z

siendo 3 una longitud promedia de onda ain desconocidn. Podria quieds Justificarse que
Ta materia interestelar debe distribuir siempre de Ia misma manera o crecimiento de su
abeorcion

es des que
A5 B=902)  dU)XV ()] av@)
b = VXY@
3 iz az

910 que es o mismo en la forma de un producto U (1) V() sobre las diferentes lon-
Vitudes de onda efectiva ., tin que e factor U ademis do 3 dependa todavia por o), de
adensidad D (1a que ya e también una funcién do 7). s decir que sea U~ (1.DIZ])
en lugar de sdlo U0 (1) 7

Desde otro punto de vista sesulta también interesante para el estudio del comporta-
miento de la absorcién interestelar § como funcién de I distancia Z respecto del pano
aalictco, ol comparar Ja forma matemtica propucsta por Oort (104) ¥ Iu nuestra aqui
ndicads, Podremos comprender mejor esto cclocando en un €usdro los importes ds las
dos funciones Scws y S para los diferentes valores do Ja variable independiente Z; esto
ararece consignado en Is tabla 22

Conforme a los datos de Oort. (104 p ), 1a fancion do su absoreion interestelar szal en
simbolo de I nuestra seri

£ ~10Ry sin B,
S e BiR) =0T =0) s [« a g (291

£ Para poder efectuar Ia comparacién lo més exactamente posible, 1o he.

o 1022, 1o
5 T
alors dosborein de et 1€ on .. simplementese han enresscado e muesrs
abla 14, A como en nuesra tabla 20 (e Is pi. 99, ndicamo tarbien n a tabla 22
s valores do I absorin nterestlar en 1y dinecc 6n de Ja atitud guactcn B 57

mos aceptado Tos

“nay
30007 (como Ourt), sine Tisu(Z
C
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se ensagaron una serie de soluciones 4 nuestro problema, suponiendo siempre que

exctamente;

s constantes a y b que modifican I escala satisfacen las ccuaciones sigufentes:

S =bx—

2
T(0) = b

La mejor solucién, en las nuevas condiiones, s encontrd para los siguientes valores de
las constantes saules: -

wrmom—1  y(L)=om
v=om (%)=s00
o i
Tao®) = 308 0
e

respectivamente:

()

ad todos los Iogaritmos de las constantes,
ue el g R en el esquema Kapteyn crece también siempre do capa en capa segin mlt
Dlos enteros exactos de 0.20). Las formulas usadas fueron:

Suso(B) =040 arety (501 B)

Suao(R)=070 arctg (501 F)
La curva de separacion obtenida en nuestro céleulo con estas formulas también se puede

A
e dibugada en 1 Fi. 1. En gran parte s superpone aacbservadadevalores (-

Sin embargo, en el recinto de las luminosidades débiles aparentes, nuestra curva calclds
o desvia de 'a observada cada vez mis hucia abajo (en el dibuso). Bl valor aceptado

Tia0) = 398 2
e
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Para Ia aplicacion de Ia formula se tomaron diversos grupos de astros y & distancia ta
s que con toda seguridad se encontraran situados fuera dol espesor efectvo de Ja capa
de absorcibn interestelar; ast por ¢} ctrellas débies del tipo A y B, etrellas lumino-
sas dol tipo 0, cimulos astelares abiertos, cimuloe globulares, nebulosas estraglict
Van do Kamp obtiene como promedio ponderal de 9 valores independientes, que

2n

75 2 50 parsees

de donde deduce que I mitad del valor de la absoreién azul que va de un palo al otro de
1 via lites es:

0

—

o0 € = 4006

Desde luego que ambos valores débense tener adn como muy inseguros

Finalmente, K. F. Bottlinger y 1. Schneller (22) lloman ta atencién a fines del o
1930 sobre clertos efectos observables en una capa de absoreién gatitica que modifican
I escala aplicada a sistemas do astros fuertements concentrados n 1a via cten. Vale
decir que, s se caleulan las distancias de estos astros, sin tomar -on cuenta a4l
Sorcién, aquellas resultan tan grandes para astros débiles que su correspondiente distancia
Z'— R sen B del plano central galictico resulta a su vez excesiva, Cuanto mis alejados.
Cetin pues los astros, tanto mis fuertes resultan sus distancits medins del plano central
e Ia via lictea. Que haya ocurrido una tal dicminucion de I concentracitn galictca.
Bottinger y Schneller 1o demuestran caramente basindose en ol estudio de 171 estrellas
del tipo @ Cephel. Di 7

das Ias distancias o dichas estrellus en 7 gropos, e ded-
e que, por ejemplo ] grupo mis cercano al so (distancia 0-1 kpe) tiene un valor me.
Gio de £ — 71 parsecs, siendo & su vez para el mis lejano. (dstancia 1215 kpe) de

iz

en Ta formula que entrega Ia distancia verdadera R en funcitn de la falsa R,

()50 — Muso = iz + Suzo — Muso = lo Ry = 5lg R + Toso R

donde l subindice S representa la absoreidn, so obtuvieron los valores:

= 5 parsccs

Fl st e = 108 purecs

Resultados que delatan evidentemente una relacign de valores que en ningana forma sa-
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1 12 estrellus restantes do stas 130 figuran allé sclamente con la muy indeterminada
otacién del tipo espectral B—. Aparecen entonces por ei.

168 esrellas del tipo BO en nuestra figura 10

N Tt

pudiendo representarlas por un punto (+ 6 O segin o signo de la latitud galictica) en
s coordenadas:

X=Ea(sp)

Y= (Ba(S0)—Eulnw

EN subindice HIV debe recordar que el substracndo £, en la diferencia (Ea—E) fu
determinado segin e método indicado bajo 3) en la pég. 119, en I hipbtesis de que el m-
dul “observado” de distancia era Modi—m,—Myy;la luminosidad visual absoluta 31
Heva gualmente el mismo sublndice HW, cuyo origen data de nuestra tabla 23

Abora bien; por ¢

para 31 de lus 168 estrelus del tpo B0 en nuestea figura 10

W e L. B, .o

O'Keefe ha determinado nuevamente tanto e espectro como también Ia luminosidad vi-
sual absouta. Por eso designamos con Moy & Ja lima, ¥ 4 In diferencia. (E.—E1)ox
cuyo substraendo B, deriva de un médulo “observado” de distancia_ Mod..
5¢'l asigna un tubindice aditivo 'K como recuerdo de autor. En n misma forma hemos
dibujado también para cada una de Jas 31 estrela recién citadas en Iy figura 10
L

un segundo punto en las coordenads:

Posteriormente en lus dos figuras 10 y 11, cuando aparecen dos puntos para una mis-
ma estrela, los hemos unido por una flecha,ciyo punto de partida llea ol subiadice HIF
¥ cura terminacion se indica con e de O'K. Las flechas no siempre resutan paraleas ¢ 1
e cje Y, y debido a que as coordenadas X de loa dos puntos grificos de una estrell
modifcan en parte, cvando

Sy (Stebbing,ete) | SpOK)
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rado, que se efectuaba precisamente en 1040 por J. A. O'Keefe. Ya en aquellos tiempos
este autor podia sefalar en una comunicacién preliminar, que una gran parte de estos
expectros estelares investigados por 41 poseen 1 lineas agudas, que son la caracteristics
de las super-gigantes

Un aio mis tarde (1941) O'Keefo (120) terminab esta investigacion, publicindola
entonces bajo el titulo: “The distances of the reddened B-stars”. En realidad a nosotros
en ninguna forma nos interesan por el momento las distancias de estas estrelas caleul.
das por O'Keee. Ademis los mdulos de It mismas son calculsdos segdn I antigus for
mula de Stebbine, Huffer y Whittord (66):

() s TE M

in tomar en consideracién, entre otras cosas, p. . Ia atitud galictica del astro observ
do, com Io hace nuestro esquema B—R—2 do I absorcién interestelar de Ia tabla 14,

Lo que en Ia publicacién de O'eefe reién citada, nos interesa en primer lugar, son
los tipos espectrales neo-determinados especialment exactos de 178 cstrellas del tipo B
7 las luminosidades visuales absolutas de 130 estrelas del tipo B, cuyos excess de color,
Gbservados por Stebbins, Hotfer y Whittord (67), en la forma. (0.05+E.,) - E.. cas to.
dos son >0°20, O'Keefe elgiendo estas 178 estrelas del tipo B en el catdlogo de las 1332
cstrelas del tipo B, ha excluido a proposito ls estrelas del tipo Be de color alterado, co-
or posiblemente.alterado también por razoncs puramente internas a estas mismas estre-
s, O'Keefe esperaba, que en base a esta elceidn especial sus 178 estrollas del tipo B
de calor fuertemente alterado aparccerian como tales s6io como consecuencia de la absor-
cibn interestelar, En tal caso la conclusion seria evidente, @ saber, que estas 178 estrellas
del tipo B se encontrarian generalmente a dstancias notablemente grandes. Esto equivale
a que eatas estrellas poseen por lo general una luminosidad absoluta notablemente fuerte
En realidad los resultados observacionales do O'Keefo satisfacen en alto grado estas es.
peranzas. Pues del total de 130 cstrelas, cuyas luminosidades absolutas determinara
O'Keefe, segin sus observaciones 56 satisfacen Ia siguiento nceuacion

R
¥ dos tercios de las mismas 180 esta otra

P

ARora bien, de estas 130 estrellas, 118 poseen ya en el catdlogo de las 1932 ctrellas
del tipo B de Stebbins, Huffer y Whitford un tipo espectral determinado. por c3.

B0 en nuestea figura 10

[
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¥ en consecuenci s indices de color no alterados y a tu ez los excesos “cbservados
e color E.,(Sp) igualmente deben en algo modificaree. Si se tiene que

(BB 1<|EamBidun]

entonces hemos trazado la flecha con linea geuess, de lo contraro por un trazo discont
nuo. BN primer caso ocurre mucho mis frecuentements que el segundo. Adems en e
mer caso se pone en evidencia una macada inclnacién do las puntas de s lechas a con.
centrarse a lo largo del eje X.

Por lo demis es de notar que las puntas de las flechas por ef. de § de lus “restantes
12 estrellas” de aquellas 130 poeo b citadasen I pi. 126, e comportan exactamente 1o
mismo. Para estas 12 estrelas Stebbins, Hutfer y Whitford (1) habian indicado sola.
mente Sp—B—, resultando asf impositfe formarse una. idea de las Tuminosidades abso-
lutas de s mistmas. S6lo usando las lum nosdades absolutas de O'Keefe, nos fué posible

para 8 de estas 12 estrelas determinar |(BamErox <0710
¥ de entre llas para 2 fortuitamente |(BamFu)ox

® exsctamente,

sunaue Ios excesos observados de color E. do estas § estrelas satisfagan Ia inccuacin
D400

i, e st en el de ety s, oo lor et et

Es notable a mi de interesante en esta relacion por eJ. el comportamiento d la es-
trelln HD 15497 [y =103"8; By =— 1°93 () 3o =1720], a que aparcce también en noes-
tra figura 14. En ol catilogo de las 1832 estrelas dl tipo B do Stebbins,cte. (67) estin
contenidas segin los datos espectrales de aquel 21 estrellas del tipo BT. Correspondiendo
al avanzado tipo espectral BT Ia luminosidad absoluta do estas estrellas es reltivamente

il L B o i e[ 9B} — 1. oronde .0 5

1as pequefias distancias de estas estrelas un exceso observada de color también pequeo,
a saber: Fu<0710, y esto para todas con excopeign do dos. Una de cllas posea E.v—+0°15.
¥ la otra, es decr, la HD 15407, llama_en seguida la atencion debido a que su
E.i==-+0°45 por su Intensidad de ninguna manera cusdra con el comportaminto de o de-
mis. Los verdaderos mbdulos de distancis da cstas 2 estrelas de tipo B7 (determinados
por medio de Ia formula [83] <n Ia pig. 119) permiten caleular verdaderas ¥ & su vez
pequeias distancias

0100 kpe < R

—BT) < 0400 kpe

Consecuencia de ello es que casi todas las diferencias | (E—Ei)aw | calculadas son tan
pequenss (:0°03), que resultan totalmente comprendidas dentro de los posibles errores ob
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Ias dos funciones D(R) y S(R) mo podian en forma alguns disociarse (como ya s dijo
en'la pig. 2122, La hipdtesis que suporia arbitrariamente a onst. para recuentos
e estrellas que resultaban de promediar B=0°-20°, y que quizis emergian por lu ati-
tud alictics B ~ 107, de I via lictea, no podia sin duda sostenerse para distancias ma-
yores (Brllanalizh por eso recuentos d estrollas quo valian exactamente sélo para B ~0°).
Mis adelante comprobaremos lo dicho, al examinar nucatra Tabla 7 cuyos recuentos re.
sultan en efecto de un angulo do la via lictea s ventaioso (porque més grande). o sea
e B2, pero yor el momento y & los efetos de dejar o dicho bien sentado 4l dar
cuenta de s existencia en dos longitudes do ondas efectivas de sus Juminosidades apa
Fentes, nos vems ibres de cuslquier hipstsis sobre ol andar de D(R). Y ésta no s
necesaria, masime cuindo cl andar de D(R) s nos presentar espontineamente en el
transcurso do nuestra investigacién. S do las dos curvas Wolf de diferente color la

A

calclad de separacion en ninguna forma puede ser cublerta por la obser-

PR

v (A22) s v 1 e s e b n v s s

D(R). sino, mis bien, y exclusivamente, en una falea apreciacion d S.s0(R) ¥ Sss0 (R).
Por cio s de capitalisima importancia 1a elocién converente y simultinea del exceso de
al tipo

() — Seso(R)

por ser también una funcin de R. Tal eleccion “convenionte” reaults sl autor la tarea
mis onerosa. La variabildad con Ia distancia del plano galictco, representada con mis.
detalle en I abla G, a pesar de tener cierta nfluencia adicional no representa mayormen.
to una gran difculiad

Tnsistamos entonces en a bisqueds de1as funciones “convenientes” S(R). Basindo-
os enla Fig. 1 acabamos de hacer ver que S nunca puede depender linealmente. de 5
o ahi que hayams primero efectuado algunas pruebas con funciones de absoreidn del

S = e RY (@onde0 <K < £1)

A modo de prucha encontra
blema; hacienda

1 lector dibujada en a Fig. 1 1 soucién de naestro pro.

S R

Sis0 =05

se abtiene

Sia—

Lo que representa un gran adelanto después de nuestra ltima soluciéa lineal, pusto
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Dor wna capa interestelar de absoreion que obedece en wucstrs via lictea o firmulas per-
Jectamente determénedas. Los fenimenss de alteracion de culor obsereados en la ofra i
tad de las estrellas en 6 entre diferentes longitudes de ondas efectivas, shora cono antes
se deben atribiir ya s0a a que I Iuz de estas cstrellas en su camino acia nasotros ha pi-
sado por wno o varios de los muchos lugares de irregularidad existentes en mstra capa
galictica de absorcisn, que por (o demds s¢ presenta construida muy reguarmente, o de
o contrarin a que esto es provocado por una distribucion anormal de la energia. que se
revela en el espectro de estas estrellus particulares. En realidad esto Kltimo pavece ocu-
rir raras veces; Wilkeln Becker (123) no registra por ¢5. en wna lista de 200 sstrellas
delos ipos B y B ningin caso; antes por el contrario de ia alteracion de color de cstas
200 estrellas comprobi siempre s origen interestler,

La representacion grifica es siempre un auxiliar muy sugestivo e instructivo  la
vez para hacer resaltar mis eficazments on su totalidad una gran cantidad de valorescal
culados. A tal efectn, nuestro esquema B—R—Z, en clerto sentido, puede sr calificado.
como un buen ejemplo de lo dicho, dado que prescindiendo por completo del valor de un
cifra, s6lo ol lugar, dondo se encucntra en el esquema la cifra respoctiva resulta do ver:
dadera importancia

Do una manera semejante recién al fimal de esta publicaciin hemos intentado atr-
buie aun mis importancia a lus distancias y excesos de calor por nosotros calculados en
especial para cada estrlla, dibujindolos en ung red do coordenadas de una anchura ga-
lictica de = 17°5 entre lus Tongltudes Ly —300° hasta Ly =240°. Apesar do ser 1332
estrolas, su densidad superficial en amplitud celeste tan grande resulta en general muy
pequefia, aun cuando en los alrededores del ccuador galcticy sea donde estas estrelas se
concentran en pronunciads mayoria. Teniendo en cuenta, que como poco ha dejamos dicho.
(pig. 128-129) s6lo una mitad do estas 182 estrellas del tipo B aparente ¥ mis o menos.
xactamente se deja abarcar en sus fenémenos de lteracion de color por formulas gener
mente vilidas y que estos dos tipos de estrellas s presentan eas! siempre mezcludos, aqui
solamente se han llevado a Ia gréfica 4 do estas regiones representindose ast s6lo pequc-
s sectores de Ia gran zona de Ia vi lictea recién citada. Tres doestas regiones (séanse.
las figa. 12, 13, 14) se destacan por su relativamente fucrto densidad superfical entre.
Ias estrellas observadas del tipo B. Estas son las tres regiones ya presentadas por
Stebbins, Hutfer y Whitford (66 Plate I, 1L, IT) en tres ilustraciones fotogrificas, coyos
nombres y coordenadas repetimos otra vez squi en Ia tabla 24.

TABLA 24
REGION PR A
(segin Stebibins, Huffer y Whitford: Ap.J 90 223 Tabla )| (1900) (1500)

1) Poqueia nube brillante de estrollas on Sagitiarive | 1810 — 185 | 3452 — &5
2) Parte ms brillante de la nube de n Cygnus (20 4 +333| 403 + 08
5) Bl odmulo doble de 2044567 1027 — 31

trell

en Perue:

el
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En esto sentido es interesante una investigacién do F. D, Miller y J. A. Hynek (102) sobre
andlisis de recuentos de estrellas hasta In 18" magnitud en Cygnus segtn el método de
Bok. En las pigs. 22-25 de su publicacion los doe autores legan 1 la conclusion logica
oque (en pequeiias latitudes galdeticas) ta absorcion interestelar e distancias grandes o
conserva. un coeficinte tan grande como el doducido yeneralmente por el estudio de la
absorciin selectiva en el interior de los 2000 parsecs del sol, i ain on lus regiones bri-
lantes y aparentemente no oscuras do la nube Cognus” Pero la prucba mis evidente
en este sentido nos Ia suministran Iss extensas observaciones do los excesos do color de
las catrellas del tipo  realizadas por Stebbing, Huffer y Whittord (645 663 67; 68). La
itima do las investigaciones (65) de estos tres autores prescnta una comparacign del
coeficiente promediado do Ia absoreidn selctiva entre 1. 426 y = 17y en la via
lictea para 733 estrellas del tipo B [casi todas mis brllantes quo (m.) 1. = 75] abteni-
do en ol primer trabao (64) con ! que results del tratamiento de 1852 estrellas del mis-
mo tipo [cast todas més brillantes que ()., — 10] incluyendo en dicho nimero las 753
anteriorec. Asi s como los tres autores pueden eseribir en Ia pig. 195 de su trabajo (68)
s 0 menos Jo siguiente: “La causa de que el coeficiente promediado de ls absorciin sc-
lectiva renilte ahora (para las 1332 estrelas) manor que antes (para las 733 estrellos).
@ saber 0.17 en vez de 0.8, rudica en que s estrellas débiles adicionales e 1 Tita de
lus 1332 estrellas no presentan la alterocion de color corvespondiente al wumento de us
distancias”. Un peco antes habia ya logrado comprobar Oort (103; 62), por un trata.
miento addcuado de las 753 cstrellas del tipo B que el exceso promediado del color de
-« crecia con un andar constantemente mis lento respec-
to.a la distancia crecionte 7 del plano galictico, 1o que era sefl de una marcada con-
centracion galictica do la materia interestgla. | (Consiltese la Fig 1 do Annales d'As-
trophysique 1, X" 1, p 76 (1958 y I Fig. 2 en BAN 308 p 241 (1938) . D Ja Fig. 1 del
trabajo citado (103) Oort deduce como consccuencia aue el coeficinte

de la absorcién interestelar seletiva entre estas dos longitudes de ondas efectivas Il

g0 a ser proporcional a ¢ 19 en o interior de 700 — 0.4 kye Ya antes de la
Fublicacion de este trabajo (103) tanto van Rhijn (61) como el mismo Oort. (108)

transtormando esta cursa de a sbsorcion selectiva no liseal [ T(2)02 por melio de

factores convenientes, I habian aplicado a In absorein azul, émpleindola en otra parte.

Ensayos para reconoser S como funcién de A, fueron ya efoctuados con anterioridad
For Bok (19'p 512 Tabla 69 y 28 p 20 Tabla 8) y por Brll (105 p 356 Tabla 2). Pero
stas dos soluciones adlecen forzosumente del defecto que desde un principio se debio ha-
cer una suposicién arbitraria en D(R) para poder inicar la tarea propuesta, dado que
en realidad stlo s contaba con una cursa observada de Wolf en una sola longitud de onda
efectiva de sus luminosidades aparentes. Bok mismo ye se dié cuenta de que en ta caso.
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servacionales. Pero otra ver llama la atencién la estrolla 15497 su_diferencia _es
TSy BTo)—E.Juw = + 0745 —0°11={ 0784, Sin embargo esta grotesca discre-
pancia entre Ia observacion y 1a teoria queds completamente eliminada con ls nueva lu-
inosidad absoluta (M..,) 7x ——5% determinads. por O' Keefe exprofeso para esta e
trell solamente; pues ahora resulta:

ok =-405480413 = +0:05

La verdaders distancia de esta estrella se caleua ahor igual a Ry =1.600 kpe en vez de
sblo 0350 k.

Pasando de M & Mor resolta en a mayorfa de os casos una disminucin muy con-
siderable en ol valor E.r—E|. En la mayoria de los casos vale al mismo tiempo Ia in-
ccuacion: :

Muw > Mo

En algunos casos ocurre sin embargo ue también Muw <Mox. ¥ apesar de o cusl el
valor E—F.., aparece reducido de manera satisfactoria. Un ejemplo o e I estrella

eI du— 18 )

wame (T L

Posee esta en el cailogo de las 1352 strels
visble aparece también on nucetra. figara 10), mientras O'Keefe o atribuye ol Sp= Bl
secordando el aspecto nebuloso que tinga en ofatas de I vialicten septentrional o Ros:
¥ Calvert (en a placa 42 del atas galictico de Barnard aparece como * 720). Para este
astro vl (m) o= +10°3

0y =3 ;

el tipo B ol tipo espectral BO (por ser

Mz (P
pero para O'Keete:
Mz ox (Sp=BY

Bl caso ideal (B8 o =000 y o cazo casi ideal (E.
muchas veces entre la 130 estrellas cuyas hminosidades visuales abeolotas nos indica
O'Keefe (129). Este caso ideal significa, que I alteracion del colr, observada en la res.
pectiva estrll, admite ser representad xactamenta por muestra hueva teoria de I ab-
sorcion interestelar. La_ nota importante quo todavia quisiéramos presentar como ya
anuncidbamos en I pig. 128 [y que al mismo tiempo conforma nuestra respuesta a 1 pre-
sunta de Wilhelm Becker sobre Ia estructura do las masas itercstelares absorbentes o1
e sistema galctico (véase ncsta pégina 1)) padiamos ormulrls de I mane-
ra siguente:

—0; (B

Euox

Determinando soo con suficiente ezactitud s tipos expectrales y las luminosidades
abiolutas de estrellag de color alterado, se comprueba. con bastante exactitud e o
ran parte de cllas (mds 0 menos o mitad o ain mas) s¢ presenta alerada en . <olor
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senta 1as modificeclones efcctuadas arbitrariamente por nosotros de las funciones vis
o do laminosidad en To tipos individusles del espectro. (—Sp) segin los siguientes im-
portes que-se han de sumar & los valores individuales o ©(Sp;W) (naturalmente que
‘Tunciones azules de luminosidad quedarin a su vez automticamente modifi-
imente (p. . 030~y 20!) en sus detales
i construccién dl ageama Hess (19 p 247) usado (amarillo  azul) ¥ que parecerian ser
e gran influencia en las dos funciones de luminosidad de todoslos tiposespectrales reuni-
dos, especialments en los valores correspendlientes ®(1F) & una misma luminosidad abeo-
luta pero de disinto color, resultan sin embargo ser de may escasa infloencia. Por eso se-
i aventurado tratar de buscar por este camino un par de funciones de luminosidad usan-
o una seric comin de densidades D sin contar con ol auxilio de a absorcion interestelar;
5 esto, i ain en e caso de que s ctadas modificaclones artfiiales scbrepasaran. am.
Plamente los limites de una posible deficincia de as funciones de luminosidad. Ms ain
la sucesiva comprobacién de las posibilidades do satisfacer los nimeros de estrelas por
funciones de luminosidad mas fuertemente alleradas, haco cupener que una tal solucion
nunca tendria éxito debido sabre todo & que Ias funciones totales de Tuminosidad aparecen,
conformadas de una manera peculiar por as pequefas furciones do luminosidad de los
tipos espectrales individuales. Y ain dado el csso que e resultado fuera satistactori, cs-
aramis en presencia de funciones que distarian mucho de ser las realmente observadas
por Rhign

No nos queds entonces otro camino que agotar las enormes posibldades, aun por
30 riqueza de formas, de nuestra torcera proposcidn, vale decir, Ja aplicacion de uns
abiorcidn interetelar selctiva, EI resultad obtenido, por consigulente, debe ser consi
derado como una nueva comprobacion de tan importante problema de Ia astronomfa mo-
derna, y e al mismo tempo demuestra I eficacia del esquema inentado por Kapteyn
 tantas veces usado por Bok, mixime si so lo desarrolla ulterormente en sentido tal
e e 1o aplique simultineamente 1 Jos recucntos do estrelus en variss ondas efectivas
e sus magnitudes aparentes, como lo hacems nosotros por primera vez en gran escal.

(Comenzamos s con Ia construceion de un esquema. Kapteyn basado en las fun-
ciones de luminosidad de van Rhijn de Gro Pu 47 (1936)  exta vez con Ja suposicion
adicional de una absorcion interestelar azul Siz0 = + 04 R . [Como siempre, en con
feciin doble, coordenadas diagonalmente ¥ en su color correspondiente s encuentran
en cada uno de los recuadros individu'es, para toda las combiniciones de m,y ¥, 1ot
valores azules Ig %, 4= (e X D X 9.), r = vohumen. Digase lo mismo para los valo.
res amarills]. Como en e primer cnsayo con absorcion interestlar, igusimente. ahora,
7o cotendcon i puno adsuad de parid, e el ot ol el
0
0 coeicene deabsorion azul ==t Ty = + 0.0 o permanccer constante purecio

también & Dok (288) como el més convenionte para nuestro sistema galictico. En con-
sonancia con la proporcién hallada anteriormente (por Trimpler (16)) y usada general
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bién Fig. 1). Hay que advertir, en especial, que los nimeros A de lus estre-
las estin compuestes en su mayor parte por estrellas de luminosidad ab-
soluta W>8, entre otras causas por el descenso brusco de In densidad al
aumentar 12 distancia. Hemos revelado asi Ia verdadera causa de nuestro
fracaso, cuando tratamos de ensayar una estadistica estelar segin el mé-
todo de Bok, basados en dos longitudes de ondas efectivas que abarcaron un
campo bastante extenso de magnitudes aparentes (desde m—4 hasta 18)

2) En vista de lo expuesto cn el apartado b) habrin de modificarse convenints.
mente las dos funciones de luminosidad (y naturalmente también Ins densida
des) a fin de no permitir que los valores A (m+-05) caleulados tebricamente
creadan demasiado en proporcién & sus correspendientes A (m20.5)

3) introducir una absorcién. interestelar conveniente (s24] y amarila). Como re-
cuentos de estrellas, por ol moment, sdlo existen desgraciadamente en dos lon-
itudes de ondas efectivas (en azul y amarillo pero ain no n rojo) en una sola
regitn del cielo, no s el caso descontar definitivamente del comportamiento se-
lectivo de eata absorcion interestelar slgtn aditamento que resultara indepen
diente de 1a longitud de anda: Digase To mismo respeto al valor del exonente
de 1 absorcitn selctiva, valor que ain queda per el momento sin determinar.

Por 1o expuesto en a) y b) hemos considerado pues que muestra primera proposicion no
ex de utilidad para los recuentos do estrellas en cuestion.

¥ ahora, dos palabras sobre nuestra segunda proposiién. Se realizaron alguncs en
sayos moificando las dos funciones do luminosidad do van Rhijn de Gro Pu 47 (1936).
Las dos funciones anteriores de Gro Pa 38 (1325) del mismo van Rhijn representan ya
una modificacidn en tal sentido, pero resultan ser del todo insuficentes. L tltima modi-
ficacién artificial relizada pucde verse resumida en el esquema de la tabla 9. Esta pre-

TABLA 9

—02 —020 +020
100 | —040 040  +040
120 | 040  —040 4040
130 | 040 040 4040

140 | —020 —020 4020
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originadas por dicha abscreion en relacion con creciente distancia al 50l es que en la
Fig. 1 hayamos tomado los valores crecientes de las ordenadas en sentido contrario al
Clisco. Ast se explica que la curva de separacion derivada del cdlculo sin absorcidn al-
Juna (S=0), s encuentre en la parte ms baja de dicha figura, y que el par de fun.
ciones

sscendicndo mis sépidamente origine también por ol cileulo una curva de separacion
(Vista desde abao) que se eleva mis fuertementa que las dos funciones.

e si mis débiles.

Impuestos asi del mecanismo de la Fig. 1, podemos quizds con su ayuda representar
Ta absorcidn interestelar S, (R) en muestro sistema galdctico como funcion de a distan-
cia e del 50l y de 1 longitud de onda efctiva 7. En bae & Ias primeras comprobaciones
recintemento efectuadas podemos anticipar deade va como valor de importancia que en
tro las funciones S;._de la absorcion interestolar y la distancia & nunea puede existi unt
dependencia puramente linea. Tal cosa ya estaba en ol dnimo de los que se ocupaban
o este asunto; stlo por carocet de datos ms prociaos se vieron sin duda obligados a
usar cal siempre la forma lineal S—T>R. Aplicar pues ura tal formula sobre distan
clue de algunos Kiloparsees, aunque arriesgado, no merecid explicita reprobacion; de ahi

Ia variada diferenci que es dable abservar o los valores hallados de T, para la misma
longitud  de and efectiva,
Un esquema Kapteyn de un tamao tal, que abarcara desde m, =35 hasta m, =105

(en amarill) y hasta m.=205 (en azal) — i en doble confeceidn (azul y amarilo) —
presentaria a pesar do s tamao una mala tan angosta en a distribucion de laa cstrelas,
Que hace pesible pensar de la absorcion interetclar en una. ipdtecis mis precisa que 13
sual —ex docie, que lu que so basa en S—TxR donde T e una constante- & saber, en
ana funcién in no reconocida por todos y aue serfa S (R). Hemos dejado dicho en nues
tra introduccion (p 7) que ya on 1929 lamd I atencién de Schalén (15) l hecho de que

may
e conticiente T en ~— para una

ferta ongitud de cndy efectva de I absoreidn interes-

ekt probablements o foera una contants universal, sino que disminuye pars distan-
s mayores sabre slgunos kioparsec). Tgualcomprobacio constats mas arde (véate
'10) Zug (20) en lox comulos atelares abirios por To que respecta 4 Tos excess do
Coor Ep e Un iterpreacion parecida merecen tambien I aiemaciones do E T, .
Willam 55) 3 . J. Trampler cltudss en 1 b 16 de I ntroducion g scversban
aue

Tiw> 1 pars R <0700 kpe

Tea<1s ., B> 010,
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s,
mente = 03, hemos aceptado adeis la hidteis que sen Sizo = + 02 K, fin

S
e e vt sertseamee (22) 05 pus n o i
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vale para cuslquier valor de R Ia ceuacién:
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a6lo que ahora el punto de interseccién entre ambas curvas so encuentra desplazado en
algunas magnitudes en direccion do las aparentes mis fuertes, Y asi tiene que sr, pues.
a funciones de absorcion mis fuerte (especialmente  funciones de mayor selectvidad)
que originan una separacién proporcionalmente mayor de las curvas calculadas de dife-
A

et el de ot corsponde e 1 B aras () d earin ks e

Ao
s, es decir, curvas cuyos valores son mis pequeos. Debid a este paralelismo entre el

=)

comportamiento exterior d Is absoreidn nterestelar S y las curvas de separacién (
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ma B—R—7 de 1o excesos de color Exso.gso(BiR) que del esquema do a absor-
cion amarila S (B:Ra), nos parecid nabura), de uno de los dos caminos indica-
dos por Ia ecuscidn [8.1) 6 [8:2], pronunciarnos directamente por el exceso de co-
Tor observado Ea. Sin embargo, como luego nos demostrazan os cileulos que se
ensayaron (o publicados) ninguno de estos dos métodos nos suministra un co-
nocimiento exacto de 1a bondad o también inutilidad de las funciones de absor.
cién que conforman nuesteo esquems B—R—Z de la tably 14,

3) Pero existe ain un tercer método que Gnicamente se podria aprovechar muy
bien. A saber e determina (también par interpolacion) en primer lugar ol mé-
dulo verdadero de distancia (n—)sso—Mod,,(B;Mod.) por muestro csquema
B—R—7 de Ia tabla 14 directaments como funcidn de I ltitod galdctica B y del
madulo bservado (smarillo) do distancia_(m—M) - Mod., e tal manera,
Qe Ia ecuacién [8) aparcaca entonees satistecha en Ia siguienie forma:

M0, (B Mod) 5., (B: o) = Mo 183]

EL camino indicado en esta ccuacin (83], para formar ol midulo observado de
distancia Mod., tebricamente por 1os dos sumandos Mod,. y S, e exactamente
el mismo que empledramos ya en Ia pis. 72, sobre los cimulos globulares en
e 4304, mintras aqui ahora para as estrelas el tipo B en 1530y Hemos
abtenidy ssi Ja ventaja de que los dos sumandos del miembro izquierdo de I
ecuacion (8] coexistan exactamente segin cantidad y proporcion reciprocas ¥
exactamente se encuentren en el lugar prefijado en nuestro esquema B—R—7
(5 do que su suma iguale exactamento al Mod.,). Solo el valor tabular corres.
pondiente Evo(B;3od.) en general serd diferente del exceso de color E.s dado
por In abservacién feomo ocurrié también con los cimulos globulares do Ia ta
bla 15, columna vertical (+20)).

B tratamiento estadistico tanto de Jas 67 estrelas del tipo ¢ como también el de lus
71 estrellas del tipo 0 segin este método tuvo el siguiente notable resultado:

1) Los valores pomediados Fa—Fr son muy pequehos, mis o menos de la propor-
cibn 0°03 hasta 006,

2) Los valores promediados F—Fw son muy frecuentemente negativos.
Recordemos ahora que habiamos conseguido los midulos “observados” de distancia Mo
segin a regla (n..—M) =Mod., por luminosidades absolutas , sacadas de Ap 1 91 p 43
(1540) Table 4, columna vertical “1982 Stars”, y que al lado con subtitulo *733 Stars”
para In secuencia de los tipos espeetrales se encontraba otra columna mis de luminosida.
des sbsolutas. Estas luminosidades absolutas del tipo 733 estrellas” son mis dibiles de
0% hasta 172 que las de I columna vertical “1332 estrelas”. Una aplicacion comprensiva
de las luminosidades absolutas ms débiles en 075 deja entrever que en definitiva los va-
lores promediados E—Er, invierten mis o menos su signo. Aplicando por consiguiente lu-
minosidades absolatas que estén mis o menos entro 1as dos columnas verticales indicadas
por Stebbins, Huffer y Whittord (67 p 43 Table 4), consegauiriamos —por lo meros para
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s estrellas de los tipos ¢ y O— una coineidencia en el promedio, aparentemente muy sa-
tisfactoria entre la cifras de absoreidn de nuestro esquema B—R—Z de Ia tabla 14 ¥
o excesos de color abservados por Stebbins, Hutfer y Whitford (67). Siendo las 138 es.
el de Tostipo ¢ ¥ O con mcho as estrllas abiolutamente mis luminosas de entre
a3 1932 estrellas del catdlogo de Stabbins, ete. (67), resua entonces comprobada.certa
iiidad y compatibiliad entre s funciones do la absorcion interestelar de nuestro es.
Quema B—R—Z con los excesos de color bservados. Réstanas sélo tratar ¢l remanente
e 1352 estrelas del tipo B.

Entre estas estin contenidas 170 estrellas del tipo B0 como las mis Tuminosas que
cumplen

MesolBO(1322)| = — 3%

Uno do llas (HD24534), siendo también una estrella variabl, posee en relacién con
cu laitod bastante alta (Bu——159) un exceso observado do. color fan grande
(.= +7081), que nunca podria ser colocada, razonablemente en nuestro_ esquema
B_R—7 de I absorcién intercstela de la tabla 14. Por eso o s I tomo en considera-
cibn. Bl tratamiento estadistco colectivo de las restantes 169 estrellas del tipo Bo di6
exactamente ol mismo resultado que cn Jas 138 estrellas de os tpos  y O, También para
s estrelas del tipo Bo se tendria que haber aceptado una luminosidad absoluta algo ms
il quids de 0°5, y aai In representacin do o excesos observados de color segtn nues.
ra taria seris en o promedio completamente satifactoria.

D lus 51 estrllas existentes del tipo B1 fueron tratadas estadistico-colectivamente 50
estrllas, cantidad o muy peaueda para fines stadiaticos, EI tratamiento estalstico
Coletivg do 214 estrella el tipo B2 presents muevaments para st tipo expectral l ya
costumbrado cuadro de un necesario debilltamiento en las luminosidades absolutas (del
tipo "1352 estrellas”) empleads, Realmente tal necesidad apenas si todavia s dej
trever aigo para las estrelas B2. Pues ol tratamiento estadistico-coectivo de 326 estre.
T del tipo B8 (de un tota de 528) en realidad no permite vislumbrar mis tal necesi-
dad. A esto sigui6 finalmente ol tratamiento igual de 269 estrellas del tipo B3 (de un
fotal do 271) ; tampoco esto dejd reconocer mecesidad alguna direta do modificar mis tar.
delas uminosidades absolutas empleadas dl tipo do “1332 estrellas”. Entretanto (Sp—BG)
los valores promediados Fo—F: han disminuido {uertement valorindose s6lo todavia
e 0700 hasta. 0703, es decie en nimeros redondos la mitad del valor que tenian i prin-
cipio (0703 hasta 0°08 para Sp—cB,eA).

Habiendo encontrado por este metods estadistico-calectivo 14 seguridad necesaria y
n camino convenfente para investigar 1os excesos de clor Eo-ss 3 los midulos de dis-
tancia (M) o, observados en I estrelas dl tipo B, segin nuestra teoria de lu ab-
sorcitn interestlar documentada en la tabla 14, pareci ser de Interds, aplicar una ez,
Individualmente este método a cads, una de as esrellas. Eta a individual de la

ecuacién 83] sobre as 67 estrellas del ipo ¢ en 1a suposicin Mysa(Sp=cB.eA) ——5%5
a6 ol siguiente resultado:

1) Los alores negativos (Ba—E,n) predominan bastante sobre los valores posti-
vou en cantidad y valor (eto Gitims ya o sablamos de 1 pig. 119).
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suma do todos los valores (Ew—EL) sin entrar a considerar ol signo de la latitud galic-
Hiea, parecen comprobadas com nocesarias las luminosidades absolutas colocadas en 1
tabla 23, columna. vertcal “HW"

TABLA 23

Magaitudes absolutas visuales promediadas

Stebbins ete. Stebbins ete.
sp M HW aM
733 estrellas 1332 estrellas
eBeh —  — =80 L s
o —i0 [T — —4s
B0 I as ? -3
B —as 08 —ut 05 a8
B —1s s -1 —ea -3
B -3 —es - o —
B s —10 s o —1s
ws Sor —es —us o —1s
B s —es s o —1a
w s —as —u o —u
us —oz  —0s o o —os
B T o —os

Estus mismas oscllan entre los valores 133 estrellas” y “1352 estrellas” indicados por
Stebline, Huffer y Whitford (67 Table 4). Nuestras luminosidades absolutas M.so (H1Y)
pira lus estrelus de los tipes BO, B1, B2 son reslmente mis dibiles que los valores
Moy (1332 estrelas), pero ain siempra mi fuertes que 1os alores Myqo (733 extrells).
Exto tltimo concuerda directamente con una ot de Oort. (62 p 242) sobre estas lumi-
noridades absolutas.

Nuestro método do investigar las fSrmulas de I sbsorcién inteestelar, establecdas
(por via estelar-estadistea) en oteo lugar, por medio de los excesos de color Euce s ¥
do los modulos de distancia (m—M)ss, observados en Jas etrellas del tipo &, nos ha con-
ducido de paso foraosamento a una neo-determinacion totalments independiente de lus 1.
minosidades absolutas promediadas M, por vis estadistca, vale decir por I agrupacién
de todas s etrelas existentes de un t1po espetral. La exactitud do esta neo-determina.
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2) El fenémeno, citado bajo 1), aue influye preponderantements en l cuadro total,
5o presenta exclusivamente en latitudes galicticas negativas; as etrellas mero
res con latitudes galicticas posltivas presentan una distribucion de signos bus.
tante equiibrada en Tos valores (Eu—E,), cuyos importes resultan ademis to.
davia mis pequeios

Ya sabemos que existe un simple recurso para hacer desaparecer la falta do equi

oo citado bajo 1). En vez de Musa(Sp = cB,cA) = —5% sc empled entonces

M0 (Sp—=cBeA— — 50 para caleular los verdaderos mdulos de distancia. Results a4

en’efecto un desequilibrio en I distribucion delossignos en Iattudes galdcticas poitivas.

‘Tomando en cuenta I cantidad escasa do estrelas disponibles, podemos adelantar
aqui 5610 la simple conjetura de que Ja distribucion aparentemente rara do los signos de
los valores (Ea—F.) quizis queda explicada definitivamente en la hipftesis de que las
coordenadas 7 de 1as estrllas doben ser modificadas convenientemente. El llamativo ex.
ceso de valores positivos (E.r—F..) en latitudes galicticas positivas de nuestra tima
Solucion [con Maso (Sp—¢B,eA) =—570] parece denunciar categoricamente que i plano
contral do la capa do absorcion interestela, donde segtin Suposicion » formula tien lugar
1 absorci6n mis fuerte, se encuentra —visto desde el ol en latitud alictica positiva
En la pég, 57 de su articulo (108) antes citado Stabbins insinda también una hipbtesis
muy semejante sobre ¢l comportamicnto de I absorcidn interestelar con respecto a o ci.
mulos globulares situados al norte y al sud do ecuador galictico. En nuestra pig. 79 -
Alamos en los cimalos globulares un razén mis para adherirnos a tal hip6tesi. Un des
cubrimiento semejante hizo también C. E. Smith (119 p 51) en I constelacion Aquila de
Ta via lictea. Nuestro ol se encuentra asi algunos parsces al sud dl plano central de la
absorcién interestelar mis fuerte y, como sabemos desde hace ya mucho tiompo. [véase
p.e. Lindblsd (17a p 1009; 17b p 571], unos 30 parsecs al norte de lo plancs de concen-
tracion de Tos diferentes astros especiales do fusrto luminosidad abaoluta y pronunciada
concentracion_galictica que son las estrellus de los tipos ¢, O, B, 2 Cphe, los cimules
estelares abiertos, nebulosas planetarias, ete. También las conocidas nubes grandes de o1
trellas de Ia via ictea (en Norma, Scorpius, Sagittarius, Seutum, etc.), se ncuentran
i todas en pequefias latitudes galicticas negativas. Su luz aparece también empafuda
por Ia absorcion interestelar, aun cuando menos que en los campos oscuros de I via
lictea, hecho que ya han indicado Stebbing, Huffer y Whitford (65 p 224) al hablar pro.
piamente de la peque nube brilante de estrellas de el Sugittarius.

Las 71 estrelas del tipo O, tratada con la luminosidad absoluta reducida
My (S=0) = — 420, con respecto al punto de vista recién expuesto de que el sl po-
dria encontrarse situado entre el plano do concentracion do los diferentes astros de fuer
te luminosidad sbsoluta por un lado ¢l plano contral do la capa interestelar de absor.
cién par otro, no han arrojado mayor luz en el asunto. Siempre el cuadro por nosotros
sefalado en la distribucién desequillbrada de lo signos de los valores (E.—F.) aparece
también patentemente entre lss 169 eatrellas del tipo B0,

S0 .. Bl
PR

& pesar de su menor distancia. A fin de poder disminuir en la mayor forma pasible la
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servados por Stebbins, Huffer y Whitford (67), al encontrarse generalmente a distancias
RZ0.5 kpe entregan excesos de color obsersados demasiado. pequehos (B (D05--E.1)
Zos)

Sin embargo (séanse las figs. 10 y 11) es dable encontrar entre esto, e ves en cuan-
o, algunas estrellas y desgraciadamento bastantes entre los primeros tipos espectrales
<B, cA, 0, B, B1, B2, cuyas diferencias (Ea—F.) de ninguna manera cusdran con
mbiete de los lrededores del cje X, es decr, se desvian demasiado del valor ideal cero.
E de suponer que en nucetro esquema do abiorcién entre 1os primeros tipos cspectrales,
Ia inexactitud mayor del célculo artfcil do los oxcecos cbservados d colr provenga s6.
o parcialmente de hecho que estas estrellas observadas, por ser absolutamente mis Iu.
minosas ¥ por Io tanto mis distantes so encuentren dtris do lugares especials do ato-
nuacibn o condensacion de lu capa interestelar do absoreién, cuya distribucion, por o de.
mis completamente homogénea segiin nuestras leyes do aborcion, entorpeceria regular.
mente la lux Por otra parte bastante considerable esta discrepanc's seria una. conse.
Cuencia de I inexactitud de la determinaciin de tipo espectral, o dicho todavia mejor,
81a inexactitud de In determinactn de las uminceidades absolutas de las estrelis §
en consecuencia del médulo abservado do distancia. Mod., de donde provienen luego
Mod, .. E. Stebbing, Huffer y Whitfordsefalan fuertemente por e} va en su pimera
Fublieacion (56 p 216) sobre lss 1352 estrellas del tipo B, s inexactitudes y dificultaes
en Ia determinacitn del tipa espectral y do la Juminosidad absolata de wna cstrela indi.
vidual Ta que machas veces sflo posee una débil luminosidad aparente e (m.) s
& hasta 97

En su segunda publcacion (67) sabre las 1352 estrellas del tipo B 1o tres autores
citados indiean como error promedio de un exceso de color_observado por elos ef de
~ 0703, Podemas entonces deducir, que —en cuanto sea aplicable par o demis I eoria
completamente regular de as funciones de la absorcion Interestela, et decir fusra de
los puntos capecales do atemuacién y condensacion de I capa nterestlar de absorcidn—
Fara los tipos espectrales postriores entre las estrelas del tpo B y también hasta Tas
estrlla del tipo B2 las desvinciones do 1os excesos abservados de color Ei. con respesto
a los E, determinados por nuestra tabla 14 pueden michas voces considerarse como s
tuadas dentro de los posibles errores observacionales, aunque algunas de catas estrells
disten desde 1 hasta 2 kpe

Finalmente en su tercera publicacion (68 u 194) Stebbins, Huffer y Whittord, caleu-
Jando los 4 llamados coeficentes promediados do Ia absorcion slectiva, vuelven sobre
el problema de squellas estrllas del tipo B que poseen un exceso observado de color al
Farecer extraordinariamente grande en reacion con su distancia. Dichos autores se pro-
nuncian por tres posbles explicaciones: estas cstrelas pueden ser

1) estrllas super-gigantes del tipo ¢ todavia no reconocidos, 6
) estrelas de algin otro tio, pero también do extraordinariamente fuerte lumi-
hosidad absoluts, 6
) estrallas en regiones densament oscurecidas.
Los tres autores citados aprovechan la ocasion para notiicar a lector sobre una inves-
tgaciin exacta de los espectros de muchas do estas estrellas de color fuertemente ale.
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cién aumenta hasta clerto grado con I intensidad de las mismas luminosidades absoluta
porque a distancias mayores Ios efectos de la absorcion ntereatelar insestigados por nucs.
10 esquema de la tabla 14 son también proporcionaimente mayores. Consecuencia de ezo
seria el poder indicar en realidad s6lo para lus catrellas deltio ¢, 0, B0, B1, B2 una tal
neo-determinacién estadistica de Ia luminosidad absoluta visual, restringidndonos para los
tipos posteriores desdo B3 hasta BO al simple empleo de Jos valores mis muevos
sy (1352 estrelas) de Stebbins, Hutfer y Whitford.

Que marchemos bien con Ias neo-determinaciones absolutas de las luminosidudes ab-
solutas promediadas de las estrellas do os tipos ¢ O, se dosprende por elemplo también
al comparar los resultados con dos investigaciones do Wilhelm Bocker (126, 121), quien
usa igualmente la absorcién interestelar como un medio para Ia determinacion d lum.
aosidades absolutas; encontrando e el promedio

Mo (Sp=cBed) = —4:80-0°15
Ma(Sp=0) = 855240013 resp. m — 3T

lo que cofncide satisfactoriamente con nuestra tabla 23. Como lo anota W. Becke mismo.
1as luminosidades absolutas obtenidas por su método son en verdad solamente “re‘atv
por el hecho de relacionarse sobre un sistema do luminosidades absolutas que va de su
parte debe ser elegido "correctamente” como hipétesis. Las luminosidades absolutas deter-
‘minadas segin nuestro método no necesitan suposicion alguna de un sstema de luminos
dades absolutas clegido anteriomente como correcto. Al contrario dependen en absoluto
el hecho de haber determinado por otro lado,en realdad también “correctaments”, todas
las funciones de Ia absoreién interestelar en as diferentes longitudes de ond. en nuestro
esquema B—R—2 de la tabla 14. La colncidencia satisfactoria de on resultados parec in.
dicar que cada uno do los dos autores llegé, a su manera, 4 In misma meta "correcta”.
[Véase también C. K. Seyfrt y D. M. Popper (152) y R. E. Wilson (135; 130)]

Respecto al punto de vista ltimemente citado sin embargo debemos hacer todavin
una advertencia importante en 1o que respecta & nuestro propio método. En vez de publi
car un voluminoso catdlogo con innumerables cifras conocidus y nuevas sobre las 1322
estrellas del tipo B, quisiéramos en una demostracién mis ripida presentar como prcba.
al lector Ias dos figuras 10 ¥ 11,

En elas se encuentran dibujadas Jus diferencias (Ea—E.) como funcién del exceso de
color abservado mismo E= (0.05-4 F) para 168 estrelas del tipo BO resp. 265 estrelas
el tipo B, Las estrellas de latitud galictica norte resp. sud se diferencian como siempre
por los simbalos + resp O. EI valor absoluto do as diferencias (E—E..) importa (como
£a've) aproximadamente en el promedio ~ 0°06 hasta 0-08 para Sp—c5, ¢4, 0, B0, Bl pe-
7o solamente ~ 0%04 para Sp-B2 hasts B9, Entre lus.estrelas de los tipos 53 hasta B9
I diferencia 000 y == 0701 ocurre tan frecuentemente entre los tipos posteriores que
uestro método resulta paulatingmente un poco [nseguro para sujetar a prucba nuestro
esquema de Ia absorcitn interestelar con respecto a su exacttud y utilidad; termina asi
Simultineamento I posibiidad de determinar la luminosidad absoluta promedida (séase
1 tabla 23) ; pues las estrellas de los tipos espectrales posteriores entre los tipos B, ob-
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TABLA 8

Conversidn ds los nimeros visuales promedics de las estrellas para
B=(0°:30°) de Seares, van Rhijn ete. de ApJ 62 5964 Tablo 18 (1925)
o m win en e e soin Ap J 61 p 284 Tablo 2 (1520)
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Lo L7 veces mayores (e decir, slempre con luminosidad aparente ms débil) que los
Cobservados” Arppeun, & tu vez los valores calculados y observados Agsy coinciden. En el
Capitalo 1 (p 21 ya hemos dejado establecido que una scparacién superior a Ia normal
(i don curvas Wolf de diferente. color puede deatar 14 actividad de una absorcidn interes-
elar seectiv, dado que esta absorbe ms fuertemente 1a Lz azu que a amarila La fuerte
5 permanente separacién do mucatras curvas Wolf observadas que aparece en todas las
Tuminosidudes aparentes desde lss mis brilantes hasta as ms debile, y 1a Imposibili-
dad do poder explicar dicho fenémeno por un error en las escalas do luminosidad, no son
ain razones suficientes que permitan abandonar I idea dola actividad de uns absorcion
interestelar selctiva.

Sin embargo, para no dejar camino por explorar, y & los efectos de conseguir,
pesar de. todo, una comprabacitn simultinea, 4 la vez que complta ¥ calculada tanto
@ los mimeros abservados amarillos como de los azules que representen los promedios
de lus estrellas por una sola seri légica de valores D de densidades espaciaes en s
diterentes capas del uniserso, so podria quizds pensar en lo siguiente.
1) De scuerdo sl andr reclproco do Jus dos funciones de luminosidad, suprimir
desde_cierts distancia las estrolls mds brillantes. (cuando Pt > merr.
Tara > 0 4 fin e e o nimeros caleladge e w0 recan tn g
ente cama.1os amarilos e su suma A4 (n = 0.5). Este mitods ca muy seme-
janto al de Ia variabilidad que sufeen s fonciones de luminosidad al dstan-
ciarse cada vez mis del plano galdctico ¥ del que daba cuenta I tabla 6. Este
método sin embargo resulta aqui dl todo ineficar, pucsto que:
) las densidades D(R) decrecen demasiado ripidamento con ol crecer de I
distancia R
b) para las estrellas no tan brilantes (>8), suponiendo el par de funciones
(azal y amarill) de luminosidad do van Rhijn do Gro Pu 17 (1996), cad
ano de los valores caleulados

G O =05W205)
siempre s I mitad mayor que o valor individual

i (RSO £05)

calculado, correspondiente al valor azul (es decr, al situado en la misma
célula individual del esquema Kapteyn; véanse las diferencias correspon
dientes Iy @

mientras que lot valors * 05), que deberian represen-
tar las sumas de las columnas verticales “calculadas” o (n+053W -05)
por todas las luminosidades abiolatas 1705 con m siempre constante.
resultan en o azul [=A..(n+0.5) ser siempre menor que I mitad de loe
correspondientes valores “Ghacevados” amarillos A 1. (1 05) y eso sale
para todos os recuentos de estrellas desde m—10 hasta =18 (véase tam-
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. Winas: Batadistin eselor  eyes de T aboreén interestles =

Naturaimente que cada una de estas dos fracciones o una funcidn de Ia laminosidad apa-
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por lus observaciones se destaca e Ia Fig. 1 con un

NI () i+ 05] para B=(0°—90°)

e Seares, van Rhijn, ete. (31), reducidos de M e 1, 1., Segin 1os datos determi-
nados par Seares (91) con tal fin

Un ligero examen de Ia tabla 8 demuestra que en la mayoria de los casos (o o)
s como T () som mayores que los valores correspondientes M (i ) y X
do igual luminosidad aparente. Lo que signitics, que a curva “observada” de los

e ha desplazado parcialmente hacia valores mis débiles de sus ordenadas,

troduceidn de Tns laminosidades visuales de Harvard. La separacién ssibie

el i et s d o valores “obsrsndos” (2] e o o
Ao

et (~S2) e et ig i, s dc, erpors s oo, aido
e

& un pequeio mejoramiento de Ia coincidencia do las dos escalus visuales de luminosidad
entre los nimeros observados de lus strellas ¥ Jas funciones usadas de luminosidad.

A consecuencia del aumento de los valores ¥ respect. Tpor Ia transicion de recuen-
tos de estrelas de g M, g también %0 ensancha la separacién de la curva ama.
rilla y azal “observada’ de Wolf. Como acabams de hacer notar antes, nuestras dos
curvas “observadas” de Walf en ambos colores_sepiranse muy fuertemente (Fig. 2),
¥ Ia razén e, poraue mientras los valores “calculados” Aygqun Se presentan de 12 has:






index-48_1.jpg





index-48_3.jpg





index-48_2.jpg





