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PREFACIO

El presente volumen recopila las exposiciones presentadas en la
“Primera reunion latinoamericana de Astrofisica” que tuvo lugar en
el Observatorio Astronémico de La Plata los dias 16 y 17 de octu-
bre de 1972.

La reunién fue organizada por el Comité. Nacional de Astro-
nomia de nuestro pais y vers6 sobre “La fotometria en la Astrofisica
Moderna”. Este tema fue elegido por los Comités Nacionales latino-
americanos; la eleccion responde al hecho de que la fotometria es
una de las especialidades mas cultivadas en €l area.

La reunién conté con el apoyo econémico del Consejo Nacional
de Investigaciones Cientificas y Técnicas y del Observatorio Astro-
nomico de La Plata, apoyo éste que se agradece vivamente.

Es un agradable deber expresar el reconocimiento a la Srta. Silvia.
Galliani y a los Sres. Alberto Gerhardt, José Mateo y Enrique Sar-
giotti por la preparacién del manuscrito y de los graficos para su
impresion,

Carlos ]as\chek



PROGRAMA

Octubre 16

1. — Reduccidon de observaciones fotoeléctricas - Dr. H. Moreno - Uni-
versidad de Chile.

9. — Extincién - Dra. Adelina Gutiérrez Universidad de Chile.

3. — Instrumental fotoeléctrico - Ing. O. Gonzalez Ferro - Observa-
torio de La Plata.

4. — Fotometria de binarias eclipsantes --Dr. M. de Groot - Obser-
vatorio Europeo Austral.

5. — Fotometria de cimulos Dr. J. E. Hesser Observatorio Inter-
americano de Cerro Tololo.

6. — Fotometria de novas Dr. A. Ardeberg Observatorio Europeo
Austral.

Octubre 17
7. — Fotometria y estructura galactica - Dr. A. Feinstein - Observato-
rio -de la Plata.

8. — Fotometria y espectroscopia estelar - Dr. P. S. Osmer - Observato-
torio Interamericano de Cerro Tololo.

9. — Espectrofotometria de estrellas Dr. J. Stock Instituto Vene-
zolano de Astronomia Mérida.

10. — Catalogos e informacién en fotometria Dr. C. Jaschek - Obser-
vatorio Astronémico de La Plata.



REDUCCION DE OBSERVACIONES FOTOELECTRICAS

Huco MOoRENO

Departamento de Astronomia - Universidad de Chile

Hace aproximadamente veinticinco afios que Kron (1946) des-
cubrié, astronémicamente hablando, el fotomultiplicador RCA 1P21.
Este descubrimiento marca el comienzo de la aplicacion en gran
escala de los métodos fotoeléctricos, superando asi una antigua ba-
rrera que limitaba su aplicacién so6lo a los objetos celestes mas
brillantes.

El fotometrista mide habitualmente el brillo de los objetos celestes.
Este brillo es una funcién de un conjunto de parametros tales como
la longitud de onda, €l tiempo, la posicion del punto que se mide,
en el caso de objetos extendidos, la transparencia atmosférica, la
transparencia de la materia interestelar y ciertas caracteristicas del
equipo que utiliza, como ser la Optica del telescopio, los filtros y
los receptores. En los métodos de reduccién deberan considerarse
todos estos parametros, de tal modo que los resultados obtenidos
sean comparables a los de cualquier otro observador y sin que in-
fluyan los factores locales o instrumentales.

Al hablar de los métodos de reducciéon hay ‘que especificar que
ellos se refieren fundamentalmente a fotometria en banda ancha e
intermedia, pues en banda muy ancha o en banda angosta y en es-
pectrofotometria, se producen diferencias importantes. También hay
que sefialar que habra muchos puntos de contacto con los temas de
extincién e instrumental fotoelectrlco que se discutiran a continuacion.

Durante muchos aios se dlspuso de un equipo que consistia prin-
cipalmente de un fotdmetro totoeléctrico que wutilizaba: a) un foto-
multiplicador 1P21, sin refrigeracion o retrigerado con hielo seco;
b) filtros como los UBV de Johnson; ¢) un amplificador y afios mas
tarde un integrador; d) un equipo de registro, con ayuda del cual
quedaban graticadas las observaciones. Los problemas mas frecuen-
tes que se presentaban eran: 1) el guiaje defectuoso de los telesco-
pios, que obligaba a una comprobacién periédica para ver si la estrella
estaba centrada en el diafragma; 2) la falta de refrigeracion o la
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disminucion del hielo seco por evaporacién; 3) las variaciones de
sensibilidad del equipo. |

Actualmente las cosas han cambiado mucho 'y lo§ equipo¥ uti-
lizados son: bastante:sofisticados, lo que permite aumentar "la preci-
sion de las observaciones y aumentar en forma muy importante la
rapidez en la obtencion de datos. Se han modificado los fotémetros,
de tal modo que es posible observar objetos muy débiles. Los foto-
multiplicadores tienen una eficiencia cuantica mucho mayor y abarcan
un rango espectral mucho mas amplio. Algunos de estos fotomulti-
plicadores, que todavia estan en la etapa experimental, son una ver-
dadera promesa para las observaciones en el infrarrojo, en que la
sensibilidad de los totomultiplicadores es habitualmente muy pobre.
Los contadores de pulsos reemplazan con grandes ventajas los siste-
mas anteriormente usados. Se dispone de mejores equipos de refri-
geracion y el registro de las observaciones se hace, con ayuda de
un teletipo, en papel o cinta perforada. En muchos casos se dispone
de una computadora acoplada al telescopio y con programas espe-
ciales se comanda el registro de la informacién, obteniendo ésta en
tarjetas perforadas, en cinta magnética o €n disco.

Para el futuro se prevé un equipo totalmente automatizado, si-
milar al Remote Control Telescope de Kitt Peak National Observatory.
Toda la observaciéon estard comandada por una computadora y al
observador le quedara, unicamente, el problema de verificar el objeto
que le interesa, en el caso de objetos débiles o de campos estelares
muy densos.

En fotometria en banda ancha o banda intermedia, la obtencién
de los datos y la reduccién de ellos se hace en forma similar. Tomemos
como ejemplo el caso de la fotometria UBV. Se observan las estrellas
del programa y juntomente con ellas se observan estrellas standard
de extincion y estrellas standard de Johnson. La reduccion de los
datos de observacién considera dos puntos importantes: la determi-
nacion de la extincion en los colores y en la magnitud y la trans-
formacién del sistema instrumental a un sistema como el de Johnson,
de dichos colores y magnitudes, para hacer comparables estos valores
a los obtenidos con otro equipo y en otro lugar.

En relacién al problema de la extincién diremos muy poco, pues
este tema se discutira ampliamente a continuaciéon. El procedimiento
clasico descripto por Hardie (1962) considera que el color fuera de
la atmoésfera es igual al color dentro de la atmdsfera, menos el coeti-
ciente de extincion por la masa de aire, siendo el coeficiente de extin-
cién una funciéon lineal del color fuera de la atmostera.

Obtenidos los colores y magnitudes fuera de la atmosfera en el
sistema instrumental, hacemos la transformacién al sistema de Johnson
utilizando las standard observadas. En general esta transformacion
sera una simple transformacién lineal; sin embargo en el caso de
las estrellas enrojecidas se pueden cometer errores importantes si no
se consideran los errores sistematicos causados por el enrojecimiento
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de las ecuaciones de transformaciéon (Gutiérrez-Moreno and Moreno,
1970, 1972). ;-

La reduccion de los datos en la forma clasica y su trans-
formacién al sistema de Johnson, permite una facil comparacion
entre los resultados fotométricos de diferentes autores. Si se apli-
can algunos refinamientos al procedimiento clasico de reduccion,
tales como el método AA, la curvatura de la relacibn magnitud-
masa de aire para masas de aire grandes, la depresiéon de la extin-
cion en U-B (Gutiérrez-Moreno et al., 1966) es posible alcanzar un
grado de precisibn mayor en los resultados, lo que incide principal-
mente en el problema de la transterencia de los sistemas fotomé-
tricos cuando se pasa de un hemisferio a otro (Moreno, 1971).

La reduccién de las observacziones fotométricas se hace utilizando
las computadoras que disponen los observatorios o las instituciones
que estan asociadas a estos centros de investigacion. Para los pro-
gramas de reduccién se pueden utilizar algunos que se encuentran
descriptos en la literatura astrandmica o los que el astronomo pre-
para. Una experiencia interesante en este sentido es el sistema de
operacién que se practica en el Departamento de Astronomia de la
Universidad de Chile. Los astronomos preparan la légica de los pro-
gramas y es el Centro de Computacién de la Universidad de Chile
quien los realiza de acuerdo a las necesidades del caso. Este sistema
de operaciéon ha dado muy buenos resultados y hay que indicar que
el Observatorio Europeo Austral (ESO) trabaja en forma semejante
con el Centro de Computaciéon de la Universidad de Chile. Seria
muy interesante poder contar con una pequeiia biblioteca de progra-
mas de reduccion o por lo menos con una sintesis de ellos para
poder aprovechar la -experiencia acumulada.

Hay problemas de fotometria que necesitan la colaboracién de
muchos para poder ser resueltos. Muchos fotometristas se quejan
por no poder dispoirer de secuencias fotoeléctricas adecuadas, con-
venientemente distribuidas en el cielo y que alcancen hasta magni-
tudes muy débiles. Establecer estas secuencias es tarea poco atractiva
por la magnitud del problema, especialmente en el sentido del costo
de tiempo de observacién. Seria interesante analizar este problema
y estudiar su factibilidad.

Por ultimo, un campo de fotometria que tendra importantes apli-
caciones astrofisicas, es la bisqueda de nuevos indices de color que
nos ayuden a correlacionar en mejor forma los numerosos pardme-
tros que deftinen una estrella en particular.



REFERENCIAS

Gutiérrez-Moreno, A. and Moreno, H.: 1970, Astron. Astrophy. 7. 35.
Gutiérrez-Moreno, A. and Moreno, H.: 1970, Astron. Astrophy. 17. 41.

Gutiérrez-Moreno, A., Moreno, H., Stock, J., Torres, C. and Wroblewski, H.:
1966, Pub. Dpto. Ast. Univ. Chile 1. 1.

Hardie, R. H.: 1962, En “Astronomical Techniques”, editado por W. A. Hiltner,
tomo II de la coleccion “Stars and Stellar Systems”, pag. 178.

Moreno, H.: 1971, Astron. Astrophy. 12. 442,

— 10 —



EXTINCION ATMOSFERICA

ADELINA GUTIERREZ-MORENO

Departamento de Astronomia - Uniersidad de Chile

La extinciéon atmosférica es la pérdida de intensidad sufrida por
la luz proveniente de un astro al atravesar la atmosfera terrestre,
debido a las- propiedades absorbentes y dispersivas del aire, inclu-
yendo todas las impurezas que éste puede contener.

Extincion monocromdtica. Sabemos que si un haz de luz mo-
nocromatica de intensidad I (A) proviene de una estrella situada a
una distancia cenital z y atraviesa una capa de la atmoésfera de es-
pesor dh situada a la altura h, la pérdida de intensidad sufrida por
la luz esta dada por:

dl () =—1 (\) A (\, h) dh sec z (1)

en que A (A, h) es la opacidad de la atmosfera terrestre a la altura
h, para la longitud de onda A. La integracién de esta ecuacién lleva
a la relacién bien conocida:

m,(\) = m (\) — ZEQ) (2)
€n que:

m,(\) = magnitud de la estrella fuera de la atmosfera para la lon-
gitud de onda A

m(\) = magnitud observada de la estrella;

Z = masa de aire a la cual se realiza la observacién, incluyendo
la correccién dada por Hardie (1962) para el caso de
que haya desviaciones de una atmésfera plano-paralela;

E(\) = extincién atmostérica monocromatica:

0

E(\) = 1.086} A(\h) dh 3)
0
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Aplicando la férmula (2) a dos longitudes de onda diferentes,
M Y As, se obtiene la relacion (valida para los colores):

co,(M, Ag) = ¢ (A, Ap) —ZEC(M)\z) (4)

Para determinar la extincion E. se observa la misma estrella
con dos masas de aire diferentes, Z, y Z,; entonces:

c;—¢C
E, =~ —— (1* aproximacion) (5)
Zl - Z2 o

Conocida E, podemos determinar c, para cada observaciéon y
en seguida E. en segunda aproximacjon:

c— C,
B, = % 6)
o ©®)

en que ¢ y Z se refieren a cada observacion y ¢, es el ¢, promedio
de todas las noches de observacion.

Esta dltima relacion permite estudiar las variaciones de la ex-
tincion durante la noche, ya sea en funcién del tiempo o de la posicién
en el cielo (azimut).

Para determinar la extincién en magnitud se podria usar el
mismo método si la sensibilidad "del equipo fuera constante. En la
practica esto no sucede y el método, por lo tanto, no es aplicable.
Uno de los procedimientos mas usados es la observaciéon de una
fuente standard de brillo constante que permita estudiar las varia-
ciones de sensibilidad. Sin embargo, es dificil que dichas fuentes
tengan un brillo estrictamente constante y que no sean afectadas
por factores tales como el campo magnético terrestre, etc. Un hecho
de este tipo puede producir un error sistematico dependiente del
angulo horario (Moreno, 1971).

Por eso es recomendable el método AA (Gutiérrez-Moreno et
al., 1966; Gutiérrez-Moreno and Stock, 1966) que, como en el caso
de los colores, usa diferencias de magnitudes y, por lo tanto, per-
mite eliminar las variaciones de sensibilidad del equipo mediante
una programacion adecuada de las observaciones. Para ello obser-
vamos pares de estrellas, de acuerdo con el esquema de la figura 1,
en que A y B son las dos estrellas del par, Z son las masas de
aire correspendientes a las observaciores- de-ambas—estreHas,~y los
subindices 1 y 2 indican la primera y la segunda observacién res-
pectivamente; de este modo, la primera observacién se realizard
cuando la estrella A estd aproximadamente 4" al este del meridiano
y la cstrella B en el meridiano; y la segunda observacién se hara

— 12 —
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con la estrella A en el meridiano y la estrella B a 4t al oeste de él.
Entonces la extincion estara dada por (Stock, 1968):

(mf—mp) wf —mp) _ A4 m

E =2
@r—12b) (2h—175) AA 7

(7)

En segunda aproximacién, cgnocida la diferencia . de magnitu-
des fuera de la atmoéstera para cada par, tendremos:

A__ By ___ A___mB
b - (e ®

Sin embargo, el método implica que la extincion es constante
en el tiempo. Supongamos que la primera observacion se hace en

B, A
Z3| |25

Fig. 1
Esquema de observacion (ver texto)

el instante t; con una extincion E;, y la segunda observacién en
en el instante ty, con una extinciéon E, = E; + AE. Supongamos ade-
méas que AS es la variacién de la sensibilidad entre ambos instantes
de observaciéon. Se puede mostrar (Mendoza et al, 1968) que me-
diante €l método AA se elimina AS y que el valor promedio de las
magnitudes para cada estrella del par, supuesto que las observacio-
nes de ambas estrellas se realicen con 1 y 2 masas de aire respec-
tivamente, estd dado por:

mA = mA— AE[2 ©)
mB = m]03°.-- AE
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Es decir que la diferencia de magnitudes fuera de la atmoéstera
contiene un error A E/2. Estos errores se eliminan si la variacién
de la extincién es al azar, y se toma el promedio de muchas ob-
servaciones; pero es indiscutible que pueden existir lugares donde
la extincién varia de acuerdo con una tendencia- determinada, lo
que implica un error sistematico importante.

La curva de extincion monocromdtica. Desde el punto de vista
tebrico, la extincibn monocromatica consta de dos términos fun-
damentales: A

a) La extinciéon de Rayleigh. k, = 1.086 f(\) A%;

b) La extincién debida al-humo y la niebla, k, = 1.086 s Aa,

en que a es el coeficiente de tamafio y s es el coeficiente de humo;
s varia entre aproximadamente 0.01 para las montafias y 0.20 al
nivel del mar para las noches malas, en tanto que « varia entre
e =1 para las particulas de didmetro cercano a A y o =2 para las
de didmetro menor; si el diametro de las particulas es bastante mayor
que A, la extincion que producen es sensiblemente independiente
de A (o <1). (Angstrom, 1929.)

A estas dos componentes de la “éxtincion se debe agregar el
efecto de las bandas selectivas de extincién atmosférica.

Las observaciones realizadas en el Observatorio. Interamericano
de Cerro Tololo con un espectrofotometro fotoeléctrico, entre 3.000
y 6.000 A, demuestran que en este lugar la extincion queda bien
representada por la expresion (Gutiérrez-Moreno et al.,, 1968; Gu-
tiérrez-Moreno and Moreno, 1970);

EQ) = s'(t) + {'(tA) A7 + g(t) o(\) + h(t) R(\) (10)

Es decir que el término dependiente del humo y la niebla, s,
es funciéon del tiempo, pero no de A, lo que implica particulas de
didmetro bastante mayor que A. El término t* (t, A) A* corresponde
a la dispersion de Rayleigh; el coeficiente f’ es fundamentalmente
funcién del tiempo, pero contiene una pequefia dependencia de A
debido a la variacién del indice de refraccién de la atmoésfera con la
longitud de onda.

Los dos tltimos términos de esta expresion corresponden a ban-
das de absorcién atmosféricas. La primera, representada por g(t) o
(X) es-una banda intensa del ozono, situada en longitudes de onda
menores que 3.500 A; o (A) es una funcidon standard que define la
absorcién media producida por el ozono en esa region y g(t) es un
coeficiente de ponderacién, variable con el tiempo. En forma similar
h(t) R(A) describe las bandas de absorcion observadas para
A > 5200 A. En esta regién se observan dos bandas de absorcion
superpuestas, una de oxigeno molecular de mediana irtensidad y una
débil de vapor:de agua (fig. 2); R(A) es la funcién standard com-
binada de ambas bandas, o bien la funcién standard del oxigeno
molecular en los casos en que la absorcién producida por el vapor
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E(A)

HUMO Y NIEBLA.
A = BANDA DE ABSORCION OEL 0, p

020 g - gaNDA DE ABSORCION DEL H,0 ,

0.15

010 |-

Fig. 2
Extinciéon en func’én de la longitud de onda

de agua (que es variable) no se ha observado; h(t) es el coeficiente
de ponderacién correspondiente, también variable con el tiempo.

Se han encontrado los siguientes valores promedios de s’'(t) vy
f’(t) para el Observatorio Interamericano de Cerro Tololo, para el
periodo junio 1967-enero 1969

s’ (t) = 0.046,
" (t) = 0.759.

La expresion (10) es muy conveniente para el uso en el trabajo-
espectrofotométrico mediante una computadora.

Las observaciones han demostrado también que la extincién en
el extremo ultravioleta (3.000 a 3.500 A) es fuertemente variable;
en efecto, es mas variable durante la noche que de una noche a
otra; por ejemplo, para cinco noches de enero de 1968 se ha obtenido,.

para la longitud de onda \ = 3250 fi, E (22") = 078 = 005 y &
(2") =.6.60 & 0.02.

Extincidn heterocromdtica. En el caso de las observaciones en.
banda ancha el problema no es tan simple, ya que la extincién E(A)
y -la distribucién de intensidad I(A) varian dentro del intervalo Ax.
de la banda‘ de paso. Considerando que la extincién en color no
depende: s6lo. del -color fuera de la atmésfera, sino que en cada capa

depende del;color d_,é.; la luz que llega a esa capa, la mejor descrip-
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ciéon matematica del problema estd dada por la ecuaciéon diferencial
(Gutiérrez-Moreno et al., 1966):

de
dZ

- = f(c) (11)
. que, para €l color (B-V) se puede escribir:

d(B—YV)
dZ

" = ap-v + bp_y (B—V) (12)

Es facil comprobar que la relacién:
B—V), = (B—V) + ZEp-y (13)

usada frecuentemente, no es solucién de la ecuacién (12). La so-
lucion exacta es: .-

c. = .[a'c + bc (B—V)] ehe? — 3¢
o~ bc

(14)

en que ¢ = (B-V).

Para valores pequefios de Zb, (mucho menores que 1), se puede
hacer un desarrollo en serie, obteniendo:

(B—V), = B—V) —[a, + b(B—V)]n (15)
con.
n = (Z—b,Z%[2 (16)

Con b, = 0 obtenemos la forma monocromatica, en tanto que des-
preciando el término en Z? obtenemos la forma de uso general.

La situaciéon es ain mas complicada para‘el color U-B. En efecto-
la extincibn en U-B no muestra una dependencia lineal del color
U-B, sino una dependencia mis o menos complicada (fig. 3), ya
reconocida por Johnson (1963) quien supuso, al establecer su siste-
ma, que la extinciébn en U-B era independiente del color, aunque
reconociendo que ésta era sblo una aproximacién que permitia sim-
phf],car el problema. La depresmn observada en la relaciéon extincion-
"color se debe a la variacién de la longitud de onda efectiva del
equipo al observar estrellas de -diferentes tipos espectrales, debido a
la variacién del salto de Balmer con el tipo espectral. Se puede ob-
tener una expresion adecuada para la- extincion en U-B en la forma
siguiente: en el diagrama color-color dibujamos la recta CN (fig. 4),
que pasa por el punto mas alto del grafico y que, salvo una cons-
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tante, es una cruda aproximaciéon de un cuerpo negro (Gutiérrez-
Moreno, 1972). La expresion:

¢ = (U—B), 0.78¢ —1.285 (B— V), (B—V), <060 (17)

es una buena medida de la depresion causada por el salto de
Balmer. Empiricamente se ha encontrado que:

d(U—B)
dZ

= ay-p + by_s(U—B) + 0.06 ¢ (18)

cuya soluciéon aproximada, similar a (15), -es:

(U—B), = (U—B) —[ay_s + by.s(U—B) + 0.05 ¢ ] (19)

en que el valor de b, que aparece en la expresién para n (16),
es bu_s.
Para las magnitudes el tratamiento es totalmente similar. Se tiene:

dVv

gz = v bv(B=V) (20)

Para resolver la ecuacion se deberia introducir en (20) el valor
de B-V dado por (14); pero by es muy pequeio, y basta con la
expresion clasica:

Vo=V—[ay + byB-V),]Z (21)

Las observaciones realizadas en el Observatorio Interamericano
de Cerro Tololo se han analizado para ver la dependencia de la
extincion visual en el color, pero se ha encontrado que by =0, o sea
que tal dependencia es despreciable.

Para terminar, queremos hacer notar que la experiencia ha de-
mostrado que aun en sitios de Optima calidad fotométrica, como los
observatorios del norte de Chile, la extincién varia de noche a noche;
esta variacion, relativamente pequefia en dichos lugares, puede ser
muy grande en puntos de calidad fotométrica inferior. Por este mo-
tivo no se estima conveniente usar valores promedios de la extincion,
considerados constantes, y compensar el error introducido utilizando
coeficientes variables de transformacién al sistema standard; en efec-
to, las magnitudes y colores fuera de la atmédsfera determinados cada
noche con coeficientes promedios de extincién contienen errores re-
siduales dependientes de la masa de aire, que no se eliminan con los.
coeficientes de transformacuSn variables.

Algo similar ocurre con el término 0.06 @ de la extincién en
U-B; al no tomarlo en cuenta produce también errores sistematicos,
dependientes de la masa de aire. La introduccién de -dicho término
facilita las transformaciones, en ntre sistemas fotométricos - observados
con masas de aire muy diferentes (Moreno, 1971).
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SELECCION DE INSTRUMENTAL PARA FOTOMETRIA
FOTOELECTRICA

\

OMmar H. GonzALEzZ FERRo

Observatorio Astrondmico - La Plata

El objeto de este trabajo es destacar los factores mdas importan-
tes a considerar cuando se encara el problema de decidir la cons-
truccion o adquisicibon de un fotémetro fotoeléctrico en un centro
latinoamericano de investigacion astrondmica.

1.0 — Se comenzara por un analisis breve de las distintas partes,
a cuyo efecto dividiremos el fotometro en cuatro partes: parte Optica,
detector luminoso, amplificador e integrador, registro y procesado
de datos.

1.1 — PARTE OPTICA. Tienet por finalidad concentrar adecua-
damente la luz sobre el fotocatodo, permitiendo la facil intercalacién
de diafragmas que eliminen la luz del cielo, y también la inter-
calacion de filtros adecuados al sistema en que se desee observar.
Los cambios de diatragma y sobre todo de filtro se realizan muy
frecuentemente, por lo que es importante que estos se puedan re-
alizar rapidamente y sin posibilidad de error.

Cuando se use mas de un detector, debera dividirse adecua-
damente el haz, o proveerse sistemas Opticos multiples que enfoquen-
a cada detector sobre un punto distinto del cielo.

Para la medicién de estrellas débiles deberd proveerse un dis-
positivo que permita calar y guiar con una estrella brillante distinta
de la que se desea observar, pues ésta suele ser invisible en el
ocular.

12 —DETECTOR LUMINOSO. Esta es la parte fundamental
del sistema, en el sentido de que es la que delimita mdis estricta-
mente sus posibilidades.

La mayor sensibilidad y eficiencia se obtiene con -detectores
multiples bidimensionales, capaces de analizar la distribucién de brillo
en una pequefia superficie (por ejemplo la imagen de la estrella y
del fondo de cielo que la rodea). A la inherente alta eficiencia de
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los fotocatodos, se pueden unir otras- ventajas -que aumentan las ga-
nancias en la sensibilidad mas de cuatro veces, con respecto a una
fotomultiplicadora simple *.

Se han usado varios tipos-de detectores multiples exitosamente.
Uno de los mas promisorios es el que usa como sistema de registro
e integracién una placa fotografica, pero conservando la eficiencia
y linealidad del fotocatodo. Esta placa es posteriormente analizada,
lo que significa que no hay electrénica en el telescopio. La desven-
taja es que no se puede controlar la marcha del proceso de la obser-
vacion, lo que puede producir importantes inconvenientes. A esta
técnica se la denomina electronografia 2.

Otro grupo de detectores multiples se caracteriza por tener una
capacidad de _integracién propia muy limitada, pero un -dispositivo
de salida muy rapido (tubo de TV o disector de imagen). Mediante
una computadora se efectia la integracién durante un intervalo de
tiempo cualquiera, el anélisis de la imagen a medida que se va for-
mando y se introducen ciertas correcciones.

En un tercer grupo ubicariamos aquellos detectores que, ademas
de tener una salida eléctrica apta para cualquier tipo de registro
o para ser directamente manejada por una computadora, tienen una
gran capacidad propia de almacenamiento. Esto permite usarlos con
sistemas de registro y andlisis mas sencillos que los exigidos por los
detectores del grupo anterior 3.

También pueden obtenerse muy buenos. resultados con detecto-
res simples tales como fotomultiplicadoras, detectores semiconduc-
tores, etc. Con estos pueden alcanzarse las- mas altas eficiencias de
fotocatodos, dentro de la restriccion impuesta por la utilizacién de

1 Un buen atnahsw de las posibilidades de los detectores multiples se pu-
blicé en el articulo “Multichannel area photometry”, de R. E. Nather, en las
“Publicaciones de la Sociedad Astronémica del Pacifico”, tomo 84, p. 149 En
é]l también se discute la forma de obtener, con un detector de més elementos
y en una sola medicién, la informaciéon de cielo y estrella en todos los colores
a los que es sensible el fotocatodo. Se trafa de una especie de espectrograto
de baja dispersion.

2 En la conf-eren.cia del ESO/CERN realkzada en Geneve en mayo de
este afio sobre “Instrumentacion Auxiliar para grandes Telescoplos se dedico
un dia a esta técnica. En los Proceedings de esa reunion pag. 401, Walker
analiza su experiencia con el espectracon (el mas sencillo de los tubos electro-
nograficos, desarrollado en Inglaterra) en Cerro Tololo durante 1969. En la
misma publicacién, pag. 433, en un articulo de ‘McMullan (Greenwich Obser
vatory) aparece la descripcion de un tubo de este tipo.

8 [En este grupo pueden mencionarse:

Un vidicén en que la imagen se forma en un conjunto de 256 x 256 diodos
de silicio. Después de la integracién, que puede durar desde fracciones de
segundo a horas, un haz electrénico realiza la lectura, Fue desarrollado y usado
por Westphal y McCord, en EE. UU. Se menciona que es un instrumento barato.

La fotomultiplicadora multidnodo (10 x10 elementos) desarrollada en los
laboratorios Bendix (Catchpole y Johnson). Es compacta y senciila.
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un solo elemento de informacién por vez. Esta limitacién puede neu-
tralizarse parcialmente mediante el uso simultineo de dos o mds de-
tectores. Se ejemplifican a continuacién algunas combinaciones posibles.

—Estrella y cielo: Permite disminuir mucho los errores debidos
a variaciones en el brillo del cielo, y ahorra el tiempo que normal-
mente se emplea en medirlo.

—Estrella y estrella: Un detector mide la estrella en observacién
y otro detector una estrella de referencia. Se puede hacer el guiado
automatico y rapido, lo que permite usar un diafragma menor, o
registrar el cociente entre las dos seiales, lo que elimina las varia-
ciones de transparencia del cielo. Esto es muy importante para la
observacion de variables de muy corto periodo.

—Observacion simultinea en varios colores: Se disminuye el tiem-
po de observacién en forma proporcional al nimero de detectores
usados. Se deben utilizar filtros que reflejen la banda de colores
que debe registrar cada detector, dejando pasar toda la luz restante;
este proceso se repite tantas veces como detectores se usen.

Casi todos los detectores deben ser operados a temperatura cons-
tante, y la mayoria necesitan ser refrigerados para reducir su nivel
de ruido.

1.3— AMPLIFICADORES E INTEGRADORES. La salida de las
fotomultiplicadoras (y dispositivos derivados) tiene la forma de muy
cortos pulsos de corriente, uno por cada electrén desprendido del
catodo por efecto de la radiacion luminosa incidente. Estos pulsos
pueden amplificarse y contarse durante un periodo prefijado de tiem-
po, con lo que se tiene la integraciéon ya realizada. La salida del
integrador hacia el registrador es un niimero codificado en impulsos
eléctricos.

Como alternativa la corriente de los pulsos puede ser integrada
directamente en un capacitor con un amplificador, obteniéndose como
salida una tensién, que puede ser registrada o que puede accionar
directamente un registrador anal6gico sobre banda de papel. Este
es el método de registro mas barato pero que implica una gran
tarea de lectura y reduccion.

La eleccién del tipo de amplificador e integrador depende del
tipo de registro, del detector y también de las técnicas a que estan
habituados los que usardn y mantendran el equipp. En lo posible, se
preferiran las técnicas de conteo de pulsos, pues entre otras venta-
jas tienen la de adaptarse a distintos tipos de registradores, incluyendo
los mas eticientes.

14 — REGISTRO. Métodos de registro son: Cinta de papel per-
forada, impresion sobre banda de papel, tarjeta perforada,- cinta mag-
nética lenta o ripida. Estos métodos exigen la previa transtorma-
cién de la salida del integrador analdgico (si se usara) en la forma
digital. Algunos de los métodos mencionados no permiten un eficaz
control del proceso de. la observacién, lo que hace necesario tener
dos registros simultineos: uno para alimentar posteriormente a la
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computadora y otra (banda de papel, osciloscopio o impresor) para
el control del observador. La elecciéon del método de registro depende
fundamentalmente de los medios (humanos y técnicos) que se tienen
a disposiciéon para reducir las observaciones, de las posibilidades eco-
némicas, del tipo de fotémetro y de las condiciones de observacion
del lugar.

Dejamos deliberadamente para el final la posibilidad de usar
una minicomputadora conectada directamente a la salida, para que
realice las reducciones en el acto. La computadora puede propor-
cionar al observador mas informacién que el registro directo sobre
las observaciones, los errores, etc. Normalmente esta solucién es de-
masiado cara, a menos que se dlsponga ya de la computadora para
otros fines.

2.0 — Analizaremos a continuacién cuales son las caracteristicas
del fotémetro que mas .deben tenerse en cuenta cuando se trata de
elegir éste para su uso en un lugar y circunstancia determinados.

Limite de deteccion. Depende del sistema en que se observa, en
especial del ancho de los filtros, del tamafio y calidad del telescopio,
del cielo del lugar y del detector usado. La electrénica y los dispo-
sitivos de registro y andlisis no deben ser factores limitativos. Hay
que cuidarse de no caer en el error de sobrevalorar este parametro,
olvidando que hay mucho trabajo de investigacion que hacer con
objetos de brillo medio y alto.

Tipos de medicion posible. La polarimetria, la determinacion de
patrones, la fotometria en el lejano infrarrojo, la mediciéon de va-
riables rapidas, son tdépicos que requieren equipos muy distintos.
Habra que seleccionar especificamente tipos de observaciones, pues
de lo contrario se llegard a equipos demasiado costosos y de poca
eficiencia.

Velocidad en la medicion de objetos débiles. Si se piensa tra-
bajar mucho en este campo, los resultados seran muy distintos (en
cantidad de observaciones) si para medir una estrella de determi-
nada magnitud se tarda 15 minutos o 6 horas.

Velocidad de medicion para objetos brillantes. No estd necesa-
riamente ‘relacionada con la anterior. Requiere métodos de registro
y analisis rapidos, la ‘medicién simultinea en varios colores o la obser-
vacién de estrella y cielo.

Precision en la medicion de objetos brillantes. La precisiéon en
la medicion de objetos débiles esta normalmente dada por el cielo
y el ruido del detector. Para estos objetos es muy baja y las ines-
tabilidades en la ganancia del fotémetro (que son del 2 6 3 %) pasan
inadvertidas. En cambio en la observaciéon de objetos brillantes, estas
inestabilidades lo inutilizan por ser las mediciones de mucha mayor
precision.

Tiempo de detencién por fallas. Debe analizarse cuidadosamente
la calidad, complejidad y confiabilidad del equipo, para no encon-
trarse con un fotdmetro poderosisimo, pero que solo rinde €l 20 %
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de las noches ttiles. Este analisis debe realizarse teniendo muy en
cuenta las caracteristicas de los talleres de electrénica, éptica y me-
cinica de que se dispone.

Trabajo de reduccidn posterior. Algunos fotémetros son muy efi-
cientes pero para aprovechar esta eficiencia se hace necesario disponer
de mucho personal y medios para la reduccién de los datos. En los
casos en que no se dispone de esas facilidades, seria preferible
contar con un fotdmetro de menos pretensiones; pero que entregue
los datos mas elaborados. Una pequefia computadora “en linea”, que
prodesa la informacién a medida que ésta es obtenida, es ideal en
este aspecto.

Costo inicial. Su importancia es obvia. No solo debe contarse
con la suma necesaria para el fotdmetro, sino que ha de tenerse en
cuenta la disponibilidad en un telescopio que funcione bien, de acce-
so a una computadora, de dinero para becas y sueldos y por tltimo
de una biblioteca de consulta.

Costo de mantenimiento. Una vez ohtenido el equipo, debe te-
nerse en cuenta los costos de mantenimiento. Como tales hay que
listar el material de registro, el alquiler de una perforadora de tarje-
tas, los sueldos para €l o los encargados de mantenimiento, etc.

Condiciones de uso. Hasta ahora analizamos las caracteristicas
del fotometro que son decisivas para su selecciéon. Vimos que algu-
nas de ellas deben ser juzgadas teniendo muy en cuenta el “medio”
que lo rodea. El analisis de este entorno es fundamental a tal punto
que carece de sentido desefiar o juzgar un instrumento sin saber dénde
se usard, para qué y por quién.

En Latinoamérica se presentan hoy dos situaciones muy distintas
al respecto. Hay un grupo de observatorios que pertenecen a ins-
tituciones de paises donde se desarrolla la mayor parte de la inves-
tigacién astronémica y que son por lo tanto los que marcan las pautas
internacionales en la materia. Disponen de abundantes recursos, mu-
cho personal especializado y experimentado en todos los campos y
grandes laboratorios y talleres en su sede central, donde se puede
construir y ensayar cualquier equipo nuevo. Todos sus instrumentos
se conciben desde el comienzo al servicio de planes de investigacion
que normalmente se convierten después en modelos mundiales, y
que estin respaldados por afios de trabajo de muchos investigadores.
Todo este trabajo no esti aislado del resto de la sociedad, sino que
se realiza en las mismas universidades en que se investigan las tron-
teras del conocimiento en todas las ramas de la ciencia y la tecnologia.
Esto posibilita una fértil interaccién entre los distintos campos cien-
tificos, y entre ciencia y sociedad.

Hay otro grupo de observatorios que pertenecen a universidades
o institutos de investigacién mantenidos y dirigidos por los distintos
paises latinoamericanos, en los que la situacién es muy distinta. Nor-
malmente no se dispone de dinero y cuando éste esta disponible no
se sabe cual sera la situacién dentro de los prdéximos. afios; escasea
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el personal especializado, y en especial el personal experimentado,
sobre todo técnico; los laboratorios y talleres son muy pequefos o
no existen.» Los planes de trabajo permanentes ‘son raros, y suelen
estar determinados mas por el limitado instrumental existente que:
por la importancia o conveniencia del programa er si.

Existe -ademas siempre el peligro de que la adquisicion de ins-
trumental esté determinada, mas que por su necesidad para cierta
investigacién, por oportunidades de conseguir donaciones o subsidios.

Otra diferencia entre los observatorios de ambos grupos reside
en su relaciéon con el medio en el cual se desarrollan. Si en éste no
se desarrollan otras investigaciones fundamentales, si no hay una
verdadera vida cientifica, puede ocurrir que el observatorio, por
demasiado avanzado, se aisle mucho, no reportando su funcionamiento-
ningn beneficio ni siquiera culturalmente a la sociedad que lo sus-
tenta. Esto puede ocurrir aunque desde el punto de vista interna-
cional los resultados sean muy buenos.

Como no tiene sentido invertir grandes estuerzos en la inves-
tigacién si no existen, o al menos no estan en formacién, los canales
adecuados para que los resultados se vuelquen sobre el hombre que
trabaja y quien posibilita la labor cientifica, los planes de trabajo y
los proyectos de adquisicion de instrumental deben tener especial-
mente en cuenta la necesidad de crear y posibilitar las vias de co-
municacién con el resto de la sociedad (docencia, extensiéon cultural,.
asesoramientos, colaboraciéon con otras especialidades). Debe cuidarse
de no absorber una porcién excesiva del presupuesto y del potencial
humano disponibles, porque podria ocurrir que por. aprovechar una
oportunidad se adquiera un instrumento muy caro y resulte que para
mantenerlo funcionando deba utilizarse una parte desproporcionada
de los recursos regulares de la institucién, trabando su desarrollo
armonico. ,_

Conclusiones. Si se limita el analisis a los institutos de Latino-
américa, quedan de entrada descartados para la mayoria de los casos
los equipos mas complejos y costosos. Esto en compensacién hara
que los problemas de obtencion de dinero y de tecnologia no seran
insalvables y a veces ni siquiera importantes.

Convendra en este caso comenzar analizando lo que hemos
llamado las “condiciones de trabajo”, ya que en general se encon-
trard que son los determinantes, y estructurar las cosas de modo que
esas condiciones mejoren con el tiempo. Nada contribuird tanto a
un buen desarrollo como la existencia de un equipo humano unido.
y capaz de lograr resultados ttiles en un tiempo relativamente corto,.
que trabaje en un medio adecuado para evitar el aislamiento y la
superespecializacién, y que sea capaz de proporcionar los estimulos
adecuados para que el interés por el trabajo aumente con el tiempo.

Lograr esa situacion y un plan de. investigacién coherente .me-
recen mas atencién que aumentar en una magnitud mas el alcance
del instrumental de observacion.
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Como ejemplo para ilustrar estos problemas puede decirse que
para un grupo numeroso de investigadores de un instituto moderno
y de intensa vida cientifica, con ambiciosos planes de trabajo ya en
marcha, un fotémetro simple con registro de banda de papel que
es. de baja productividad y necesita mucho trabajo de reduccién, no
es adecuado. Producird pocos resultados, desilusion, y hasta contlic-
tos por lograr su uso.

En el extremo opuesto, pocos astronomos en un instituto en
formaciéon podran seguramente trabajar muy bien con equipo muy
simple. Un equipo muy eficiente estaria parado la mayor parte del
tiempo por incapacidad de manejar y analizar el torrente de datos
y seguramente en un Instituto recién formado habra cosas méas ur-
gentes en que gastar esfuerzo y dinero que en un fotémetro complejo.

En general, como equipo “medio”, puede pensarse en una parte
Optica eficiente y tacil de usar, equipada con dos o tres fotomulti-
plicadoras que funcionen simultineamente, seguida por integradores
de corriente continua o contadores de pulsos. Estos tultimos son mas
convenientes por ser instrumentos que se estin generalizando rapi-
damente, por ser su costo cada dia menor, y por permitir ademas
un perteccionamiento futuro sin limitaciones impuestas por los sis-
temas de registro y analisis de datos.
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LA FOTOMETRIA DE BINARIAS ECLIPSANTES

MARrT DE GROOT

Observatorio Europeo Austral, Santiago - Chile

En esta presentacién no discutiré métodos de observaciéon por-
que éstos ya han sido tratados en algunas de las exposiciones anterio-
res. Después de algunas observaciones sobre los métodos de reduccion
deseo consagrar la mayor parte de mi tiempo a los aspectos astrofisicos
tales como el movimiento de la linea de los dpsides, la determinacion
de .masas, las corrientes de gas y la evolucion de esos sistemas.

Finalmente quiero proponer la observacién de algunos sistemas
que a mi parecer deben ser observados por ser los mas interesantes.
Quiero advertir de antemano que este resumen no sera completo en
todos sus aspectos. Mas bien quiero discutir algurios aspectos inte-
resantes de las binarias eclipsantes que tienen una intima relacion
con las observaciones y que, a mi parecer, merecen especial atencion.

1. — La importancia de las binarias eclipsantes

Las binarias son objetos muy comunes entre las estrellas; la mitad
de las estrellas de la secuencia principal estin contenidas en sistemas
binarios. Ese porcentaje es aun mas elevado entre las estrellas de
los primeros tipos espectrales. Ademas hay algunos tipos de estre-
llas que conocemos uUnicamente como miembros de binarias: son las
estrellas con lineas metalicas, las variablés del tipo U Gem, las novas,
las rezagadas azuladas en cumulos abiertos y globulares, las estrellas
escapadas (run-away stars) y las fuentes de rayos X.

También hay objetos que aparentemente nunca son componentes
de binarias; asi de alrededor de cincuenta pulsares que conocemos,
ninguno se encuentra en un sistema binario, y lo mismo pasa también
con las enanas blancas y los objetos de la poblacion IL

Existen algunas razones para que el estudio de las binarias sea
importante. Una de ellas es que las binarias son objetos que se pres-
tan para controlar la teoria mediante observaciones. Por ejemplo, el
parametro mas importante en la teoria de la evolucién estelar es la
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masa de las estrellas. Observacionalmente una estrella sola no revela
practicamente nada acerca de su masa. Pero si se coloca otra estrella
en su vecindad, de inmediato la masa hace sentir su influencia pro-
duciendo efectos observables.

Por esta razon las binarias eclipsantes forman nuestra fuente prin-
cipal de informacién para la determinacién de muchos parimetros,
tales como la masa, el radio, la densidad, la distribucién de la inten-
sidad luminosa sobre su superficie (variacién centro-borde) y la es-
tructura interna. Recién hemos comenzado a utilizar estas fuentes,
pero es seguro que éstas podran rendir mucho méas en el futuro si
se plantean adecuadamente los problemas.

2. — Métodos de reduccion.

El primer método practico de reduccion para determinar los ele-
mentos de un sistema binario es el de Russel y Shapley (1912). Entre
los métodos que tueron desarrollados desde entonces se destacan los
métodos iterativos de Kopal (1959) que son soluciones de cuadrados
minimos adaptadas a las observaciones individuales. Son capaces de
dar valores exactos de los elementos. si éstos responden a modelos
fisicamente aceptables. Pero hay complicaciones en todos esos mé-
todos en lo referente a la geometria basica y a los efectos fotomé-
tricos debidos a la cercania de las componentes. A la primera clase
pertenece el problema frecuentemente dificil de decidir, de si el eclipse
es total, parcial o anular. Los efectos fotométricos arriba aludidos
son la elipticidad, debida a la distorsiéon por las mareas, y la reflexion
de la iluminacion de una componente por la otra. Para la soluciéon
es necesario desprenderse de esos efectos mediante un procedimiento
denominado rectiticacion.

Un buen ejemplo de lo que puede ocurrir fue dado por Walter
(1972). Una distorsion de la curva de luz inmediatamente después
del minimo principal obligé al autor a basar la rectificacion en una
fase muy corta de la luz constante entre los dos minimos. La dis-
torsién resulta asi mucho mas notable que antes de la rectificacion
y la interpretaciéon dada por el autor fue muy cuestionada. Por inte-
resante que sea el método parece mejor basar las reducciones en
métodos que den resultados mas consistentes.

Por esta razon deseo llamar la atencién sobre el método desarro-
llado por Kopal y Kitamura (véase p.e. Kitamura, 1965) en el que
se usan las transtormadas Fourier de la curva de luz para obtener
la 6rbita. En principio el método permite obtener valores mas exactos
de los elementos, y se superan los puntos débiles de los métodos
anteriores. Es posible, por ejemplo, deducir valores para los coefi-
cientes del oscurecimiento al- borde que no dependan grandemente
de los valores- de los-elementos geométricos. El método presenta la
desventaja de requerir calculos mas largos que los métodos prece-
dentes, pero la existencia de computadoras electrénicas en casi todos
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Jos observatorios hace que esta desventaja no sea importante. Por
otra parte el éxito del método esta ligado a la precision de la curva
de luz que entra en el anilisis y es tarea de los observadores obte-
ner la més elevada precision posible.

3. — Movimiento de la linga de los dpsides

Las caracteristicas del campo gravitacional de una estrella son
determinadas por las regiones de la estrella donde se encuentra la
mayor parte de su masa. Esto quiere decir que las caracteristicas
dependen del interior que es inaccesible a la observacion. Por otra
parte una estrella sola no revela nada de su estructura interna. Pero
si se coloca otra estrella_en su vecindad, se_hace notoria su gravi-
tacion -y por ende su estructura interna.

De los efectos gravitacionales observables los mas importantes
son el movimiento de la longitud del periastro y el de la longitud
del nodo. El primer movimiento es un avance, el segundo un re-
troceso. El eje mayor y la excentricidad son secularmente constantes.

Quiero limitarme a la discusion del movimiento de avance de
la linea de los apsides. Ese movimiento tiene dos componentes: el
primero y mas importante es consecuencia de la estructura interna
de binarias que se mueven en Orbitas excéntricas; el otro es un efecto
relativistico y normalmente tiene mucho menos importancia.

Como efectos observables se encuentran:

1°) El desplazamiento de los minimos secundarios de luz con
respecto a los minimos primarios. Este efecto se observa facilmente.
Ejemplos lo constituyen los sistemas Y Cyg y GL Car.

2°) La desigualdad en la duracién de los minimos primarios y
secundarios. Esta diferencia puede ser muy pequeia.

3°) La produccién de una asimetria en la formacion de cada
minimo en los sistemas muy excéntricos.

Para la determinacién de la longitud del periastro (w) debemos
observar que la solucién de la curva de luz da el producto e.cos .
Este valor puede combinarse con el valor de esin o que sale de la
comparacion de la duracién d; y dy de los dos minimos. Pero es
dificil determinar d, y d. con bastante exactitud.

Otra posibilidad es la determinacién de e y o por medio de la
solucién de la curva de velocidad radial. Ese método funciona tam-
bién en el caso que no haya eclipse, pero el valor de o que se
obtiene no es muy exacto.

Por esta razén es preferible combinar el valor de e.cos » de la
curva de luz con el valor de e de la velocidad radial para llegar
a una buena determinacion de o.

Después de haber determinado el valor de » el investigador debe
tener en cuenta que el movimiento de la linea de los 4psides no es
el Gnico causante de una variacién de:e. Otras causas son:



1°) La presencia de un tercer cuerpo. Esta produce variaciones
aparentes de los elementos de la orbita y tambiér variaciones ver-
daderas. Sin embargo estos Gltimos nunca han sido observados. Puede
ser una salida facil atribuir todo cambio en los elementos a la pre-
sencia de un tercer cuerpo. Pero aqui es facil equivocarse, aunque
normalmente puede definirse un limite inferior para la masa de la
fercera componente por los efectos que tienen sobre los elementos
de la binaria principal. Ese limite de masa permite estimar su lumi-
nosidad, su movimiento propio y sus efectos sobre la velocidad radial
del sistema. A menudo se ha comprobado que el supuesto tercer
cuerpo no existia por falta de esas otras evidencias, y entonces se
concluyé que los efectos observados se debian a otras causas tales
como el movimiento de la linea de los apsides.

Sin embargo debe recordarse siempre que muchas binarias vi-
suales y espectroscopicas tienen una tercer componente y por esto
la presencia de un tercer cuerpo en una binaria eclipsante no debe
sorprender.

2°) La fuerza de mareas causa cambios en el periodo, porque
produce una interaccion entre el moemento angular de rotacién y el
momento angular orbital.

3°) Las ondas gravitacionales causan cambios en el periodo de
los sistemas de muy cortos periodos. Candidatos para este mecanismo
son WZ Sge, VV Pup y EX Hya.

4°) Irregularidades en la eyeccion de materia pueden producir
un cambio del periodo (véase parrafo V, c). Un ejemplo es f§ Lyr
en el que una parte del cambio de periodo se explica por la eyeccién
de materia. También existen sistemas como SV Cen, que muestran
cambios discontinuos en su periodo y que probablemente también
pertenezcan a este grupo.

4, — Determinacion de masas estelares

La determinacion de masas estelares puede efectuarse directa-
mente en los casos (Popper, 1967) en que se tenga:

1°9) Binarias visuales con sus Orbitas analizadas, razén de masas
conocida y paralaje geométrica conocida.

29) Binarias eclipsantes que sean a la vez binarias espectrosco-
picas con sus curvas de luz y de velocidad radial analizadas.

3°) Binarias visuales analizadas y con velocidades radiales me-
didas de ambas componentes.

Limitémonos aqui al segundo caso, el de las binarias eclipsantes
y espectroscOpicas. Para la determinaciéon de la masa los parametros
mas importantes son las velocidades radiales de las componentes y
la inclinacién de la 6rbita.

Como la amplitud de la velocidad radial es €l dato esencial, se
deben concentrar las observaciones espectrograficas alrededor., del
pasaje por los nodos, o sea alrededor de los momentos en que la
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velocidad radial llega a su maximo. Para binarias eclipsantes en
las que se pueden determinar los radios de sus componentes por
la curva de luz, una inexactitud en la determinacion de la inclina-
cion de la 6rbita (i) generalmente no influye mucho en la deter-
minaciéon de la masa. Pero una concentracién de las observaciones
espectroscopicas alrededor de los momentos del maximo de la velo-
cidad radial nos permite solamente una determinacion aproximada
de la excentricidad, e, y de la longitudinal del periastro, . Del mismo
modo en el efecto de reflexién, esos parametros nc influyen mucho
en la determinacién de la masa. Desgraciadamente, un conocimiento
poco exacto de e y o impide conocer con exactitud el movimiento
de la linea de los 4apsides. Este ultimo efecto se estudia mas facil-
mente en binarias con lineas provenientes de un solo espectro. El
factor clave para la determinacion de masas sigue siendo el cono-
cimiento exacto de la amplitud de variacion de las velocidades ra-
diales de ambas componentes.

5. — Corrientes de gas y evolucion

Una binaria ideal se caracteriza por los siguientes parametros:
Las masas de las dos componentes, el eje mayor y la excentricidad
de la drbita relativa.

Esa descripcion de una binaria es bastante adecuada para bi-
narias con componentes distantes, pero no sirve para binarias cercanas.
Al contrario se puede detinir los dos tipos de binarias del modo
siguiente:

Una binaria distante es una binaria en que la deformaciéon por
mareas de las componentes es pequefa; las estrellas actian y evo-
lucionan como si estuvieran aisladas.

Una binaria cercana es una binaria en que una componente
llena su limite de Roche en alguna fase de su evolucion.

En estas ultimas binarias hay muchas complicaciones que im-
piden basar los calculos sobre la descripciéon simple arriba mencio-
nada; por ejemplo, no existe simetria esférica y llega a ser importante
la concentracion interna de la masa de las componentes. Lo mas
problematico son las corrientes de gas. Dinamicamente ellas no son
importantes, porque su masa es pequefia. Pero observacionalmente
son importantisimas y causan muchas peculiaridades que observamos
en fotometria y en espectroscopia.

Acerca de esas corrientes de gas podemos formular tres pregun-
tas bésicas:

a) ¢Cual es la causa de las corrientes de gas?

b) ¢Cémo se mueven las corrientes dentro de un sistema?

¢) ¢Qué influencia tienen las corrientes sobre la evoluciéon de
la binaria?

Las respuestas a estas tres preguntas son las que se exponen a
continuacién:
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a) La causa de las corrientes de gas, es que un componente
llena su limite de Roche y comienza a perder masa por la superficie
critica.

En general, parte de la masa cae sobre la otra componente y
parte se pierde al espacio interestelar.

Esta respuesta parece contar con un amplio respaldo (véase
Kruszewski, 1966; Plavec, 1968; Paczynski, 1971).

b) Observando las variaciones en intensidad y estructura de
las lineas de emision y las variaciones en la curva de luz durante
un ciclo, y también de un ciclo a otro, se puede conocer algo acerca
-del modo como pierde materia la componente que llega a llenar su
limite de Roche durante su evolucién. Los modelos tedricos pueden
basarse en una de dos hipétesis .extremas: o en particulas que. se
mueven sin colisiones en el campo gravitacional |(de acuerdo al
problema restringuido de tres cuerpos) o en una corriente hidro-
dindmica.

El primer modelo tiene sus limitaciones especialmente en cuanto
a su verosimilitud fisica. Por otra parte no existen hasta ahora es-
tudios basados sobre el segundo modelo.

c¢) La tercera pregunta tampoco es facil de contestar. Como un
ejemplo de lo que puede acontecer consideremos un sistema en el
que la componente menos pesada pierde materia hacia la otra com-
ponente por el punto interno de Lagrange, L,, y al espacio, inter-
estelar por el punto externo de Lagrange, Ls.

En un sistema de ese tipo la materia intercambiada por el punto
L; causa un aumento del periodo y de la separacién, en tanto que
la materia eyectada por el punto L; hace disminuir el periodo y la
'separacion,

Suponiendo que la fraccion de materia que pasa por el punto
L; aumente con respecto a la que pasa por el punto L; cuando dis-
minuye la separacion, ocurre lo siguiente: |

Cuando el periodo sea méas largo que el promedio, lo es tam-
bién la separacién; la mayoria de la materia se escapa del sistema
por el punto L;. Por esto €l periodo y la separaciéon van disminu-
yendo. Después, cuando el periodo y la separacion sean més cortos
que el promedio, la mayoria de la materia es intercambiada por el
punto L; con el resultado de que el periodo y la separaciéon van
aumentando, haciendo volver el sistema a sus pardmetros originales.
El resultado es que el periodo y la separacién oscilan alrededor de
un valor medio.

No solamente influye en la evolucién de una binaria la corriente
de gas que pueda haber en el sistema, sino también sus variaciones.
Resumiendo se puede decir que desde el punto de vista de las obser-
vaciones fotométricas es importante estudiar las deformaciones de
las curvas de luz de las binarias eclipsantes, porque nos pueden per-
mitir conocer algo mas acerca del origen, del comportamiento y de
la influencia de las corrientes de gas. Sin embargo, para estudiar
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los otros efectos arriba mencionados (movimiento de la linea de los
4psides, determinacion de masas) las corrientes de gas dificultan
mucho una interpretacion directa e inequivoca de las observaciones.
Es por eso que para estudiar los otros efectos es mejor no observar
sistemas que tienen corrientes de gas, por interesantes que sean.

Lista de Algunas Binarias Interesantes, al Sur de & = 30°
Movimientos de la linea de las dpsides

AO Vel Indicios de movimiento de las apsides; falta de una
buena curva de luz.
DQ Vul Igual que AO Vel
e« Cr B Probablemente sea posible detectar ese movimiento.
V451 Oph ~ Igual que « Cr B,
V346 Cen Buen candidato; debe ser reobservado.
RU Mon Igual que V346 Cen.

YY Sgr Igual que V346 Cen.
d Ori Indicios de movimiento de las apsides; debe ser obser-
vada en mas detalle.
a Vir Igual que & Ori.

Determinacion de masas

Sistemas con las dos componentes de tipo F de secuencia principal
que tienen curvas de velocidad radial medida; falta buena curva
de luz; ‘

VZ Hya, ZZ Boo, WZ Oph, CD Tau, HD 90242, HD 93486, HD
123423.

Sistemas con las dos componentes de tipo A:

SZ Cen Dos gigantes A5; se necesita una buena curva de luz.
AS Eri Necesita buena curva de luz.

DN Ori ¢Minimo secundario desplazado?

AW Peg ¢Curva de luz variable?

XZ Sgr Necesita buena curva de luz

Sistemas con las dos componentes de tipo B:

TU Mon Necesita mejor A m, d; y d.
AU Mon Necesita mejor P y buena curva de luz.
RS Vul Necesita buena curva de luz.

Sistemas con subgigantes de tipo G y K:

XY Pup Requiere mejor A m, d; y d..
SZ Psc Debe ser estudiado mas.
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AW Her vy

MM Her

Son sistemas dificiles; requieren buenas curvas de luz.

Sistemas con gigantes y supergigantes frias:

RZ Oph
AR Mon
AL Vel
UU Cnc

Minimo secundario no observado; mejorar efeméride.
Requiere buena curva de luz,

Minimo secundario no observado.

Poco conocido.

Corrientes de gas y evolucion

Necesitan buena curva de luz: TV Cet, U Oph, V805 Aql.

KO Aql Periodo variable.
RR Ari Poco conocido.
BL Tel y
w Sgr Son sistemas con supergigantes.
v Sgr ¢Variable eclipsante o elipsoidal?
SV Cen Periodo variable; puede contener un tercer cuerpo.
RZ Scu Sistema con corriente de gas.
HD 72754  Como f§ Lyr
BM Ori Minimo secundario no observado.
RV Oph ¢Curva de luz variable?
HD 47129  Sistema con corriente de gas.
Algunos sistemas que podrian ser eclipsantes (para observadores
pacientes) : \
AX Mon vy
17 Lep Son sistemas Be, posiblemente eclipsantes.
HD 77531  Binaria fuente de rayos X.
AR Pav Estrella de alta velocidad; observar también en R, I.
RS Sgr Importante para la teoria de la evolucion.
W Ser Sistema complicado.
CV Ser Tiene componente WR; a veces, eclipsa, a veces no.

Kitamura, M.:
1959,

Kopal, Z.:
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FOTOMETRIA DE CUMULOS

James E. HESSER

Observatorio Interamericano de Cerro Tololo *

Introduccidn

El estudio de los cimulos es una de las ramas mas antiguas de
las investigaciones astronémicas, pero aun hoy en dia en que se hacen
descubrimientos tan importantes y de dificil interpretaciéon como los
relacionados con el universo explosivo, existen camulos que presentan
desafios de primera magnitud para los observadores y tedricos. Los
problemas son viejos y nuevos, fascinantes y fundamentales y sobre
todo dificiles.

Las razones que se tienen para estudiar en detalle los cumulos
son innumerables, pero icitaremos algunas, a saber:

1. — En nuestra Galaxia. los ctimulos aun sirven como los labora-
torios mas importantes y confiables para la determinacién
de magnitudes absolutas y relativas de casi todo tipo de
estrellas.

2. — Mediante el estudio de .ctiimulos se pueden hacer compara-
ciones entre la teoria evolutiva de las estrellas y del Uni-
verso actual. Hay ramas que ya tienen o tendran importan-
cia en el tuturo inmediato de la astronomia observaqlonal y
que se originan en teorias mejoradas en los wltimos afios;
para contestar cuestiones de composicion, edad y efectos de
rotacién, entre otras; las teorias estdn avanzando tan ripido
que se pueden hacer comparaciones cada vez mas precisas
con las. obsérvaciones. Los resultados de estas comparacio-
nes detalladas repercutiran en toda la astronomia.

* Operado por la Asociacion de Universidades' para Investigaciones en
Astronomia Inc. bajo contrato con da. National Science Foundation.- ;
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3. —Por afos, la teoria simple de la dinamica de cumulos ha
indicado que el escape de estrellas de cumulos globulares
puede ser una fuente importante de estrellas de poblacién
II que se encuentran en el disco. Recientemente Spitzer
colaboradores han enunciado teorias mucho mas sofistica-
das mateméaticamente (Ostriker, Spitzer y Chevalier, 1972)
que indican que la relajacién dindmica (producida por en-
cuentros binarios) y los efectos gravitacionales, producidos
por pasos del cimulo por el plano, han poblado el disco
con la mayoria de las estrellas de poblacién II existentes,
dejando los camulos globulares con cada vez mas estrellas
masivas.

4. — Como hoy dia se piensa que todas las estrellas con masa
aproximadamente menor que cuatro masas solares se ex-
tinguen tranquilamente, los estudios en camulos abiertos
y globulares podrian resolver muchos problemas de la evo-
lucién de las estrellas desde la secuencia principal hasta las
enanas blancas. Entre estos problemas los hay relacionados
con la parte inferior de la funcion de luminosidad, los pre-
cursores de las enanas blancas, las magnitudes absolutas de
las enanas blancas, y la masa total gastada en estrellas to-
davia no observadas.

5. — Para finalizar esta lista ciertamente incompleta hay que agre-
gar que comparaciones detalladas de los ciimulos de la Via
Lactea y de los de las Nubes de Magallanes daran las claves
para un entendimiento de la evolucién quimica en el grupo
local. También se podra 'verificar si las teorias que parecen
explicar las observaciones en nuestra Galaxia, son tan “uni-
versales” como para que puedan explicar los datos obteni-
dos en las galaxias mas cercanas.

En una comparaciéon breve no es posible tocar mas que uno o
dos aspectos importantes de los camulos abiertos y globulares, o
de los nuevos instrumentos que pueden tener mucha relevancia en
este contexto. Como me he interesado en los Gltimos afios en los ob-
jetos viejos, no hablaré de cumulos jévenes y concentraré mi aten-
cion en observaciones: que posibiliten el examen de las conexiones
entre Jos objetos viejos del disco y' los del halo. Para mayor con-
veniencia usaré generalmente en esta presentacién ejemplos obteni-
dos de trabajos hechos en el Tololo, pero recalco que los problemas
surgidos son mucho mas generales y que serd necesario mucho tra-
bajo para contestar y explorar las interrogantes sucesivas.

Cumulos abiertos

En. los cimulos abiertos existe un rango muy grande dé¢ nimero
de estrellas que los forman. Existen cimulos comc NGC 2477 que
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estin muy poblados, y otros, como- NGC 2660, que contienen pocas
estrellas. Un ctmulo como NGC 2477 con un diametro. aparente de
casi 1° y su ubicacién en e! plano (1 = 254° b = 6°) presenta proble-
mas dificiles en cuanto al enrojecimiento diferencial (Hartwick, Hes-
ser y McClure 1972). En cambio un cimulo como NGC 2660 que
es débil y escasamente poblado puede parecer poco interesante; sin
embargo no lo es como es el caso de NGC 2660, que contiene una
estrella de carbén tipo “N” (Hartwick y Hesser 1971, 1973) cuya
magnitud absoluta es de alta importancia para las teorias de evolu-
cién estelar.

Para muchos astréonomos, la btsqueda del enlace entre los cfimu-
los abiertos viejos (M 67, NGC 188) y los cumulos globulares parece
ser una de las claves del problema general de evolucién quimica
de la Galaxia (e.g., Eggen y Sandage 1969, Sandage y Eggen, 1969).
Un modo de investigar estos problemas es el de obtener medidas
fotoeléctricas de gran precisién en sistemas como UBV uvby-Hf, DDO
y Copenhagen de estrellas en/o cerca de cimulos australes viejos
de edades intermedias o viejas y de buscar cimulos nuevos, no in-
vestigados, que pertenezcan a este grupo. Si se usa el sistema UBV
se puede observar las estrellas mas débiles en muchos casos hasta
la secuencia principal, y entonces, en comparaciéon con la teoria
se puede derivar una edad. Pero los datos UBV son de menos uti-
lidad cuando se desea conocer con precisiéon la relaciéon (Fe/H), el
enrojecimiento de las estrellas o las gravedades superficiales. Para
estos ultimos problemas, pueden ayudar mucho las observaciones de
estrellas tempranas débiles (o que estén a la misma distancia que
el cimulo) en uvby H-8 a las observaciones de las gigantes perte-
necientes al cimulo en fotometria “DDO” o Copenhagen.

Los catilogos de Alter, Balazs y Ruprecht (1970) y de Hagen
(1970) son muy dttiles para seleccionar cimulos interesantes en este
sentido. Por ejemplo, si se seleccionan del catalogo de Alter et al.
los cimulos recientemente descubiertos en el sur (como los de Stock)
se encontrarin objetos que a simple vista son a veces un poco ditici-
les de reconocer como cimulos. Por otra parte los cimulos mas viejos
pueden estar casi disueltos y ser por eso también dificiles de reco-
nocer. Si se toma un parte de placas en V (103 aD 4 GG14) y B
(103 a0 4 GG13), y se miden las imagenes estelares con un foté-
metro “iris”, generalmente debido a la linearidad de la curva de la
calibracién de los fotémetros iris modernos, se puede inferir luego
a qué grupo de edad (viejo, mediano, etc.) pertenecen las secuen-
cias principales en el diagrama D vs O-D (es decir, en un diagrama
tipo H-R no calibrado fotoeléctricamente). De varios de los cimulos
de cimulos de Stock observados por el autor en Cerro Tololo, dos

o tres muestran diagramas de gran interés para un estudio méas
detallado.
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Como muchos de los cimulos- interesantes estan ubicados en o
cerca del plano de la Via Léctea, la determinacién del enrojeci-
miento es de gran importancia. Como es sabido hay varios sistemas
en los que se puede investigar fotoeléctricamente el enrojecimiento.
Por ejemplo estin las calibraciones de Crawford en Kitt Peak del
sistema uvby-Hf (calibraciones basadas en estudios de cumulos); las
de Osborn (1971), las calibraciones precisas del sistema DDO vy las
del sistema de Copenhagen (Hansen y Kjaergaard, 1971). Por su-
puesto el sistema de Crawford-Stromgren-Barnes presta su mayor
autilidad para estrellas azules, que generalmente no se encuentran en
cimulos viejos y se tiene que buscar estrellas débiles y tempranas
del campo para usar este sistema. Si tales objetos no se encuentran
cerca del cimulo, las variaciones de la absorcion interestelar en el
plano pueden producir variaciones espureas en el enrojecimiento.
Por esta razon es preferible usar un sistema como el DDO o de
Copenhagen, con el que se pueden observar estrellas pertenecientes
al camulo obteniendo el enrojecimientQ, las abundancias, las graveda-
des, etc. de las estrellas del mismo sin necesidad de observar estre-
llas adicionales de campo. Los sistemas DDO y de Copenhagen estan
principalmente calibrados para gigantes y otras estrellas rojas, y los
dos tienen todos sus ftiltros en el azul; con un telescopio de 1 metro
de didmetro, se alcanza con los filtros del DDO hasta B~ 14.5, es
decir V~13-13.5. El sistema de Copenhagen no alcanza magnitudes
tan débiles, pues 7 de sus bandas pasantes tienen anchos menores
de 100 A. Esto es desafortunado, pues la calibracion del sistema
permite obtener facilmente parametros de interés astrofisico. Pese a
aquel defecto puede servir, como se mostrard mas adelante, como
base de comparacién entre estrellas del campo y del cimulo. Con
los datos obtenidos en UBV y DDO se pueden determinar edades,
masas, abundancias y otros parametros astrofisicos de los camulos.

Otro tema de interés actual es de las estrellas de carbon. Como
es sabido, hay dos grupos en la clasificacién vieja —las estrellas R
y las N— cuyas magnitudes absolutos no se conocen muy bien. La
teorfa de la estructura y de la evolucién estelar de las gigantes de-
pende mucho del conocimiento de M, para las mismas; con ella
se puede intentar decidir si los “neutrinos” son importantes o si las
estrellas de carbdén son “pre-or post-helium flash” o si son estrellas
totalmente diferentes de las gigantes normales. Por esta razon se
mencioné especificamente NGC 2660, porque la estrella de carbon
cerrana a ese cumulo permite determinar la magnitud absoluta.

Durante el desarrollo, de los grandes programas de fotometria
del grupo de estrellas de carbén en el campo, como los de Wester-
lund (1971), seria de gran utilidad buscar miembros de este grupo
asociados a otros ctimulos.. Para esto son especialmente utiles el ca-
talogo de Westerlund (1971), los de Alter et al. y las cartas nuevas
de la Via Léactea austral.
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Investigaciones de grupos de estrellas peculiares en ctamulos
como las rezagadas azules (blue stragglers) tombién resultan de
gran interés para las teorias de la evolucion estelar. Recientemente
Bond y Perry (1971), Strom, Strom y Bregman (1971) y otros pre-
sentaron evidencias que sugieren que las rezagadas en M 67 son
binarias gon masa comprendida entre 1.3 y 25 M (es decir, mayores
que las del “punto de alejamiento”) y estrellas de baja gravedad.
Obviamente seria interesante investigar las caracteristicas de las re-
zagadas en otros camulos, abiertos y/o globulares, para saber si las
conclusiones basadas en M 67 son aplicables a otras concentraciones
estelares. Por ejemplo, en NGC 2477 (Hartwick y McClure 1972)
parece que hay muchas rezagadas que-estan s6lo a una magnitud
o menos exricima-.del punto de alejamiento pronosticado por la teoria.
Un estudio fotométrico detallado de las estrellas rezagadas y de las
de la parte superior de la secuencia principal en NGC 2477 (y en
otros ctimulos’ que”muestran falta de estrellas en la secuencia prin-
cipal, como NGC 2660 o NGC 3680) puede utilizarse para verificar
la teoria. La comparacion entre las fotometrias de cimulos de di-
versas . edades, composiciones, etc. permitirdA obtener un conocimiento
de las condiciones iniciales que producen un nimero alto o bajo de
rezagadas.

Ctumulos globulares

Se volvera ahora a los ctimulos globulares. Es sabido que exis-
ten muchos diagramas Hertzprung-Russell para ctmulos globulares
Arp (1968), White (1970), pero pocos de ellos alcanzan hasta la
secuencia principal porque el punto de alejamiento es muy débil.
Los tres camulos globulares mas cercanos son observables desde
el sur, a saber: M 22, NGC 6397, y 47 Tucan. Los diagramas foto-
eléctricamente calibrados establecidos hasta ahora pertenecen a ctimu-
los del halo (es decir, son deficientes en metales), porque todos
los cimulos globulares con tipos espectrales tardios estdn ubicados
cerca del centro de la galaxia, y son muy dificiles de observar desde
Monte Palomar o Wilson. Por esta razén es natural poner en marcha
programas para estudio de estos cimulos australes, porque asi se
puede obtener informacién sobre la historia de los primeros periodos
de la evolucién quimica de la Via Lactea y los grandes cambios
producidos en algunos ctmulos globulares que se ubican en las
regiones centrales de la galaxia. Estos cimulos pueden servir de
puente entre los cumulos globulares y los cimulos abiertos viejos
con edades comparables a los de aquellos. Si bien es cierto que
instrumentos ya en desarrollo, como television o tubos de imagen
digital, ampliardin mucho los conocimientos de los ctimulos globu-
lares, atn hay mucho que se puede hacer con placas fotograficas
y fotémetros iris. Los problemas observacionales son dificiles, por-
que hay —para los ctimulos con alto contenido metilico— en las
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latitudes bajas tantas estrellas de campo (aonde se hallan estos
cumulos) que hace dificil separar en un diagrama (V, B-V) las
estrelias de campo y las de cimulo. La fotometria fotoeléctrica y
fotogratica es sumamente dificil en estos campos. Como se debe
trabajar lo mas cerca posible del ciimulo para ‘evitar problemas de
contaminacion del diagrama C-M con estrellas de campo, existen
ademas muchas posibilidades de cometer errores ‘sistematicos, debi-
do al fondo producido por la luz de las estrellas no resueltas del
cumulo.

En el cimulo globular mds enriquecido en metales estudiado
fotoeléctricamente hasta ahora, NGC 6352, se encuentra que las
gigantes son mis rojas que las de 47 Tucan, el arquetipo de la clase.
También hay indicaciones que hay muchas rezagadas azules y po-
siblemente algunas estrellas azules de alta luminosidad (Hartwick
y Hesser 1972). Lo que falta en estos ctimulos son datos astrofi-
sicos que permitan obtener las razones [Fe/H]. No son suficientes
los excesos ultravioletas u otros parémetros basados solamente en
el sistema UBV. Las razones [Fe/H] se podrian determinar usando
un sistema como el DDO, pero esto no es facil porque las estrellas
tienen B~ 16, que es débil para los telescopios existentes en el Sur.
Por la misma razén la espectroscopia se hace dificil para las estre-
llas de interés.

Antes de proseguir con los problemas referentes a los colores
intrinsecos de NGC 6352, 47 Tucanae y los camulos abiertos, se
mencionardn dos tdpicos ya estudiados en la literatura. Si bien no
existe un estudio profundo de las rezagadas azules, es muy probable
que sean iguales a las de camulos abiertos como M 67, es decir,
que sean binarias en las que hubo un intercambio de masa. Del
punto de vista puramente empirico, valdria la pena confirmar su igual-
dad. Es lamentable que estas estrellas generalmente sean débiles. Otra
cuestion que estd mas al alcance de telescopios no muy grandes es el
de las estrellas luminosas azules, faciles de observar fotoeléctrica-
mente, y a veces, espectroscopicamente. Recientemente Zinn, Newell
y Gibson (1972) han publicado un catalogo (lamentablemente in-
completo para cimulos de ambos hemisferios), de estrellas lumino-
sas azules descubiertas comparando placas de corta exposicién en
U y V. Una extension de ese trabajo a los ctimulos australes seria
de alta utilidad. Investigaciones fotométricas y espectroscopicas com-
tbinadas pueden dar informacidén valiosa sobre la dltima fase de la
evolucion de estrellas que saliendo de la secuencia asintdtica gigante
llegan finalmente a la regi6on de las enanas blancas.

Volviendo ahora al tépico antes mencionado de los colores in-
trinsecos de las gigantes de NGC 6352 y 47 Tucanae, cabe senalar
que segun Hartwick y Hesser (1972) las gigantes de NGC 6352
son algo mas rojas que las de 47 Tucanae, pero todavia no cierran
la brechia en el diagrama C-M entre las gigantes de poblacién II
y las mas viejas de poblacién I. Esta falta de coincidencia es mo-
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Diagrama de dos colores para gigantes brillantes de campo (X) seleccionados
por tener idéntico exceso ultravioleta que las gigantes de 47 Tucanae
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lesta porque de acuerdo a la informaciéon basada en excesos ultra-
violetas se creyé que las estrellas de NGC 6352 tienen una abun-
dancia de metales igual a la de los ctimulos abiertos del disco. Pero
si las secuencias gigantes no se superponen, pareciera necesario
concluir que hay otro pardmetro, ademas de la abundancia general
de metales, que afecta a los colores intrinsecos de las gigantes.
Para confirmar esta sospecha se procedié de la manera siguiente:
del catilogo de gigantes de campo medidas en el sistema de Copen-
hagen (Hansen y Kjaergaard, 1971), se eligié6 el grupo que tuviere
el mismo exceso ultravioleta que las gigantes de 47 Tucanae. Se
usaron estrellas de 47 Tucanae para la comparacion con las de campo
porque la evidencia indica una abundancia de metales: [Fe/H] = 0.48.
En un grafico de (U-B) vs. (B-V) se puede ver como los dos grupos
se ubican en una recta con & (U-B) 0.11 mag. (figura 1); aparen-
temente el efecto de las lineas espectrales en el UV es idéntico. Ade-
mas se cuenta con magnitudes absolutas para las estrellas del disco,
y si se construye un diagrama C-M (figura 2) se ve que las estrellas
de campo forman una “secuencia” que es muy parecida a la secuencia
gigante de los cimulos viejos como M 67 y NGC 188 y que no se
superpone con la secuencia de 47 Tucanae ( Hartwick y Hesser, 1972).
Esto pareceria indicar que hay, por lo menos, dos grupos de gigan-
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Diagrama color-magnitud para las estrellas de 1a fig. 1. Las curvas llenas (Tiftt
1963) muestran las secuencias principales; los demas simbolos son iguales a
los de la figura 1

tes con el mismo nimero de lineas espectrales en el UV. Los efectos
de gravedad cerca de B-V~1.0 (figura 2) son pequefios y no in-
fluyen mucho en este diagrama. El enrojecimiento de 47 Tucanae
es pequeflo y bien conocido, lo que implica que no se puede des-
plazar las gigantes mas hacia el rojo. Si forzamos la coincidencia
de los diagramas, mediante un movimiento de 47 Tucanae hacia abajo,
se obtiene una edad demasiado grande. Por otra parte tampoco es
muy seguro que la edad de 47 Tucanae sea menor que la de las
estrellas del disco, porque los modelos tedricos mas confiables re-
cientemente computados indican que la edad de 47 Tucanae es com-
parable a la de los cimulos M 67 y NGC 188. Por ello se concluye
tentativamente que hay otro parametro ademas de la edad y de la
abundancia de los elementos pesados (o sea, mas pesados que el
carbén-nitréogeno-oxigeno) que no permite superponer las secuencias
de las gigantes de 47 Tucanae y las de campo con el mismo § (U-B).
Si este efecto proviene de anomalias en los elementos C-N-O, las
observaciones de las gigantes en el sistema DDO podria ayudar a
dilucidar lo que pasa.

Los. problemas expuestos en esta breve exposicion sobre la fo-
tometria de cumulos permiten sefialar también varios problemas ob-
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servacionales de estrellas de campo, tales como la comparacion de
gigantes en sistemas del tipo DDO, o la comparacién de los dife-
rentes grupos o (ue se observan en ctmulos y en el campo (enanas
blancas, rezagadas azules, etc.). Otra posibilidad interesante es la
de usar las secuencias fotoeléctricas recientement= obtenidas (tales
como la vecina a NGC 6352 y a otros cimulos en el plano galactico),
para la base de estudios de variables de campo, y en especial de
las de poblacion II (Hartwick, Hesser y Hill, 1972).

Obviamente existen actualmente muchas maneras de proseguir
las investigaciones fotométricas de camulos y es apropiado decir
algo sobre las técnicas nuevas que estan por introducirse. Muy pro-
bablemente habrd un auge de fotdémetros-multi-canales y de “scan-
ners”. Ellos permitirain medir datos con interpretaciéon astrofisica
més directa, sin que ello implique (especialmente en el caso de- los
fotometros multicanales) méas tiempo de observaciéon en el telesco-
pio. Para muchos programas, donde no hay posibilidades de extender
hasta magnitudes mas débiles una secuencia fotoeléctrica existente
para objetos brillantes, se podra usar ventajosamente la técnica del
“prisma auxiliar” para calibrar las placas. Racine (1969) reciente-
mente retomd) esta técnica, que consiste esencialmente en interponer
un prisma pequefio en la trayectoria de la luz en el telescopio. Para
cada estrella brillante se produce asi una imagen secundaria des-
plazada unos segundos de arco, que tiene una diferencia en mag-
nitudes de 3 a 5™ con la imagen principal. Esta diterencia es cons-
tante para todas las estrellas tomadas con el mismo equipo. Cuando
la diferencia estd calibrada se puede usar las imagenes secundarias
de las estrellas brillantes como estrellas de magnitudes conocidas.
Otra técnica que se avecina rapidamente es de los tubos de imagen
digitales, con los que se espera renovar totalmente el campo de es-
tudios estelares, galacticos y extragalacticos. Con un telescopio de
1,5 m. de abertura, equipado con los tubos nuevos, se puede alcan-
zar hasta aproximadamente la 232 magnitud. Estos tubos no son muy
caros y en este momento se estan ensayando muchos en los labora-
torios de varias universidades. Junto con estos tubos se plantean gran-
des desafios en el campo de la computacién automitica, como por
ejemplo éstos: jcomo se pueden analizar 10° puntos de una matriz
en un tiempo minimo con una computadora pequefia? ¢Cémo se
puede sustraer automaticamente el fondo de cielo (que es variable)
cerca de cada estrella en el centro de un cimulo tal como 47 Tucanae?
Debe recordarse que con estos tubos se puede trabajar en pleno
centro de los mas compactos cimulos existentes, incluyendo aque-
llos ubicados en la Via Léctea. Esto permitird mejorar notablemente
la discriminacién de las estrellas que pertenecen al campo y al ctimulo.

En la presente exposicion se alcanzaron a mencionar algunos
pocos problemas interesantes para los que todavia no hay respuestas
adecuadas y se espera que la exposicién sirva para justificar el aserto
de que ain hay mucho por estudiar en este campo.
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FOTOMETRIA DE NOVAS

ARNE ARDEBERG

Observatorio Europeo Austral, Santiago - Chile

Introduccion

Los primeros datos de novas son muy antiguos. Aplicando un
criterio bastante amplio, podemos decir que la fotometria de novas
tiene mas de mil quinientos afios, si nos referimos a los primeros in-
tentos de comparacién con otros objetos. Por supuesto que la mayoria
de las novas registradas antes del afio 1500 son interesantes solamente
desde el punto de vista estadistico. Incluso el signiticado estadistico
de estas primeras novas es bastante dudoso, porque es muy probable
que gran parte de los objetos citados como novas, hayan sido meteori-
tos, cometas e inclusive estrellas normales. Sin embargo, existen ex-
cepciones. La mas conocida es por supuesto la nova del 4 de julio de
1504. Por lo que conocemos, es una de las primeras supernovas jamas
registradas y su remanente, la nebulosa del Cangrejo, aun sigue siendo
uno de los objetos mas espectaculares en la astronomia.

Tycho Brahe fue el primero en proveer una verdadera curva de
luz de una nova. Lo que hizo fue observar la supernova del 11 de no-
viembre de 1572, desde que tuvo brillo inicial igual al de Venus. Las
observaciones continuaron hasta que el objeto dejé de ser visible a
simple vista, dieciséis meses después de que habia sido detectado.

Para la fotometria en un sentido moderno estamos restringidos
a las novas del siglo veinte. Por otra parte desde principios de este si-
glo se han recogido una gran cantidad de informaciones. '

Importancia de la Fotometria de Novas

Nuestros conocimientos sobre novas se basan en gran parte en el
conocimiento de curvas de luz. Esto no es solamente debido a que los
datos fotométricos forman la gran parte de la informacién disponible
sobre novas, sino también al Jecho que la interpretacién de las pro-
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piedades fisicas de éstas, hubiera sido extremadamente dificil sin las
curvas de luz apropiadas.

De ningin modo debemos dejar de lado la gran importancia de
la espectroscopia de novas. Es esencial obtener espectros de todas las
novas posibles, pero aunque tengamos las condiciones para obtener
espectros en gran numero y de buena calidad, no podemos prescindir
de la fotometria. La fotometria es necesaria como suplemento a los
datos espectrograficos. Un buen ejemplo de la interpretacién dual de
datos espectrograficos y fotométricos es el trabajo de Larsson-Leander
sobre DK Lac (1953, 1954 a, 1954 b). Por otra parte la fotometria nor-
malmente es la tnica forma que tenemos para seguir la evolucién
de una nova a través de sus fases posteriores. Para novas en sistemas
extragalacticos es a menudo la tnica forma en que se puede obtener
informacién cientifica.

Con el desarrollo de nuevos sistemas y métodos de fotometria de
precision, se ha notado un interés creciente en la fotometria de novas
en nuestra Galaxia como también en otros sistemas estelares, y en
realidad debemos hacer notar que hay una gran necesidad de ella.

Sistemas fotométriGos

Para la fotometria de novas, como también para la fotometria en
general, podemos distinguir entre los sistemas de bandas anchas, ban-
das intermedias y bandas angostas. La seleccién del sistema a usar
deberia hacerse en general, considerando primero los factores astro-
tisicos de los datos a obtener, y en segundo término la cantidad de
luz disponible. Una gran parte de la fotometria de novas ha sido he-
cha con bandas pasantes anchas. Desde wa punto de vista practico
ésto es bastante natural, debido a que la fotometria de banda ancha
es facilmente relacionable con las observaciones fotograficas. Es asi
como las primeras observaciones visuales fueron seguidas por fotome-
tria fotogratica con bandas pasantes cuyos anchos eran parecidos a
los del ojo humano. No obstante deberia sefialarse que la mayoria de
las observaciones fotograficas publicadas, aunque a menudo son de-
nominadas “visuales”, estan en realidad hechas con bandas pasantes
muy similares a la banda B del sistema UBV.

Aun cuando la eleccion de fotometria de banda ancha se hizo
por razones de equipo, ella representa en realidad una solucion bas-
tante buena desde el punto de vista astrofisico. Consideremos breve-
mente el sistema UBV, el que predomina actualmente. Tiene cierta-
mente grandes ventajas. Para la gran parte de las novas el uso de la
banda V o (preferentemente) de la banda B, permitira llegar a una
magnitud limite que es del mismo orden que el de la luz integrada.
Esto vale para la mayoria de las placas fotograficas azules como tam-
bién para los ‘citodos de los fotomultiplicadores.

El problema de la interpretacién fisica de los datos obtenidos es
mas complicado, y puede ser dividido en dos partes. Debera averi-
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guarse en primer lugar si los datos UBV obtenidos con diferentes
instrumentos son comparables; en segundo lugar habra que averiguar
cual es la informacién astrofisica que contienen estos datos.

La comparabilidad es un problema critico. No hay problemas gra-
ves en las fases evolucionarias y finales. La semejanza relativa de
los espectros de la nova con los de las estrellas normales permite que
la transformacién de magnitudes y colores instrumentales sea bas-
tante directa. Sin embargo, para la gran parte del intervalo entre
las etapas de pre- vy post-nova, las bandas de emisién son do-
minantes. En este caso la seleccién de estrellas patrones para la con-
version de magnitudes y colores ya no es adecuada. I.a unica salida
para estos problemas graves es usar una combinacién de bandas pa-
santes lo mas semejante posible sa la del sistema patrén, es decir,
con constantes de transformacién lo mas cercanas posibles a la unidad.

En Ja practica es a menudo bastante dificil adoptar un sistema
fotométrico de banda ancha, puesto que el resultado depende del
telescopio, de los filtros y del receptor. Las constantes de transfor-
macién de magnitud y eolor se desvian a menudo de la unidad en
un diez por ciento y a veces mas. En este caso no podemos esperar
que la comparabilidad sea muy buena. Fernie (1969) informé sobre
divergencias, de varios décimos de magnitud para observaciones he-
chas simultaneamente con distintos instrumentos.

Incluso con un sistema de bandas pasantes que no sea el ideal
se puedé obtener muy buenos resultados. Sin embargo, por razones
de comparabilidad las observaciones deberian hacerse preferente-
mente con el mismo instrumento a través de todo el lapso de la
evolucion. Si esto no tuese posible el cambio de instrumentos debe-
ria apoyarse en observaciones simultaneas o casi simultdneas.

Es ademéas esencial sefialar que la transformacién entre sistemas
instrumentales diferentes depende del tiempo. Las intensas bandas
de emisién existentes en la gran parte de los espectros de novas
hacen que los factores de transformacién cambien rapidamente, cuan-
do el continuo se desvanace.

En cuanto al aspecto astrofisico debe sefialarse que la interpre-
tacién de la fotometria de bandas anchas de novas es indudablemente
mucho mas complicada que de estrellas normales. Estas dificultades
de interpretacién son mdas pronunciadas en las primeras etapas de
evolucién, cuando el continuo es todavia bastante fuerte comparado
a las bandas de emision. Afortunadamente, en esta fase es cuando
existen las mejores oportunidades para obtener espectros de la nova.
Las mediciones espectrofotométricas pueden resolver entonces los
problemas de interpretacion. |

También es importante sefialar que la fotometria obtenida con
una banda ‘pasante ancha puede producir resultados dificiles de in-
terpretar. Sin embargo, si las mediciones incluyen tres bandas como
en el UBV, la situaciéon se torna mucho mas favorable. Tenemos
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entonces la posibilidad de separar la influencia de las bandas de
emisién de las del continuo.

S6lo ocasionalmente se ha hecho fotometria de novas con los
sistemas de bandas intermedias tradicionales. Las razones para esto
son obvias. En primer término a igualdad de flujo total, hay mucho
menos flujo disponible que en la correspondiente fotometria de banda
ancha. En segundo lugar, normalmente la interpretacion fisica de
los datos obtenidos es mas dudosa que para mediciones de banda
ancha El efecto promedio en la relacion emisién/continuo es menos
favorable que el caso de bandas anchas. También la ubicacién y los
anchos de las bandas de emision son mas criticas para la fotometria
de banda intermedia que para la fotometria de banda ancha.

La fotometria en banda angosta de novas hasta la fecha ha sido
muy poco utilizada. Es cierto que la misma intrinsecamente permite
efectuar mediciones precisas de interpretaciéon fisica directa. Sin
embargo, para que fuera realmente til, los filtros deberian ser esco-
gidos para cada nova individualmente. De otro modo las ubicacio-
nes y las estructuras diferentes de las bandas de emisién harin que
las mediciones sean incongruentes y por lo tanto de poca signifi-
cacién. Ademas la fotometria de banda angosta aprovecha solo una
pequeiia fraccién del flujo total, por lo que normalmente no se podra
pasar mas alla de la magnitud limite de la espectroscopia.

Fotometria Fotoeléctrica - Fotogrdfica

Hasta la fecha la mayoria de las curvas de luz se han estable-
cido fotograticamente. Por razones practicas es el método que toda-
via domina, pese a que las observaciones fatoeléctricas son cada vez
mas abundantes, sobre todo en las primeras fases de las curvas de
luz.

En la primera parte de una curva de luz las observaciones
fotoeléctricas son indudablemente preferibles por su alta precision
y por su alta resolucién temporal. En esta etapa de la evolucion es
especialmente interesante notar adin fluctuaciones menores, puesto
que estamos tratando con condensaciones dentro del estallido inicial.
Incluso en las primeras etapas la fotometria fotoeléctrica es la tnica
forma para poder establecer fidedignamente fluctuaciones de las cur-
vas de color. En las etapas posteriores, la fotometria fotografica es
una alternativa muy buena para las observaciones fotoeléctricas.

Normalmente tendemos a pensar que la fotometria fotogratica
es posible solamente para sistemas de banda ancha. Sin embargo,
deberia recordarse que también se puede realizar fotometria de
banda angosta fotograficamente con la ayuda de un prisma objetivo
o cualquier otro dispositivo dispersor sin ranura. Como este tipo.
de fotometria normalmente carece de resolucién bien definida, no
debiera hacerse intento alguno para trabajar con .perfiles de contorno.
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Curvas de luz para novas

A primera vista las curvas de luz de la mayoria de las novas
parecen bastante similares. Tienen en comin un ascenso rapido hacia
el maximo, seguido por una declinacion mucho mas lenta.

En la figura 1 estd reproducida la conocida curva de luz es-
quematica de McLaughlin (1960).

Por razones obvias la etapa pre-nova es la menos conocida. Sin
embargo, es conocido que la luminosidad es constante o varia irre-
gularmente y el espectro corresponde al de una estrella de alta tem-
peratura. Existen razones para creer que los nuevos y extensos pro-
gramas de survey fotométricos y espectroscOpicos solucionarin en
parte los problemas de la etapa pre-nova.

El ascenso inicial ha sido muy rapido en todos los casos obser-
vados, siendo su duraciéon del orden de un dia o aun menor. Esta
etapa marca el comienzo de la expulsion de materia. El espectro
ahora se hace mas definido y cambia hacia una clase espectral mas
avanzada. La rapidez del ascenso inicial es la causa obvia de que
los datos observacionales de todo tipo han sido escasos.

Un pre-maximo de aproximadamente dos magnitudes por debajo
del maximo principal puede o puede no estar presente. Si estd pre-
sente, puede o no ser seguido por una declinacion menor. En cual-
quier caso es evidente que escapara normalmente a la observacion.
El ascenso final o sea el ascenso a través de las dos tultimas mag-
nitudes también dura muy poco. Inclusive en esta etapa el material
observacional es también muy escaso. Cuando la curva de luz esta
en la etapa del ascenso final, la expulsion de materia ya ha producido
una atmoésfera muy extendida, y el espectro se parece al de una
estrella supergigante.

Como™ se ha mencionado, se dispone de muy pocas observacio-
nes durante las etapas evolutivas comprendidas entre la de pre-nova
y la del méximo. Por lo tanto es de suma importancia que se realicen
observaciones lo mis frecuentemente y lo antes posibles, apenas se
haya anunciado una nueva nova. Esta es la tinica forma de mejorar
nuestros conocimientos sobre esta parte de la evoluciéon de las novas.
Ademas debe enfatizarse el hecho que la rapidez del ascenso inicial
a menudo convierte a la fotometria en el unico medio para estudiar
la variacién temporal.

Por desgracia normalmente el objeto ya ha pasado su maximo
principal de luminosidad cuando ha sido anunciado como nova. Esto
implica una enorme desventaja para obtener informaciéon sobre los
procesos del estallido.

El maximo-principal de luminosidad dura muy poco, tipicamente
menos 0 mucho menos de un dia. El aumento de volumen estid ahora
compensado por un decrecimiento de la profundidad Optica y en
el espectro las bandas de emisién comienzan a ser considerables.
Desde esta etapa en adelante los datos observacionales son mucho

\
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mas abundantes que para las etapas previas. Deberia hacerse hin-
capié que el miximo de luminosidad es un pardmetro muy esencial
para la interpretacion del estallido de una nova.

En la etapa de declinacion temprana, comienzan a aparecer de
manera bastante pronunciada las individualidades. Para casi todas
las novas, la tendencia del decrecimiento de luminosidad estd bien
marcada, aunque en muchas novas ocurren oscilaciones intensas. La.
declinacién temprana termina cuando se llega a una luminosidad
de tres a cuatro magnitudes debajo del mdximo principal de lumi-
nosidad. La expulsion de materia continia en esta etapa en forma
pareja 0 en una serie de condensaciones. El espectro comienza a
parecerse mas y mas a lo que se entiende normalmente como un
“tipico espectro de nova” La mayoria de las observaciones dispo-
nibles corresponden a esta etapa de la evolucién.

En la etapa de transicion es donde aparecen las mayores dife-
rencias individuales. En la figura 1 se dan tres posibilidades diferentes
en la curva de luz. Vemos que la luminosidad puede o declinar mo-
nétonamente, o puede ocurrir una declinaciéon con oscilaciones intensas
superpuestas o, puede ocurrir un minimo seguido por una recupe-
racion. En cualquiera de los casos, la etapa de transicién termina
(en luminosidad) cuando la estrella se ha debilitado alrededor de
seis magnitudes respecto de la luminosidad méxima. El espectro
deja de ser ahora del tipo estelar y pasa a ser un espectro de tipo
nebular. Nuevamente comienza a notarse la falta de observaciones.

La declinacion final (o declinacién a través de las tltimas tres
magnitudes), es normalmente bastante uniforme. La expulsion ha
terminado ahora y la declinacién es causada por el decrecimiento
de la profundidad optica. El espectro es completamente nebular.
En esta Gltima etapa de la evolucion el material de observacién vuel-
ve a ser muy escaso. Esto es asi, pese a que a menudo seria facil
continuar las observaciones fotométricas de novas galacticas con ins-
trumentos de tamano mediano.

La etapa post-nova estd definida por una magnitud constante
o variable que se halla aproximadamente en el mismo nivel de
luminosidad que la pre-nova. El espectro post-nova es continuo e
indica una temperatura muy alta. Las pocas observaciones fotomé-
tricas que existen pueden ser de suma importancia para la teoria
de las novas. En este contexto cabe mencionar ademas las novas
recurrentes, de las que todavia se sabe muy poco.

Amnalicemos ahora algunas curvas de luz individuales. La figura
2 muestra tres curvas de luz de novas muy rapidas, can una caida
de dos magnitudes a partir del maximo en menos de unos diez dias.
Los objetos estdn dibujados por orden de rapidez de declinacién.

Estas tres qurvas de luz como las de casi todas las novas ra-
‘pidas tienen en comin una declinacién temprana uniforme: y- rdpida.
Por otra parte la figura muestra ‘que para las etapas mas avapzadas
las diferencias son consid=erables.§§Esto significa que las novag muy

e !
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Curva de luz esquematica de una nova segiin McLaughlin (1960). Se indican
tres posibilidades para la fase de transicion
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Fig. 2

Curvas de luz de novas muy rapidas, ordenadas por rapidez de declinacién.
Las novas son V603 Aql (Campbell 1919), CP Pup (Pettit 1943 a, 1943 b,
1943 ¢, 1943 d) y- GK Per (Campbell 1903)
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rapidas tienen tipos de estallidos iniciales parecidos mientras que
la actividad posterior puede ser bastante diferente.

En la figura 3 estan dadas tres curvas de luz de novas de ve-
locidad moderada, con un descenso de dos magnitudes a partir del
maximo entre 15 y 50 dias. Estas curvas de luz difieren considera-
blemente a lo largo de la evolucién. Las novas de velocidad mode-
rada pueden por lo tanto responder a mecanismos fisicos muy
diferentes.

En la figura 4 se muestran tres ejemplos de novas lentas. Las
marcadas oscilaciones durante la declinacién temprana son tipicas
de las novas lentas.

Las curvas de luz para las supernovas difieren bastante de
aquellas para novas normales. La figura 5 muestra curvas de luz
para cinco supernovas de tipo I. La semejanza es llamativa.

Las curvas de luz de supernovas de tipo I son en realidad las
unicas que pueden ser extrapoladas en ambas direcciones con bas-
tante seguridad. Después de una detlinacién de aproximadamente
tres magnitudes en 25 dias sigue un decrecimiento exponencial.

En la figura 6 se muestran algunas curvas de luz (algo incom-
pletas) de supernovas de tipo II. Son muy distintas de las super-
novas de tipo I y ademas muestran muy poco acuerdo interno.

Curvas de color

S6lo recientemente se ha despertado el interés en las curvas de
color de novas. Esto es normal, puesto que antes no habia ningun
sistema de color suficientemente definido como para que fuera acep-
tado por todos. Como ya se ha sefialado, es ademas bastante diticil
obtener datos de color compatibles para objetos de lineas de emi-
sibn como las novas. Por esta razéon hay que hacer hincapié en que
las observaciones de una nova deberian hacerse con preferencia con
el mismo instrumento durante toda la evolucion. Sin lugar a dudas
y pese a todas las dificultades, vale la pena tratar de obtener curvas
de color para un intervalo lo méas largo posible. Mientras que las
curvas de luz, sobre todo en las etapas mas avanzadas, informan
principalmente sobre las lineas de emision, las curvas de color ofre-
cen posibilidades para seguir el debilitamiento del continuo.

Puesto que por lo general sélo es posible hacer un estudio es-
pectrofotométrico de la relacién continuo/emisién en las. etapas evo-
lutivas iniciales, las curvas de color son especialmente importantes
para las fases mas avanzadas. Para las novas extragalacticas, las
curvas de color son a menudo la tnica posibilidad disponible para
estudiar la relacién de emisién a continuo.

En la figura 7 se dan curvas de color (B-V) para tres novas.
Las diferencias en el desvanecimiento de continuo y la emision que-
dan claramente demostradas.
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Fig. 3
Curvas. de luz de novas de velocidad moderada. Los objetos son Nova Dor
1971 a (Ardeberg y de Groot 1972 a) DI Lac (Leavitt- 1920) y XX Tau
(Beyer 1929). Las curvas estan ordenadas por rapidez de declinacién

HR DEL
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Fig. 4

Curvas de luz de novas lentas. Los objetos son: HR Del (Robinson 1968 a,
1968 b, Mannery 1970, Krempec 1970), RR Pic -(Campbell 1932) y DQ
Her. (Grouillier 1935)
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NGC 4621

NGC 1003

Fig. 5

Curvas de luz de supernovas de tipo I. Estan representadas las curvas foto-
graficas de Baade (Minkowski 1964)

NGC 4725

NGC 4273

(]

' NGC 5907
[im
NGC 5236 504
b
NGC 4559
Fig. 6

Curvas de Juz de superngvas de tipo II. Estan representadas las curvas foto-
graficas de Baade (Minkowski 1964)
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La figura 8 muestra curvas de color (U-B) para las mismas
novas de la figura 7. También en el color (U-B) existen diferencias
grandes.

Las curvas de los colores (B-V) y (U-B) para la supernova
de 1972 en NGC 5253 se muestran en la figura 9.

En general necesitamos mucho més datos observacionales de
colores para poder realmente calibrar los resultados en términos
tisicos.

Determinacion de la luminosidad mdxima

La luminosidad maxima es un parametro esencial para la inter-
pretacién de los datos .de las curvas.de luz. Lamentablemente, por
lo general es muy dificil de determinar, pues los obsticulos son
muchos.

En primer lugar, es muy dificil saber con seguridad si ha sido
observado o no-el maximo. Si la parte ascendente no ha sido obser-
vada, es imposible decir nada acerca de la posicion del maximo.
Incluso cuando la parte ascendente ha sido observada no es tan
tacil’ resolver el problema. Debemos asegurarmos de que nuestras
observaciones del méaximo corresponden en realidad al maximo prin-
cipal y no al secundario. Y ain asi no siempre tenemos la certeza
de haber llegado al punto méas alto de la curva de luz.

En segundo lugar, hay que considerar el efecto de la absorcion
interestelar. Los colores iniciales medidos pueden a veces indicar
€l monto aproximado del exceso de color y consecuentemente de la
absorcion. Pero ciertamente no pueden dar ninguna respuesta exacta,
ni aproximadamente: exacta, a la cuestion. McLaughlin (1946) uti-
liza un modelo de absorcion galactica para calcular las luminosida-
des libradas de la absorcién. Kopylov (1952) hace uso de los excesos
de color calculados para estrellas cercanas.

En tercer lugar, habitualmente no se conoce la distancia. Me-
diciones directas de paralajes pueden ser tomadas en cuenta a lo
sumo para trabajos estadisticos. Tampoco son de mucho valor para
las novas individuales las distancias derivadds. 4 través de paralajes
seculares 'de. rotaciéon galactica. Mediciones de las intensidades de
lineas interestelares pueden.dar una idea acerca de la distancia de
una nova, pero la inhomogeneidad del material absorbente hace que
este método también sea de baja calidad. ‘

El Gnico caso en el que se puede determinar la distancia con
bastante precision es para novas de otras galaxias o posiblemente
en subsistemas estelares de nuestra galaxia tales como los cimulos.
Cabe mencionar el trabajo fundamental de Arp (1956) sobre las
novas en M3l. Las novas en las Nubes Magalldnicas no han sido
objeto de grandes esfuerzos observacionales. Actualmente, las cosas
estan mejorando gracias a la inspeccién constante que estin lle-

vando a cabo Graham y Araya de Cerro Tololo de las Nubes Ma-
gallanicas (1971).
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Fig. 7
Curvas de color (B-V) para Nova Dor 1971 a (Ardeberg y de Groot 1972 a}
Nova Her 1963 (Van Genderen 1964) y HR Del (Bammes y Evans 1970)
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NOVA HER 1963

HR DEL

Fig. 8
Curvas de color (U-B) para las mismas novas de la Fig. 7

- 56 —



La relacion entre la luminosidad mdxima y la velocidad
de declinacion

Hace tiempo que se conoce la relacién estrecha existente entre
el maximo de luminosidad y la velocidad de declinacion para novas
normales. Al graficar las magnitudes maximas contra los logaritmos
del tiempo de declinacion de las tres primeras magnitudes, obte-
nemos una recta. Esto se ve en la figura 10. Si para una nova co-
nociéramos la velocidad de declinacién, pero tuviéramos alguna duda
acerca de la determinacién del maxima de luminosidad, la relacion
promedio del gratico podria ser por supuesto muy til. Sin embargo,
la gran dispersion alrededor de la relaciéon adoptada no debe ser
olvidada. Ademas aparece nuevamente la influencia de la absorcion
interestelar.

Con respecto a esto, cabe mencionar que para determinaciones
de distancia, Buscombe y de Vaucouleurs (1955) usan la magnitud
correspondiente a catorce dias después del maximo. Esta magnitud
es la .misma para casi todas las novas que usan para la calibracion.

La relacion entre el ascenso final y la declinacion

Schmidt (1957) descubri6 una estrecha relaciéon entre el tiempo
de ascenso final hacia el maximo y el de declinacién inicial a partir
del maximo. Este autor relaciona el tiempo de ascenso de las dos
ultimas magnitudes con el tiempo de declinacion a través de las
primeras dos y las primeras tres magnitudes. Las relaciones resul-
tantes se exhiben en la figura 11. A veces estas relaciones pueden
ser muy utiles, especialmente cuando tiene que ser determinada la
posicion del maximo principal.

Energia de radiacion de un estallido

La energia liberada durante el estallido de una nova se desprende
en forma de energia de radiacién y de energia cinética. La energia
radiada durante el estallido esta en principio completamente defi-
nida por los datos fotométricos. Tenemos

t C, -04 [V({t)—D—C.B(t) +A
E=ft2 10 [V (t) )+ V].dt
1

Donde
E = Energia radiada durante el estallido.
t; = Instante del principio del proceso.
te = Instante del tin del proceso.

C,= Constante de emision solar.
V(t) = Magnitud visual de la nova.
= Modulo de distanacia.
¢.B(t) = Coreccion bolométrica en funcién del tiempo.

Ay = Absorcién visual.

-
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Fig. 9

Curvas de colores (B-V) y (U-B) para la supernova 1972 en NGC 5253
(Ardeberg y de Groot 1972 b)

My

- | | .
> 1 2 log t3

Fig. 10

Relacion entre €l maximo de luminosidad y la velocidad de declinacién segiun
Schmidt (1957). M, indica magni‘ud visual absoluta y t; el tiempo de decli-
nacién insumido en las tres primeras magnitudes
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log t3

Fig. 11

Relacién entre el ascenso final y la declinacién segin Schmidt (1957). t.* indica
el tiempo de ascenso de las dos ultimas magnitudes. t: y t; indican el tiempo
de declinaciéon insumido a las dos y tres primeras magnitudes, respectivamente

Normalmente no tiene mayor importancia definir t; y t;, puesto
que esto sOlo implica una pequefia contribucién a la energia de
radiacién total en las fases inicial y final del estallido. C es una cons-
tante conocida. V(t) causa problemas solamente si la curva de luz
no ha sido cubierta adecuadamente con observaciones. Para una
nova galdctica ni D, ni Ay son por lo general bien conocidas. En
el caso de una nova en un sistema extragalactico, D puede ser de-
terminada a veces con bastante precisién. Esto también vale para
Ay. El caso de la correccién bolométrica en cambio, es siempre un
problema muy dificil, porque todavia no conocemos suficientemente
la distribucion general de energia espectral de las novas. Por lo dicho,
los Unicos parametros que presentan dificultades son D, A y C.B. Sin
embargo, se puede obtener valores bastante fidedignos para D vy
Ay, sobre todo para novas en M3l y en las Nubes Magallinicas. En
la mayoria de estos casos el error de D es insignificante. También
para la determinacién de Ay las novas en las Nubes Magallanicas
son muy favorables, puesto que la absorcién galdctica es bastante
baja, y también lo es la absorcién dentro de las Nubes mismas.

De todos modos, incluso para novas con distancias y absorcion
conocidas, la correccién bolométrica constituye un serio problema.
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Normalmente la -energia Je radiacion del estallido ha sido calculada
solamente en base a medicarnes hechas con un filtro V. Esto quiere
decir que suponemos que la correccién bolométrica es esencialmente
despreciable, o0 que debemos aceptar el tratar solamente con la
“energia de estallido V”.

La suposicién que la correccion bolométrica sea insignificante
es una simplificacion peligrosa. Las lineas de emisién ya son facto-
res dominantes en las etapas iniciales. Ademas se ha descubierto
(Code, 1971; Code y Savage, 1972) que la nova Serpentis ha aumen-
tado su luminosidad ultravioleta cuando la luz visual ya ha decli-
nado dos magnitudes después del maximo.

Esto signitica que la correccion bolomdtrica debe ser importante
a partir de la primera fase evolutiva. Debilo al debilitamiento pro-
gresivo del continuo debe presentar ademés un gradiente muy po-
sitivo, que bien podria ser mas empinado que ¢l gradiente negativo
de la luminosidad visual medida. En otras palabias, podria ser muy
dificil localizar en el tiempo la distribucién real de energia de radia-
cion del estallido, aunque las curvas de luz sean cunocidas.

Lo mejor que podemos hacer con respecto a las correcciones
bolométricas de las novas es tratar de estimarlas por medio de es-
pectros y/o mediante colores.

Las “energias de estallido V” obtenidas para novas galécticas
estan comprendidas en el rango entre 3 X 10%* 1 X 1045 ergs. (Aller,
1954; Payne-Gaposchkin, 1957).

Queda confirmado nuevamente que la suposicibn de la insig-
nificancia de la correccion bolométrica puede hacer que las “ener-
gias de estallido V” sean mucho més bajas que las verdaderas energias
bolométricas de radiaciéon del estallido.

Comparacion de novas galdcticas con las de otras galaxias

El trabajo de Arp (1956) sobre las novas en M3l ha suminis-
trado un excelente material para comparar los parametros fotomé-
tricos de las novas de nuestra galaxia con las de M3L.

En conjunto, las curvas de luz de las novas de M3l son bas-
tante similares a las de las novas galacticas. Esto parece valer también
para la luminosidad maxima y en forma aproximada para la relacion
entre la luminosidad maxima y la velocidad de declinacién. Las ener-
gias de radiacién del estallido estan exactamente en el mismo rango.

El material obtenido de las Nubes Magallanicas es mucho menos
extensivo que el obtenido de M31. De los datos existentes pareceria
que la similitud entre las novas en la galaxia y en M31 se extiende
también- a- las- novas- en las- Nubes- Magallanicas.

Desde el punto..de. vista._de. la. evolucidn estelar _seria crucial
confirmar (o rechazar) esta similitud, como también seria intere-
sante poder extender las comparaciones a otras galaxias.
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FOTOMETRIA Y ESTRUCTURA GALACTICA

ALEJANDRO FEINSTEIN.

Observatorio Astronémico La Plata

La introducciéon hace diecinueve afos del sistema fotoeléctrico
UBV por H. L. Johnson ha permitidg un desarrollo extraordinario
en la aplicacion de las técnicas de la fotometria fotoeléctrica a la
astronomia. Esto ha sido consecuencia de su facil reproduccién por
distintos observadores, pues para su definicidn es necesario poseer
sOlo elementos simples tales como un telescopio reflector, una foto-
multiplicadora 1P21, y filtros standard de vidrio, todo ello al alcance
de cualquier observatorio medianamente equipado.

Otra ventaja del sistema UBV es el alto grado de precisiéon que
resultan de las mediciones fotoeléctricas. A pesar de que con el
transcurso del tiempo se le han sefialado algunos defectos, se ha
acumulado en este sistema una enorme cantidad de informacién sobre
magnitudes y colores de decenas de miles de diversos objetos celes-
tes, todos ellos en un sistema tnico y homogéneo, y facilmente
intercomparables.

Si bien el conocimiento de la estructura espiral de la Galaxia
es anterior al sistema UBV, el empleo de éste en la observaciéon de
algunos astros determinados nos ha permitido una vision més clara
de su constitucion.

En la Via LAictea aparecen diversas clases de objetos; tanto
estelares como no estelares, cada uno de ellos con una distribucion
.espacial diferente. Nuestro interés estd vinculado al estudio de la es-
tructura galactica, pero s6lo hay un aspecto de ella que se nos pre-
senta de manera clara: los brazos espirales. Por esta razén debemos
limitarnos al estudio fotométrico de los objetos con una distribucion
directamente relacionada con la ubicacion de los brazos.

Una lista de los cuerpos celestes mas conspicuos ubicados en los
brazos espirales debe incluir:
1) Camulos abiertos jévenes con edades menores de 5 107
anos,
2) Materia interestelar, la que incluye polvo y gas,
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3) Estrellas de tipos espectrales tempranos, de 0 a B3,

4) Estrellas con emisién en la linea espectral Ha, conocidas
como Be,

5) Estrellas Wolf-Rayet, que presentan bandas de emisién muy
intensas,

6) Variables cefeidas,

7) Supergigantes rojas de tipos espectral M.

Todos los objetos listados aparentan estar situados exclusivamen-
te en los brazos espirales. Esto se basa en la informacién obtenida
en galaxias vecinas, y en los estudios de la Via Lactea.

Si queremos obtener la ubicacién espacial de los cimulos este-
lares o de las estrellas individuales, es de fundamental importancia
el conocimiento de su brillo intrinseco. Es por lo tanto necesaria
una determinacién correcta de la vinculacién entre los valores de
las magnitudes absolutas por un lado, y el tipo espectral y la clase
de luminosidad por el otro. En la actualidad esta informacién se
conoce razonablemente bien, especialmente en los aspectos vincu-
lados con el sistema UBV.

Cada una de las bandas U, B y V es demasiado ancha para una
derivacién precisa de la magnitud absoluta sin recurrir al conoci-
miento adicional del tipo espectral y/o de la clase de luminosidad.
Esto significa que ademas de la fotometria UBV se debe conocer
al menos la clase de luminosidad de las estrellas observadas.

Ciertos sistemas fotométricos como el ubvy (B. Stromgren, 1966),
el de cinco colores de Walraven y Walraven (1960), el de los siete
colores de J. Borgman (1960), y otros, permiten una determinacion
mas directa de tipos espectrales, clases de luminosidad y composi-
ciébn quimica, pero su uso no se ha desarrollado convenientemente,
excepto del primero de ellos.

A continuacién pasaremos revista a cada uno de los objetos que
determinan los brazos espirales de la Galaxia.

Comenzaremos con los cimulos abiertos jovenes con edades me-
nores de 5 X 107 afios. Estos sefalan en forma precisa los brazos
espirales, como lo indican los trabajos de W Becker y R. P. Fenkart
(1970). Las distancias y excesos de color se determinan con notable
precision, si han sido observados en el sistema UBV, y si ademas
en cada caso se ha realizado con cuidado la acomodacién a la se-
cuencia principal de edad cero (ZAMS). El error en las distancias
resulta del orden del 10 %.

También: las estrellas tempranas de tipos espectrales O, y las
B no mas tardias que B3 con excelentes indicadores de los brazos
espirales. En las estrellas del tipo B la linea espectral Hf de la serie
de Balmer ha. sido utilizada para calibrar fotoeléctricamente la rela-
cion -de-'su absorcion con el valor de la magnitud absoluta de la
misma estrella. La medicién se efectia mediante un filtro ancho
(170 A) y: un filtro angosto(30 A), ambos centrados en la linea HP.
La diferencia de intensidad entre ambas mediciones da un ntimero
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vinculado con la intensidad de la absorcion, Cuanto mayor es ese niime-
ro mayor es la absorcién, o por el contrario mayor es la emisién, si
la estrella eventualmente presenta hidrégeno en emisién. No inter-
viene para nada la absorcidon interestelar ni la absorcion atmosférica,
de tal modo que éste es un método de observacion muy simple.

Este sistema ha sido desarrollado observacionalmente por D.
‘Crawford y sus asociados en el Observatorio de Kitt Peak, los que
ha establecido un conjunto de 80 estrellas que definen el sistema
Hf (Crawford y Mander, 1966). .

Usando las mediciones de la linea HB de un gran ntmero de
estrellas J. D. Fernie (1965), y J. A. Graham (1967) han efectuado
una calibraciéon de las magnitudes absolutas en funcién de los valo-
res obserados de Hf;-mas recientemente una nueva calibracién ha
sido obtenida por Crawford (1972). Si bien los wvalores numéricos
son levemente distintos unos de otros, el error con que resultan las
magnitudes absolutas es del orden de =+ 0.5, lo que puede introdu-
cir alguna indeterminacion en las distancias asi obtenidas.

Dos ejemplos ilustrativos de la aplicacion de este método se
presentan en los trabajos sobre la asociacién Scorpio-Centaurus (H.
Moreno y A. G. Moreno, 1968), y sobre las estrellas tempranas en
la regiéon de Carina (J. Graham, 1970). Ambos prueban que la me-
dicibn de HfB es una poderosa técnica para el estudio de la Via
Lactea. .

Lamentablemente el método de la linea Hf no es aplicable
a las estrellas O tempranas, pues éstas no presentan efectos de lu-
minosidad debido a la falta de sensibilidad de la linea al efecto
Stark en altas temperaturas; esto justamente no permite su aplicacién
a las estrellas jovenes muy estrechamente vinculadas a los brazos
espirales.

Siguiendo los criterios espectrales de luminosidad, A. U. Lan-
dolt (1970) realiz6 un ensayo de clasificacién fotométrica de estre-
llas O mediante filtros interferenciales ubicados en las lineas de
emision del NIII (A 4637) y He II (A 4686), y obtuvo una muy
débil relaciéon de la intensidad de ambas lineas con la magnitud ab-
soluta. Una consecuencia de estos limitados resultados es que el
campo de investigacién estd abierto a nuevas posibilidades. Si se
pudiera obtener una razonable vinculacidon entre las luminosidades
de las estrellas O, y el valor fotométrico de alguna determinada
linea o del continuo, se daria un paso importantisimo en el cono-
cimiento de la estructura espiral.

Otra clase de estrellas vinculadas a la poblacién mas joven de
la Galaxia es la de las estrellas Be. Su utilizacién fotométrica no
es posible, por la presencia de emisién en la serie de Balmer y en
el continuo ultravioleta,

Por esta razén, las mediciones en UBV de las lineas de hidré-
geno con filtro interferencial, estin totalmente falseadas si se las
compara con estrellas normales del mismo tipo espectral. Las. estro-
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llas Be tienen ademés la particularidad de presentar variaciones en
la emisién. lo que complica atin més el problema. Una posible so-
lucién seria el estudio de las caracteristicas de la emision para
obtener sobre esa base informacién de los colores intrinsecos para
descontar la influencia de la emisién. Hecho esto se podria intentar
conocer sus magnitudes absolutas.

H. Abt y J. C. Golson (1966) demostraron hace varios afos
que mediante la mediciéon fotoeléctrica con filtros interferenciales
de las lineas Ha y Hf es posible separar en un diagrama Ha ver-
sus Hae HP), las supergigantes Be de las enanas Be. Como la
diferencia de magnitud absoluta entre las estrellas de ambas clases
de luminosidad es apreciable (recuérdese que en el primer caso
la magnitud absoluta es aproximadamente —6 y en el segundo — 3)
éste podria ser un método util para determinar la distribucion de
las estrellas supergigantes Be.

Siguiendo esta misma linea de investigacion hemos realizado al-
gunos ensayos midiendo fotoeléctricamente la intensidad de las lineas
He, HB, Hy y comparando esos valores con los de estrellas Be que
carecen de emision. En los diagramas que vinculan estos valores
se ha obtenido en cada caso una secuencia bien definida para las
estrellas sin emiision. En cambio las estrellas Be se presentan con
valores numéricamente menores en Ha, HB, y Hy (ver figuras 1 y
2).: Para el diagrama He versus Hf, las estrellas Be estan wubica-
das en una banda que sugiere una determinada relaciéon para el
decremento de la“emisién, lo que también se observa en el diagrama
Ha versus Hy. Algunas de las estrellas Be observadas ha presentado
variaciones de su emision a lo largo del tiempo, manteniéndcse a
pesar de ello siempre dentro de la banda lo que parece confirmar
que el decremento de la emisién mantiene la misma relacién., Por
ende seria relativamente simple la correcciéon por el efecto de emi-
sion de los valores medidos. Si este razonamientc fuera correcto,
la obtencién de las magnitudes absolutas seria simiple y de esta: ma-
nera seria factible su ubicacién en el plano galdctico.

Otra, clase de estrellas vinculadas con los ctimulos abiertos muy
jovenes es la de las estrellas Wolf-Rayet. Estas tienen en su espectro
bandas de emisién muy intensas, y por este motivo los colores me-
didos, por ejgmplo en el sistema UBV, estin fuertemente afectados,

..y ‘no son .comparables con los eolores de estrellas sin emisién. La
totometria de banda ancha no es por lo tanto adecuada en este caso.
Investigaciones fotométricas con filtros interferenciales aplicados al
continuo y a las lineas de emisiéon (L. Smith, 1968, B. E. ‘Wester-
land, 1966) muestran correlaciones evidentes con las secuencias- WC
y WN, pero no indican una clara vinculacién con la magnitid® abso-
luta. Las calibracignes sugieren una muy' élevada lumingsidad, de
tal manera que una buena calibracién fotométrica.de las magnitu-
des absolutas mejoraria apreciablemente nuestro conociniiento de su
ubicacion dentro de la estructura galactica.
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Relacion de Hoa versus Hf para las estrellas Be. La linea continua indica la
envolvente izquierda de la secuencia correspondiente a las estrellas sin emision.
También se muestra la posicion del Sol

Las variables pulasntes cefeidas mas luminosas (o sea las de
periodo mayor de 12 dias) delinean muy bien los brazos espirales,
de acuerdo a G. A. Tammann (1970). Inclusive lo hacen a distan-
cias mayores que para otras clases de objetos, tales:- como las estre-
llas O-B y los cimulos abiertos. Estas variables son estrellas muy
‘jovenes, con edades menores-de;3 X 107 anos Su mayor ‘ventaja con-
siste .en que no se necesita conocer nada “acerca de su espectro,
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Relacién de Ha versus Hy para las estrellas Be. La linea continua indica la
envolvente izquierda de la secuencia correspondiente a las estrellas sin emision.
También se mustra la posicion del Sol
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lo ¢ute permite aplicarles un método fotométrico puro: sélo se debe
medir sa magnitud aparente y determinar su periodo.

Otras estrellas que se ubican preferentemente en los brazos es-
pirales son las supergigantes de tipo espectral M. Son por lo tanto
excelentes indicadores de la ubicacién de los brazos, segin lo ha
mostrado recientemente T. A. Lee (1970). Si bien la fotometria
de banda ancha como el UBV no presenta problemas, parece mas
adecuado €l empleo de mediciones fotométricas en longitudes de
onda mas largas, como las bandas RIJKL del sistema de H. L. Johnson
(1966). Sin embargo, el estudio de este tipo de estrellas no ha to-
mado gran impulso, muy probablemente por la necesidad de contar
con equipos fotométricos mas complejos; tales como los desarrollados
para la regién intrarroja del espectro.

De este corto resumen acerca de las distintas clases de estrellas
que permiten un adecuado estudio de la estructura de la Via Léctea,
una primera conclusiéon es la necesidad de contar con una buena
calibracién de las magnitudes abs6lutas de las estrellas considera-
das. Pero como acabamos de ver, ello no siempre es posible, y cuando
lo es, debe ser tomada en cuenta la posible existencia de errores
sistematicos que afectan la determinacion de distancias, y en ultima
instancia las dimensiones de la Via Lactea.

Una mencién especial merece el sistema ubvy que si bien no
es adecuado para el estudio de las estrellas tempranas vinculadas
a los brazos espirales, permite,” sin embargo, una separacion bien
definida entre las enanas y supergigantes de tipos espectrales B2 a
KO, y entre estrellas de Poblacion I y II. Como esto iltimo implica
diferencias de contenido metalico y por ende de edad, este método
es ideal para el estudio de las estrellas ubicadas- fuera. del plano
de la Via Lactea.

Es menester agregar también que la aplicacion de la fotome-
tria al estudio de la estructura galictica estd severamente limitada
por la absorcién interestelar, que dificulta la obtenciéon de informa-
ciébn a distancias mayores de unos 4 kpc del Sol. Por el otro lado,
sin embargo, esto posibilita el estudio de la distribucién del polvo
interestelar, que es de fundamental importancia para el desarrollo
de una teoria acerca del origen y de la evoluciéon de los brazos
‘espirales.

Para finalizar esta descripcién del empleo de la fotometria en
la determinaciéon de la estructura galactica se puede resumir diciendo
que los métodos méas precisos con que contamos en la actualidad
son los que siguen. En primer término la observacién UBV de ctmu-
- Jos abiertos, que nos suministrard distancias y excesos. de color. Le
sigue la fotometria UBV''decefeidas ton periodos mayores de 12
dias, y finalmente la’ medicién ‘de la linea HP en estrellas tempranas,
en las que, si ademas se mide la fotometria UBV, se puede derivar
los excesos de color y por ende la distribucién del polvo interestelar.
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Por otra parte un aspecto deficiente lo presenta la informacion
fotométrica de las estrellas O, Be y WR. En estos casos la fotome-
tria fotoeléctrica no resulta util para la obtencidon de sus distancias,
debido a la falta de una adecuada calibracién de los datos fotomé-
tricos observados en funcidén de las magnitudes absolutas. Un es-
tudio detallado y exhaustivo de las posibilidades que presentan estas
estrellas seria de primordial importancia. '
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FOTOMETRIA Y ESPECTROSCOPIA ESTELAR

Patrick S. OsMER

Observatorio Interamericano de Cerro Tololo *

Histéricamente la fotometria estelar ha consistido en la deter-
minacion de la intensidad estelar en determinadas bandas anchas
del espectro, como por ejemplo se realiza en el sistema UBV. En
cambio la espectroscopia estelar se dedica a obtener la intensidad
de las lineas, relativas al espectro continuo. jPor qué existe esta
division en dos técnicas, cuando lo que se desea conocer realmente
es la intensidad absoluta del espectro para cada longitud de onda?

Obviamente la division persiste debido a las limitaciones de
los instrumentds usados actualmente. Asi por ejemplo tenemos las
fotomultiplicadoras, que dan muy buenos resultados para determinar
las intensidades absolutas, pero que pueden medir sdlo una parte
del espectro. Ademas no son convenientes para medir cientos o miles
de longitudes de onda. Por otra parte la placa fotografica, que es
un buen detector multicanal, es muy dificil de usar para medidas
de espectrofotometria absoluta.

Actualmente estos dos campos ya no son tan distintos, porque
se usan instrumentos fotoeléctricos multicanales que permiten espec-
trofotometria absoluta de baja resolucion. También hay instrumen-
tos de un solo canal que sirven para espectrofotometria de alta
resolucion en longitudes preseleccionadas, por ejemplo, en H B o
en otras lineas de ‘absorcion. Parece que en un futuro cercano
dispondremos de un detector casi ideal, basado en cidmaras de TV,
que ofrecera las ventajas de las fotomultiplicadoras, es decir, de
las intensidades absolutas combinadas con las ventzjas de las placas
fotograficas, que permiten medir todas las partes del espectro simul-
taneamente. En este caso podremos hablar de espectrototometria
estelar en vez de hablar de fotometria y espectroscopia separadamente.

®* QOperado por la Asociacion de Universidades para Investigaciones en
Astronomia Inc. bajo contrato con la National Science Foundation.
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En estos momentos las dos técnicas independientes son aun muy
importantes para el estudio de las estrellas. Ahora bien, gcudles son
los problemas que debemros estudiar con estos procedimientos? Ba-
sindonos en que la astronomia ha sido siempre una ciencia de des-
cubrimientos observacionales un 4rea de fundamental interés es el
del estudio de los objetos recientemente descubiertos. Otra area im-
portante es la que utiliza la teoria de las atmoésferas e interiores
de estrellas para determinar sus propiedades fisicas (las temperatu-
ras, gravedades, composiciones, edades y fases evolutivas). Obvia-
mente es necesario verificar la validez de la teoria, comprobar la
aplicabilidad de los modelos de atmdsferas en equilibrio termodi-
namico Jocal .(LTE), comprobar las predicciones de los modelos de
“non-LTE” y/6 de modelos dinimicos. En sintesis creo que el objeto
de estos estudios es conocer la variedad de estrellas existentes y
comprender el por qué de su composicion, su historia, su fase evo-
lutiva y sus caracteristicas fisicas.

En forma méas especifica trataremos tres campos de investiga-
cién, que a mi juicio son importantes para los astrénomos que tra-
bajan en el hemisferio austral: 1) estudios de objetos pertenecientes
a nuevos catalogos; 2) estudios fisicos, y 3) comprobacion de teorias.

El traslado del telescopio Curtis Schmidt de Michigan a Cerro
Tololo ha sido un hecho muy importante, ya que de los programas
que se han llevado a cabo con sus prismas objetivos han resultado
descubrimiento muy valiosos de distintos tipos de estrellas, por ejem-
plo, de estrellas muy tempranas, estrellas luminosas, estrellas pecu-
liares de varios tipos, estrellas nuevas que pertenecen a las Nubes
de Magallanes, estrellas viejas (de poblacion II), etc. El progreso
del programa de Michigan de la clasificacién en el sistema MK de
todas las estrellas mas brillantes de magnitud diez, implicara un
nuevo catidlogo Henry Draper. La gran mayoria de las estrellas ca-
rece de fotometria UBV, y creo que este nuevo catilogo serd una
fuente inagotable para investigaciones fotométricas y espectroscépi-
cas futuras.

En el caso de estrellas relativamente -brillantes, que estin al
alcance de nuestros instrumentos de alta resolucién, (espectrégrafos
Coudé y espectrofotémetros) el hemisferio sur ofrece un nimero
excepcional de problemas importantes a resolver. En la constelacién
de Carina, Walborn descubri6 recientemente estrellas del tipo 0 que
son las mas tempranas conocidas hasta la fecha. Sin duda esta es
una region en la que el proceso de formacién de estrellas nuevas
es muy activo. Estrellas de similar interés son las del tipo B abun-
dantes en helio, las estrellas identificadas por Bond como deficientes
en metales, las estrellas que podrian ser asociadas con fuentes de
rayos X y las estrellas peculiares de tipo espectral A. En muchas
de estas estrellas es posible hacer estudios fisicos basados en la
teoria existente, ampliando asf nuestros conocimientos.
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En algunos casos, como en €l de las estrellas muy tempranas,
es cierto que la teorla normal, es decir, la que supone equilibrio
termodindmico e hidrostatico no se aplica, ya que las estrellas no
satisfacen estas condiciones. Este tipo de objetos es por lo tanto
muy apropiado para verificar las nuevas teorias, por ejemplo las de
Auer y Mihalas, quienes estin desarrollando su trabajo en base
a “no-ETL”. Otros tipos de estrellas que tampoco estan en equi-
librio son las subenanas calientes y las supergigantes. En estas es-
trellas, las observaciones precisas de los perfiles de las lineas en
alta resolucion para determinar sus caracteristicas y su variabili-
dad, probablemente significardn un gran avance para la elecciéon de
los modelos de atmoéstera apropiados.

Para ilustrar lo expuesto, presentaré un ejemplo del trabajo que
he estado realizando ultimamente. Los programas de Sanduleak en
los que él identiticé casi mil quinientas estrellas de las Nubes de
Magallanes, me interesaron enormemente, por que estas Nubes cons-
tituyen un buen laboratorio para el estudio de estrellas luminosas.
Todas ellas estdn practicamente a la misma distancia y su enro-
jecimiento es relativamente pequefio. Podemos conocer por ende sus
luminosidades 'y colores intrinsecos mejor que para muchas estre-
llas de nuestra Galaxia. Ademas porque también se trata de una
muestra de estrellas relativamente completa, se puede deducir las
caracteristicas de la formacién y evolucién de estrellas masivas,

La manera mas rapida para clasificar las estrellas segin su lu-
minosidad” y temperatura es por medio de la fotometria; de ahi
que elegi el sistema uvby y Hf de Stromgren y Crawford ya que
da mas informacién que el sistema UBV solo, y es mejor para ve-
rificar las predicciones de la teorfa. Por esto observé todas las estre-
llas del catilogo de Sanduleak de la Pequefia Nube de Magallanes
y las cuarenta y cinco estrellas mas brillantes de su catalogo de la
Gran Nube de Magallanes en este sistema.

Usando los diversos indices de color del sistema, encontré que
era posible distinguir diferentes tipos de estrellas interesantes. Por
ejemplo, las estrellas ‘con valores ¢, (medida del salto .de Balmer)
igual o menor que + 0.2 y valores de § menores que 2.54, son su-
pergigantes con Hf3 en emisidn y con tipo espectral no mas tardio
que B5. Otro ejemplo lo constituye la clasificacion de las estrellas
Of (ver dibujo 1, [m;] [ci]). Estos obietos tienen lineas de emi-
sion de nitrogeno y helio en la banda b del sistema y se distinguen
por sus pequeiios valores de [¢;] (que implica alta temperatura)
y los valores de [m;] que son mayores que lo normal para estrellas
tempranas (debido al .efecto.de 14 emision en el indice m,). Aqui
[e,] %i[m,] son los indices ¢; y mi corregidos por la posibilidad de
enypjecitiento seglin la definicion de Stromgren. El indice m, nor-
majmente es usado para medir. el efecto de las lineas de absorcién
cercanos a 4.100 A en. estrellas- del tipo F. Gracias a la. fotometria
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[c.] [m.] para las estrellas mas brillantes de la Pequefia Nube de Magallanes.

La curva indica la relacidn para la secuencia principal de nuestra galaxia y las

dos X indican supergigantes de nuestra galaxia. Los simbolos indican la magnitud

visual de las estrellas menos 10. Las dos estrellas marcadas por NM no som

miembros de la Nube. WR indica las estrellas del tipo Wolf-Rayet. Las estrellas
[c;] < =01y [m] > 005 son candidatas para el tipc OF

tengo ahora varios candidatos para ser estudiadas espectroscopi-
camente en mas detalle.

Como ejemplo de un problema que encontré en la teoria de
estas estrellas citaré el de sus temperaturas—efectivas. ~Cuando~usé
los modelos de atmoésfera, al hacer una calibracién de u-b con log
T., noté que ella era muy diferente a las calibraciones anteriores
de Johnson (ver tigura 2) y de Hanbury Brown. Aunque es un pro-
blema dificil de solucionar en forma definitiva, demostré que si se
corregia los resultados de Hanbury Brown para € Ori (BOIa) por
enrojecimiento, practicamente toda la diferencia desaparecia. Por lo
tanto creo que hay una buena probabilidad que sean correctas las tem-
peraturas mas altas para las estrellas supergigantes del tipo B indi-
cadas por los modelos. Esperamos’ que las observaciones hechas:
fuera de la atmoésfera terrestre den una calibracién fundamental y
mads precisa.

En resumen, espero haber demostrado que hay muchos pro-
blemas importantes que resolver en el hemisfefip sur con la fo-
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Ejemplo del problema de las temperaturas para estrellas muy luminosas. Los
modelos de atmdsfera dan temperaturas mas altas que los resultados de Johnson
para €l mismo valor de (u-b), para temperaturas mayores que 104 °K

tometria y espectroscopia estelares. Por supuesto que no pude refe-
rirme a todos los campos de investigacion por falta de tiempo, pero
es seguro que con un conocimiento de astrofisica y con las técnicas
modernas de observacién, nunca faltara algin tema de investigacion
importante que realizar en nuestro interesante hemisferio.
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ESPECTROFOMETRIA FOTOELECTRICA

JurceN StoCk

Instituto Venezolano de Astronomia
Mérida - Venezuela

La clasificacién de espectros estelares comenzd con un sistema
unidimensional, con la intencién de representar con ella una secuencia
de temperatura. La necesidad de introducir pardmetros adicionales, ti-
nalmente condujo al sistema MK que hoy se usa generalmente. El
sistema MK permite clasificar estrellas en dos dimensiones, de acuerdo
a sus temperaturas y a sus luminosidades. Cuando uno considera
al procedimiento de clasificacion desde un punto de vista estric-
tamente matematico, dos criterios espectrales independientes, tales
como intensidades de lineas o cocientes de intensidades de lineas,
seran suficientes para determinar en forma inequivoca el tipo es-
pectral y la luminosidad. Sin embargo, el tipo espectral no es ne-
cesariamente determinado a partir de un criterio espectral, y la
luminosidad por el otro. La clase de luminosidad y el tipo espectral
pueden ser en realidad funciones de ambos criterios espectrales. Lo
que realmente estamos diciendo es que para la determinacion de
dos incdgnitas se necesitan dos ecuaciones independientes. El proble-
ma en consideracién surge cuando estan disponibles mas que dos
criterios espectrales. Si estos se contradicen estamos en un dilema.
Astronomos que trabajan extensamente en clasificacion estelar estan
muy al tanto del problema. Cuando clasifican un espectro que mues-
tra muchos detalles determinan el tipo espectral del aspecto general
del espectro, despreciando asi discrepancias indicadas por criterios
individuales. En realidad, algunas de estas discrepancias mas comunes
ya han conducido (por lo menos parcialmente) a una tercera dimen-
sion en la clasificacidon, con clasificaciones adicionales tales como
estrellas de lineas metalicas, estrellas deficientes de metales, estre-
llas de helio y otros grupos semejantes.

Podemos considerar al problema de un modc totalmente dite-
rente preguntandonos cuidntos parametros fisicos de la estrella con-
tribuyen a la apariencia de un espectro. En primer lugar podemos
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mencionar la masa y la temperatura como parametros fisicos libres.
A ellos podemos agregar la composicion quimica. En el modelo mas
sencillo ésta estd compuesta por dos pardmetros libres, o sea, la razén
H/He y la razéon H/metales. Una descripcién mas precisa de es-
pectros estelares puede requerir un mayor numero de razones de
abundancia. Recientes trabajos tedricos y empiricos han demostrado
que la rotacién afecta en una forma sistematica al espectro tanto
como a la temperatura y la luminosidad de una estrella. Rotacion
significa dos parametros libres, la velocidad de rotaciéon y el angulo
de aspecto. Un campo magnético estelar también agrega dos pa-
rametros libres, la intensidad del campo y su orientacién. Los parame-
tros mencionados anteriormente no son de ninguna manera una lista
completa de todos aquellos que pueden afectar uno o varios criterios
espectrales, ni son todos necesariamente independientes. Lo que es
esencial es comprender que los parametros fisicos constituyen un
sistema de N variables independientes, siendo N seguramente mayor
que dos.

Podemos considerar los criterios espectrales medibles, tales como
anchos equivalentes o profundidades de lineas, desde el mismo punto
de vista. Estos pardmetros espectrales también constituyen un siste-
ma con un cierto grado de libertad. Si hay “n” variables mdepen—
dientes involucradas en los parametros espectrales por razine: obvias
“n” no puede ser mayor que el numero N de parametros fisicos
libres. Por otra parte, “n” no tiene que ser necesariamente igual a
N, sino que con frecuencia puede ser menor que N. Esto quiere
decir que para una resolucién y un rango espertral dados puede
haber parametros fisicos que no se pueden obtenes, o <ue algunos.
o todos ellos no se pueden obtener con precision. In principio, el
valar de “n” se puede determinar, para un sistema Optico dado,
en forma empirica mediante una gran cantidad de criterios es-
pectrales aplicadps a una gran cantidad de diferentes tipos de ob-
jetos, y sometleqdo estos datos luego a un anilisis de correlacion.

Las consideraciones anteriores “son de Zesgecial Fnterés para el
estudio de la estructura de nuestra galaxia. En este campo, si se pre-
tiere independizarse de un modelo cinematico aun no comprobado,
se depende totalmente de determinaciones fotométricas de distan-
cias. Estas involucran el conocimiento de magnitudes absolutas las
que para estrellas individuales, con excepcion de las variables, se
determinan en base de criterios espectroscopicos. Se ve facilmente
que con magnitudes absolutas que tienen un error probable de media
magmtud no. se resuelven detalles de estructura galactica a distan-
cias muchp mayores de un klloparsec Por esto es imprescindibie
mejorar la determinacién espectroscépica de magnitudes absolutas si
se desea ‘progresar en forma significativa en el campo de la etsruc-
tura galactica.

Puede parecer tentador medir con mucha precmon los criteries .
conocidos de luminosidad. Tenemos que recordar, sin embargo, que
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no tenemos ninguna prueba que exista un criterio que dependa so-
lamente de la luminosidad. Tedricamente en el peor caso se pecesitan
hasta N pardmetros espectrales independientes para especificar en
forma inequivoca un parametro fisico, de modo que la situacioa
‘podria ser que la luminosidad pueda determinarse con precision
solo si N criterios espectrales adecuados han sido medidos. Hasta
ahora no solamente se desconoce la dimension del sistema de pa-
rametros fisicos, sino también se ignora cuantos parametros espec-
trales se necesitan para determinar con exactitud los parametros fisicos
ya conocidos. Un espectrofotémetro fotoeléctrico podria ser el ins-
trumento capaz de procurar los datos requeridos,

Un espectrofotémetro fotoeléctrico es un fotémetro estelar aco-
plado a un espectrograto. Este ultimo esta provisto de un diatragma
de entrada (no una ranura) y de una ranura de salida. El elemento
de dispersion (red de ditraccion o prisma), esta montado de tal
manera que pueda ser girado durante la observaciéon de una estrella.
La seleccion del tamano del diatragma, del ancho de la ranura, y
de la dispersion en el plano de la ranura dependen de la turbulencia
atmostérica, de la distancia focal del telescopio y de la resolucion
requerida para poder medir los criterios espectrales.de interés.

El diatragma tiene que suprimir tanto como e¢ posible la lumi-
nosidad del fondo del cielo, y a la vez tiene que admitir toda la
imagen estelar, ain en las peores condiciones de turbulencia atmos-
térica. En caso de que se use un haz monitor —que se describira
mas adelante—~ se puede admitir un cierto nivel de ruido de sefal
causado por un diatragma muy pequeiio.

Para seleccionar el ancho de la ranura de salida hay que tomar
en cuenta varias consideraciones: "

1) Los movimientos de la estrella dentro del diafragma, cau-
sados por turbulencia almosférica o por mal guiaje del telescopio,
producen un movimiento del espectro a través de la ranura en el
sentido de la dispersién. Por este motivo la ranura tiene que ser
ancha comparada con el didmetro proyectado del diafragma. Las
condiciones mas favorables se obtienen cuando se usa un elemento
de dispersion ce alto poder junto con una gran reduccién de la dis-
tancia focal desde colimador a 6ptica de camara. '

2) El ancho de la ranura de-salida determina la sensibilidad
del equipo. Ior c:io, ostudios” ce esticllas débiles requieren’ una
ranura ancha. Parz carun ejemplo, con un telescopio de 16 pulgadas
y un ancho cevana a de O\, utiizando un fotomultiplicador refri-
gerado del tipo 1P21 como dete tor, se obtiene una deflexién que
puede ser leida ccn wna poecson dl uno por ciento en un segundo

1+ ¢ ~ o) -~ ~ -l..\. . U R N
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una depresién respecto al continuo del uno por ciento. La misma
linea observada con un ancho de ranura de 5 A produce una depre-
sion del diez por ciento.

Las observaciones con un espectrofotémetro fotoeléctrico se pue-
den realizar de dos maneras; o bien se puede colocar el espectro-
fotometro en una serie de longitudes de ondas fijas y seleccionadas,
siguiendo asi esencialmente el procedimiento de la fotometria mul-
ticolor, o se puede registrar todo el espectro accesible al detector.
Si estamos pensando en medir todos los criterios disponibles en es-
pectros estelares, el segundo procedimiento parece ser mas adecuado.
Sin embargo, este procedimiento consume mucho tiempo y tiene un
serio defecto, debido a que variaciones de la sensibilidad del equipo
o de la transparencia de la atmdsfera terrestre, que pueden ser fun-
ciones del tiempo, se transtorman en errores sistematicos que depen-
den de las longitudes de onda. Para reducir este efecto se han propuesto
diversos caminos:

1) Se acopla el fotdmetro a un analizador multicanal. Los re-
gistros se hacen en forma rapida y peridédica, llevando la salida del
fotometro al analizador sincronizado. El estado de los diferentes
contadores del analizador puede ser observado continuamente por
el observador en un osciloscopio sincronizado, pudiendo aquel inte-
rrumpir los conteos cuando se han acumulado bastantes datos en
todos los canales. Este procedimiento distribuye uniformemente las
variaciones de la sensibilidad del equipo y la componente neutral
de las variaciones de la transparencia entre todos los canales.

2) Se puede interceptar el haz estelar directamente detras del
diafragma, llevando una pequena parte de la luz a un segundo fo-
tometro que controla la sensibilidad del fotometro registrador. Este
procedimiento ante todo elimina los efectos del ruido de la senal pro-
ducido por un diafragma pequefio, e igualmente elimina las varia-
ciones neutrales de la transparencia. No controla las variaciones de
la sensibilidad del fotémetro registrador, y puede introducir varia-
ciones adicionales debidas a la inestabilidad del fotémetro monitor.

3) Se puede controlar directamente el desplazamiento del es-
pectro mediante un contador de pulsos, tomando la velocidad de
avance como medida reciproca de la intensidad. De esta manera se
distribuye el tiempo de observacion en la forma mds eficiente sobre
el espectro, reduciendo a la vez en forma consicerable el tiempo
de observacién para estrellas brillantes. De esta manera se reducen
los efectos causados por variaciones de sensibilidad o transparencia
por lo menos para las estrellas brillantes.
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INFORMACION Y CATALOGOS

CARLOS JASCHEK

Observatorio Astrondmico La Plata

He relatado el afio pasado en la reunién de Carlos Paz (Sim-
posio N? 50 de la U.A.L) al cual la mayoria de Uds. han asistido,
las necesidades y el estado actual del problema de -informacién en
astrofisica, por lo que me limitaré a examinar en detalle los pro-
blemas referentes a la fotometria.

Todos sabemos que el flujo de informacion que nos llega através
de revistas y libros es grande, que aumenta con los anos y que cada
vez resulta mas diticil mantenerse informado. Esta necesidad de man-
tenerse informado y las cuestiones que esto plantea constituyen el
topico de mi exposicion.

Miremos primero algunos numeros referentes a la informacién
en el campo de las fotometria fotoeléctrica. El catilogo de Blanco
et al. contiene 20.700 estrellas medidas en el sistema UBYV, sistema
que comenzo a utilizarse en 1953 y que Blanco cataloga hasta 1967.
En La Plata hemos confeccionado un catalogo fotométrico que lista
todas las mediciones fotoeléctricas hechas en cualquier sistema, desde
1913 hasta 1968. (El catilogo esta ya impreso.) Pues bien, el catalogo
sOlo contiene 25.000 estrellas, lo que implica que la duplicacién o
superposicion ha sido muy grande, es decir que los observadores
han medido una y otra vez las mismas estrellas en sistemas fotomé-
tricos distintos. Hay que hacer la salvedad de que ninguno de los
dos catalogos incluye estrellas en cimulos, galaxias externas o en
campos especiales en los que las estrellas no estan listadas por coor-
denadas. Estimamos el niimero de estas estrellas en unas 10.000 es-
trellas adicionales.

¢Con qué velocidad crece el nimero de datos? Estimaciones
hechas en La Plata da un aumento anual del orden del 10 al 15 %,
o sea que la informacion se, duplica, en 5 afios aproximadamente.
Esto es agradable, siempre y cuando se pueda utilizar la informa-
cién; lamentablemente no es el caso.
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Una revision de la literatura muestra que la mayoria de los
articulos contienen datos (magnitudes, indices de color) para un na-
mero de estrellas comprendido entre diez y cien. Supongamos que
como Optimo haya cien estrellas por articulo. Entonces si hay 4.000
estrellas nuevas observadas por afio, hay al menos 40 articulos; pero
ya en 1968 habia 127 articulos que contenian datos fotométricos,
de ellos 54 que contenian mas de 10 estrellas. Es decir que si al
ano siguiente de finalizado el catilogo de Blanco se deseara saber
si un objeto especial ha sido medido, habria que recorrer 127 ar-
ticulos. .. Estoy seguro que la mayoria de nosotros abandonaria la
busqueda casi enseguida, o sea que los datos publicados’ después
del tltimo catalogo no se aprovechan sino en forma. parcial.

Todo esto muestra la importancia de los catilogos como puntos
de referencia fijos dentro del tlujo de las informaciones que llegan;
la conclusién, a mi juicio inescapable, es que los catalogos deben
ser publicados a intervalos cada vez menores.

En consecuencia se plantea la necesidad de examinar con aten-
ci6én el como y el porqué se hacen eatdlogos. Generalmente los ca-
talogos nacen de un proposito definido, tal como el de compilar todos
los datos importantes para estructura galadctica, pero pocas veces
este esfuerzo es continuado sistematicamente. Generalmente un eata-
logo ha sido obra de un individuo, y €l que lo hizo no lo continué.

Esto es un procedumento poco econdmico ya que en la practlca
casi nunca la continuacién del catalogo se lleva a cabo en la misma
forma que el ongmal Ademas al no haber continuidad se produce
una interrupcién, la que como hemos visto, se hace cada vez mas
inadmisible.

Para cambiar este estado de cosas podemos formiular los si-
guientes requisitos: a) continuidad en la recopilacién de datos; b)
uniformidad en el modo de recopilarlos; c) demora minima para
publicarlos. Un esfuerzo en este sentido se estd realizando en el
“Centro Europeo de Datos Estelares” que es una entidad que recoge
y sistematiza datos estelares tales como velocidades radiales, posi-
ciones, movimientos propios, magmtudes colores, tipos" espectrales,
ete. Cada grupo de datos estd a cargo de un especialista- que se
ocupa de recoger la informacién y transmitirla al Centro. El Centro
se constituyé en 1971 en base a la cooperaciéh de Lausanne y Gi-
nebra (Suiza), Heidelberg (Alemania), Paris, Marsella y Estrasbur-
go (Francia) y La Plata. Para el area fotométrica- es el "Observa-
torio de Lausana-Ginebra el que es encarga de la tarea. EnY el
momento actual el Dr. B. Hauck dispone, en forma de ~trjeta/a.
cinta magnética, de los siguientes catilogos o trabajos bibliogra-
ficos referentes a los sistemas de:

G. E. Kron y col.
Straizys y col.
Ginebra



Borgman

Argue

Walraven
«.Bahng

"Johnson: UBV

Stromgren: ubvy

Johnson extendido: RIJKL

Ademas existen:

a) Un catilogo continuacion de Blanco, compilado por Mer-
.. milliod, que comprende 23.000 entradas UB\ tomadas de 160
* articulos. En conjunto se disponen de mas de 50.000 entra-
das UBV. (O sea que entre 1967 y 1972 se duplico ‘el nua-
mero de datos, tal como se estimo.)
b) Un catilogo de la fotometria ubvy con alrededor de 5.000
entradas.
De utilidad especial son también los siguientes trabajos
realizados en el Centro
c) La identificaciéon de estrellas pertenecientes a camulos, con-
tenidas en listas especiales y en las DM.
d) La equivalencia de los niimeros Cape y Coérdoba en su zona
de superposicion, hecha por Jung en Estrasburgo.

Como se ve se ha realizado un esfuerzo considerable para poner
al dia la informacion fotométrica, y la solucién esta a la vista. Copias
de los catalogos arriba mencionados se pueden obtener de Estras-
burgo y/o Ginebra.

El gran problema, no resuelto aun, es el de la publicacion de
estos.. datos. No esta asegurado que :los ficheros se publiquen en
forma impresa, ya que el costo es elevado. Si se publicasen, es obvio
que debieran venderse a un precio que cubra los costos de impre-
sion. Tampoco hay decision tomada sobre si se suministraran valores
individuales o promedios, ya que. se :puede argumentor que no hay
mucho objeto en publicar medidas individuales si ellas caen dentro
del rango fijado por los errores observacionales (por ejemplo 003 en V).

De todo lo expuesto pareciera desprenderse que todos los
problemas estdn por resolverse a corto plazo. Para no pecar de
exageradamente optimista, se ha listado a continuacién una serie
de problemas no resueltos, agrupandolos en tres grupos: problemas
técnicos, de publicacién y generales.

a. — Problemas técnicos

1) ¢Qué debe hacerse con estrellas cuyas coordenadas no han
sido publicadas?

2) ¢Deben incluirse en las bibliografias los resultados de foto-
metristas que no trabajan estrictamente en sistemas especiti-
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cados? Este caso se plantea por ejemplo cuando un observador
que dice trabajar en el sistema UBV tiene resultados. siste-
méaticamente discrepantes en “U”.

3) ¢Qué debiera hacerse con fotometristas de variables que no
reducen sus observaciones a un sistema patrén o que no dan
magnitudes para sus estrellas de referencia”

b. — Problemas de publicacion

4) <En qué forma conviene publicar los catalogos: impresa, tar-
jeta perforada o cinta?

5) ¢A qué intervalos conviene publicar los catilogos?

6) ¢Conviene crear subcentros (nacionales o regionales) donde
estdn disponibles las cintas puestas al diar

7) ¢Qué conviene publicar, datos individuales o promedios? En
este ultimo caso ¢como deben manejarse las estrellas variables?

i

c. — Problemas generales -

8) ¢De qué modo se pueden aprovechar las fotometrias foto-
graficas existentes? En la actualidad hay aproximadamente
150.000 estrellas medidas, 'y el crecimiento anual es del or-
den del 5 %.

9) ¢De qué modo puede mejorarse la colaboracién con los ob-
servadores de distintos datos (por ejemplo de paralajes,
espectros)?

Seria de desear que los colegas presentes manifestaran sus opi-
niones acerca de estos problemas, ya que en tltima instancia son
los usuarios los que deben dar las pautas de .como deben hacerse
los catélogos.

Para terminar esta breve exposicion puede decirse en forma ge-
neral que el acceso a la informacion fotométrica ha mejorado sus-

tancialmente en los 1ltimos aios.
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NOTA

Esta exposicion fue seguida por una prolongada discusién sobre el temario
resumido en los puntos 1 a 9. Como ne se tomaron motas detalladas, solo cabe
anotar las respuestas sobre las cuales hube consenso.

Cuestion 1. — El procedimiento mas sencillo es listar las areas en que se
hallan estos objetos, en tablas especiales, que pueden figurar como apéndice del
catalogo general.

Cuestién 2. — Se convino que es preferible dejar al observador la responsa-
bilidad sobre el sistema adoptado y la calidad de las observaciones.

Cuestion 3. —Se convino que seria oportuno llamar la atencion de la Co-
mision de Estrellas Variables de la 1.A.U. sobre esta situaci6n.

Cuestién 4. — Los catalogos impresos son imprescindibles, pero se convino que
el Centro de datos deberia poder suministrar datos en forma de tarjetas per-
foradas y/o cintas,

Cuestion 5. — Se convino en que un catalogo cada cinco anos y suplementos
anuales seria suficiente.

Cuestion 6. — En vista de la contestacion al punto anterior no existe nece-
sidad de tener subcentros.

Cuestion 7. — Se convino que, salvo para estrellas variables, es suficiente dar
promedios y las referencias bibliograficas de las medidas que fueron promediadas.

Cuestién 8. — Existe interés en que se publique una lista de zonas en las se
ha hecho fotometria. Esta lista debiera proveer ademas detalles sobre la extension
de las zonas, el sisterna fotométrico usado, etc.

Cuestion 9. — No hubo consenso, pero la opinién se incliné 3 dejar esto en
manos de los colegas interesados.






ENGLISH

Summaries






PROGRAM

October 16
1. — Reduction of photoelectric observations - Dr. H. Moreno - Uni-
versidad de Chile.

2. — Atmospheric extinction - Dra. Adelina Gutiérrez-Moreno  Uni-
versidad de Chile.

3. — Photoelectric instrumentation - Ing. O. Gonzilez Ferro - Ob-
servatorio de La Plata.

4. — Photometry of eclipsing binaries - Dr. M. de Groot - Observatorio
Europeo Austral.

5. — Photometry of clusters - Dr. J. E. Hesser - Observatorio Inter-
americano de Cerro Tololo.

6. — Photometry of novae - Dr. A. Ardeberg - Observatorio Europeo
Austral.

October 17

7. — Photometry and galactic structure - Dr. A. Feinstein - Obser-
vatorio Astrondémico de La Plata.

8. — Photometry and spectroscopy - Dr. P. S. Osmer - Observatorio
Interamericano de Cerro Tololo.

9. — Photoelectric spectrophotometry - Dr. J. Stock - Instituto Ve-
nezolano de Astronomia - Mérida.

10. — Information and catalogues - Dr. C.. Jaschek - Observatorio-
Astronémico de La Plata. ’
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REDUCTION OF PHOTOELECTRIC OBSERVATIONS
Huco MORENO

Departamento de Astronomia - Universidad de Chile

A review of the advancement of reduction methods in photo-
electric photometry since 1946, when Kron discovered the astrono-
mical applications of the 1P21 photomultiplier, is presented. No
details of the reduction procedures are given, since they involve
mainly extinction determinations, which will be dealt with in another
paper. Special importance is given to the use of electronic computers
in the reductions, and to the increasing tendency to make a large
part of the reductions (or at least of the preliminary reductions)
by a computer attached to the telescope itself. The importance of
cooperative work in some problems, such as the establishment of
photometric sequences of faint stars, is stressed.

ATMOSPHERIC EXTINCTION
ADELINA GUTIERREZ-MORENO

Departamento de Astronomia - Universidad de Chile

A review of the methods for determining atmospheric extinction
is presented. Refinements such as the AA method for magnitude
extinction, and the ultraviolet depression in the broad-band U-B
extinction are reviewed. An expression for monocromatic extinction
from A\ 3000-6000 A, including Rayleigh scattering and dust com-
ponents plus three absorption bands, is given.

It is concluded that the excellent photometric quality of skies
such as those northern Chile highly recommends the use of these
refined methods of reduction for accurate photometric work

PHOTOELECTRIC INSTRUMENTATION
OMar H. GoNzALEZ FERRO

Observatorio Astrondmico - La Plata
The object of the paper is to call attention to the most important

factors to be considered when at a Latin-americar research center
the construction or acquisition of a photoelectric photometer is decided.
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After a short summary of the different techniques used, an
analysis is made of the most important factors which have to be
considered in the selection of the technique” best suited to the par-
ticular needs. Besides the common technical aspects, also some very
important external (environmental) are considered.

PHOTOMETRY OF ECLIPSING BINARIES
MART pE GROOT

Observatorio Europeo Austral, Santiago - Chile

A short review of some of the most interesting features about
the observation of eclipsing binaries is presented. Atter a discussion
on the importance of eclipsing binaries the following subjects are
treated: methods of observation, apsidal motion, mass determination,
gas streams and evolution. Finally a list of interesting objects in the
Southern sky is given as a stimulant for observers.

PHOTOMETRY OF CLUSTERS
James E. HESSER

Observatorio Interamericano de Cerro Tololo

A brief review is given of some of the current problems of open
and globular clusters, with emphasis on areas that should illuminate
the connection between the old disk objects and the halo obijects.
Examples are drawn fromrecent work on southern clusters.

PHOTOMETRY OF NOVAE

ARNE ARDEBERG

Observatorio Europeo Austral, Santiago - Chile

Photometric data provide one of our most important sources of
information on novae. The great majority of the photometric obser-
vations of novae has been made with wide pass bands. Wide-band
photometry gives high light-gathering power and observational data
that are of good physical relevance, especially if accompanied by
spectrophotometric measurements. However. it has to' be remembered
that the strong emission features make transformations between
instrumental and standard magnitude and colour systems. very dif-
ficult and also time dependent. Evidently the obtained information
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gains very much in value, if the same instrument can be used
throughout the evolution of a nova. The critical dependence of the
results on positions and structures of the emission features make
thé interpretation of photometry with intermediate and narrow pass
bands a difficult task. Moreover, the limiting magnitude with narrow-
band filters will normally not be better than that of spectroscopy.
The available photometric data for novae show that many more
observations have to be done especially for the rising branch of
the light curve and around the primary luminosity maximum. These
observations should preferably be made with high precision as well
as time resolution. The relatively great lack of observational data
for the later evolutionary phases should be easy to remedy even
with telescopes of moderate size. Only recently larger interest has
been paid to the colour curves of novae. These curves can be quite
valuable for a study of the emission-continuum, relation, especially
for later evolutionary phases, when spectra are difficult to -obtain,
and for extragalactic novae in general. Whereas very essential for
the interpretation of the physical process of a nova, the maximum
luminosity is a parameter dificult to determine. It is hard to secure
it observationally, the distance to the novae and the amount of
interstellar reddening are difficult to determine. The most favourable
cases with respect to distance and reddening are novae in M3l and
(especially) in the Magellanic Clouds. Well calibrated regression
lines exist for the relations between maximum luminosity and time
of early decline and between time of final rise and early decline.
For the calculation of the radiated energy outburst the major problems
are posed by the distance, the absorption and the bolometric correction.
For novae in the Magellanic Clouds and also in M31 the distance
and the absorption can be regarded as known. However, the bolo-
metric correction always remains a great problem, as we still do
not know very much about the spectral energy distribution of novae.
From the data available there seems to be great similarity in prac-
tically al observational respects between novae in the Galaxy, in M31
and in the Magellanic Clouds.

PHOTOMETRY AND GALACTIC STRUCTURE
ALEJANDRO FEINSTEIN

Observatorio Astronomico - La Plata

The photometric study of the stellar and non-stellar objects: con-
nected with structure of the Milky Way is discussed. The main topic
relates to the young stars situated in the spiral arms, like O-B3 stars,
Be, WR, Cepheids, M supergiants and open clusters younger than
5 X 10%-years. The important results obtained through the measure-
ments of the hydrogen lines with interference filters are specially
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emphasized. On the other hand the lack of reliable photometric in-
formation obtained from the Be and WR stars is stressed.

PHOTOMETRY AND SPECTROSCOPY
PaTrick S. OSMER

Observatorio Interamericano de Cerro Tololo

Photometry and spectroscopy are of great importance to Latin
American astronomy in at three areas of research which are funda-
mental to stellar problems: (1) the investigation of new catalogues
of stars found in objetive prism surveys, (2) the application of
higher resolution spectroscopy and current theoretical techniques to
bright, previously unstudied, southern stars in order to determine
their physical properties, and (3) the testing of new theoretical
predictions for stars in which normal assumptions about thermody-
namic and hydrestatic equilibrium do not apply. Examples of prob-
lems within each area are given; for many types of stars the best
candidates for study are found in the southern hemisphere. In addition,
a description of a study of the brightest stars in the Magellanic Clouds
is included as an illustration of how a specific project can relate to
each area.

PHOTOELECTRIC SPECTROPHOTOMETRY
JurcEN STOCK

Instituto Venezolano de Astronomia
Mérida - Venezuela

The evolution of the visual spectral classification system is des-
cribed starting from the one-dimensional system. An analysis is per-
formed regarding the number of free physical parameters (N) needed
to characterize the appearance of a spectrum and this number is then
compared with the number of spectral parameters (n) which cha-
racterize effectively a spectrum. It is concluded that at ‘the present
time both quantities are unknown. The photoelectric spectrophoto-
meters may be the devices needed to specify n. A brief review is
given of different types of instruments available.

INFORMATION AND CATALOGUES
CARLOS JASCHEK

Observatorio Astronémico - La Plata

The situation regarding photometric information is analyzed. At
the present time this information is duplicated every five years. The
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effort made for the “European Stellar Data Center” by Dr. B. Hauck
and collaborators at Lausanne is discussed in detail. Attention is drawn
to a number of problems not yet solved (points 1 to 9). During
the idscussion of these points the audience agreed on a number of
conclusions the most important of which are summarized below:

That printed catalogues should be published about every five
years and that annual supplements should be brought out. That data
center should be able to provide the information on punched cards
and tape. That catalogues only need to provide average values, but
that bibliographic references to original observations must be given.
That a list of existing photographic photometries should be provided,
with a description: of the region covered and the photometric system
used
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