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INTR0DUCCION

La finalidad de este informe es aquella de dar una visién répida
del estado actual de las ideas sobre el origen de las estrellas .
Debo confesar que cuando acepté presentar un informe en esta reu=-
nién y elegi para ello este tema, pensaba en algo diferente de 1lo
que salié; pero cuando me encontré delante de un fichero biblio-
gréfico (por supuesto muy incompleto) conteniendo alrededor de 300
trabajos, casi todos de los dltimos 10 aflos, tuve que tomar algu-
nas decisiones drdsticas. Las dificultades enormes que tuve que
superar, podrén apreciarse pensando, por ejemplo que 88lo tres se-
manas antes de la reunién (el dfa 20 de octubre’ para ser exacto )
llegbé a Cérdoba el Tomo de los "Proceedings of the 3rdaymposium on
Cosmical Gas Dynamics" conteniendo no menos de 14 trabajos de con-

siderable importancia para el problema de que nos ocupaﬁos.

Por este motivo he tenido que limitarme a desarrollar sélo algu-
nos puntos, a mi parecer de particular interés, omitiendo ocuparme
de otros, cuya importancia es seguramente muy grande. Entre 1los
argunentos mgs importantes que tuvieron que omitirse estdn los re-
lacionados con los problemas de inestabilidad hidrodindmica decier-
tas formaciones nebulares y con consideraciones de magneto-hidro -
dindmica (comp. por ej. varios trabajos em 3°T Symposium on Cosmi-
cal Gas Dynamics, 1958), el problema de la nucleogénesis en las es~
trellas (comp. por ej.Cameron 1957, Burbidge y Burbidge 1958) ¥
todo lo relativo a los problemas de la rotacidn_estelar y de 1las
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estrellas binarias. Ademds en todo el informe se ha puesto el acen-
to principalmente sobre el aspecto observativo del problema, pese a
que es mi profundo convencimiento él1 que observaciones aisladas son
de muy poca utilidad si no hay, en el fondo, algunas ideas tedricas
o hipétesis de trabajo, que permiten reunirlas en forma coherente y
comprensible, aunque fuera solo provisoriamente. A este propésito
creo mi deber reconocer (como por otra parte resultard evidente por
la exposicién) que me he dejado influenciar profundamente por 1las
ideas expuestas por el astrofisico soviético V.A. Ambartsumian en
una serie muy notable de trabajos, algunos de los cuales serdn ci-
tados en el curso del informe. Es muy lamentable que, debido a di=-
ficultades de idioma, casi todos los trabajos rusos me han sido ac-~
cesibles 86lo a través de los resvmenes publicados en las series de
las " Astronomical News Letters® (ANL). Las citas bibliogréficas no
pretenden ser completas y, de todos modos, han sido limitadas a los
dltimos afios.

1. Asociaciones Estelares

Hace aproximadamente diez afios, el problema de la evolucién de las
estrellas he sido colocado sobre bases enteramente nuevas por el
descubrimiento de las asociaciones estelares debido esencialmente
a Ambartsumian (1947, 1949). €omo las propiedades de las asociacio-
nes O y T han sido descriptas por muchos autores, no vamos a repe-
tirlas aqui. Un informe completo ha sido preparado por Kourganoff
(1952), conteniendo una amplia bibliografia especialmente relativa
a publicaciones rusas; sin embargo, como desde 1952 se han publica-
do una gran ndmero de trabajos sobre asociaciones y mu mevas
asociaciones han sido descubiertas, en el apéndice se encontrad

una descripcién de las asociaciones conocidas.

En resimen las siguientes conclusiones pueden considerarse razc

nablemente bien establecidas.

(a) “Las asociaciones O son grupos inestables de estrellas, que
contienen en su interior algunas estrellas de los tipos O-B3; sus
didmetros son muy variables (de 30 a 300 ps) como también los ni-
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meros de las estrellas que las componen.

(b) Muy a menudo existen en una dasociacién uno o més nicleos,
conatitufdos por cimulos galdcticos en gemeral no muy ricos en es-
trellas (pero algunos ctmulos riquisimos, como por ej. h y X Per-

sei pueden ser también ndcleos de¢ asociaciones).

(c) Con gran frecuencia entre los miembros de las asociaciones
se encuentran estrellas miltiples de un tipo especial, denominado
"trapecios" (porque son similares al conocido trapecio de Oridnm) y
cadenillas de estrellas; ambos tipos de formaciones son fuertemen-
te inestables,

(d) Muy a menudo (pero no siempre) las estrellas de una asocia-
cién estdn mezcladas con nebulosas gaseosas irregulares, son fre-
cuentes entre los miembros de asociaciones O,estrellas del tipo de

Wolf-Rayet y P Cygmni.

(e) En muchos casos el estudio de los movimientos propios de los
miembros de una asociacién ha permitido mostrar'qpe las asociacio-
nes se expanden, como si las estrellas que la forman hubieran sa-
lido todas desde una regién muy pequefia hace algunos millones de
afios (Blaauw 1952, Blaauw y Morgan 1953 a, Markarian 1953 a y b,
Strand 1958).

() Las asociaciones T son grupos (presumiblemente inestables)de
estrellas de escasa luminosidad y de tipos espectrales adelantados
que contienen en su interior algunas éstrellas variables de la cla-
se T Tauri (ver més adelante); sus didmetros son mucho mds peque-
filos que aquellos de las asociaciones O y el nimero de sus miembros

es muy variable.

(g) Algunas asociaciones O (Orién I, Monoceros II, Sagittarius II
etc...) contienen en su interior variables tipo T Tau, de manera
que son, en realidad; asociaciones mixtas: ( O-T ); podrfa ser que
un estudio adecuado mostrara que todas las asociaciones O son mixz-
tas, pero no puede decirse nada en este propésito. Por otra parte
hay seguramente asociaciones T que no contienen en su interior es-
trellas O-Be
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(h) Todas las asociaciones T conocidas estdn relaciohaaas‘con
nebulosidudes difusas mfs o menos extensas, aunqne:én algunos ca-
808 estrellas individuales del tipo T Tau no aparezcan envueltas en
nebulosidades ( RU Lup ).

vEllinterés de las asociaciones estelares para nuestro proﬁiema
consiste sobre todo en la circunstancia de que, por el mismo moti-
vo de su inestabilidad, deben ser objetos de formacién reciente.
Después de un t}empo del orden de 107 aflos una asociacién no po-
drfa ser mds reconocida como tal, porque sus miembros se . habrfan
dispersado completamente y mezclado con las estrellgs del campo ga=
léctico general, cuya edad media, en proximidad del sol es de 4> é
5 x 109 afios (Johnson and Sandage 1955). Esto coincide con nues -
tras ideas generales sobre la evolucién de las estrellas, dado que
una estrella de los tipos O =-B3 no puede tener una edad mayor que
106 6 107 afios, porque las fuentes conocidas de energia no podrian
mantener su irradiacidén por un tiempo més' largo que éste.

Esta observacién ha llevedo a Ambartsumian a afirmar que: las es=

trellas se originan por grupos en las asociaciones estelares que

son agregados de estrellas de edad menor que 107 afics. Pese a que
algunas dificultades relativas al nimero actual de estrellas B ha-

yan sido presentadas por Roberts (1957), hoy se tiende & aceptar
esta conclusién como definitiva.

El corolario de esta afirmacién es que cada vez que una estrella
de un tipo determinado se encuentra ser miembro de una asociacién,
se puede afirmar que debe tratarse de una estrella de formacién re-

ciente (menor que 107 afios).

Esto tiene especial interés, para el caso de estrellas de tipos
especiales como (ademfs de las gigantes azules O =B3) las . varia-
bles tipo T Tau, las estrellas de Wolf-Rayet, las estrellas B con
1{neas de emisién (tipo P Cyg), la variable idnica v Car y algunas
supergigantes rojas, como aquellas estrellas que se observan en h
e X Per (Bidelman, 1943); probablemente las variables tipo {3 CMa
caen también en esta clase de objetos (G.Miinch y Flather, 1357 ).
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Claro estd, entonces, que el estudio de las propiedades de los
miembros de las asociaciones debe ser particularmente importante
para el problema del origen y de las primeras fases de la evolu-

cién de las estrellas.

La estreéha relacién entre asdciaciones y nebulosas difusas ha
conducido a la mayoria de los autores a afirmar que 1los miembros
de una asociacién se forman ( con uno u otro mecanismo -) desde 1la
materia interestelar difusa. En realidad existen +tres posibili-

dades:

.

(a) Las estrellas se forman por condersacién de la materia in-

-terestelar.
(b) La materia interestelar es emitida por las estrellas.

(¢) Las estrellas y la materia interestelar se forman ambas ( no
necesariamente en el mismo tiempn ) desde una forma de materia di-

ferente ( preestelar ).

Conviene, sin embargo, antes de seguir con nuestro andlisis, se-
fialar dos hechos observacionales. E1 primero consiste en. ‘que todo

indica que las estrell=s de una asociacién no se forman todas en

el mismo tiempo ( G. Miinch, 1956 ); quizds la ilustracidn méds evi-
dente de esto la tenemos en la asociacién Ori I, donde la edad de
las estrellas del Trapecio es de 3 x 102 afios ( Strand 1958, desde
la velocidad de expansién ) mientras 1o6s tres miembros alejados de
la asociaqidn,-A E Aur, w Col y 53 Ari deben haber salido del.
centro de 'la asociacién algo como hace 5 x 106 afios (Blaauw y Mor-
gan 1953 b, Blaauw y Morgan 1954, Blaauw 1956 b). '

Segin Ambartsumian ( 1958 ) las nebulosas relacionadas con las
asociaciones se expanden también y esta afirmacién resulta confir-
mada por las observaciones de la nube de HI en A" 21 cm. en la
regién de Orién ( Menon 1958 ); la velocidad de expansién observa-
da ( 10 ¥m/seg’) conduce a suponer que la expansién se haya inicia-
do hace 2.4 x 10° afios. Las observaciones épticas de G.Miinch (1958)
con el método de la ranura miltiple confirman una expansién gene-

ral de este orden, pero demuestran la existencia (-@or otra  parte
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ya conocida y esperada ) de una turbulencia muy considerable.

E1l otro Lecho aludido es la circunstancia de que las asociaciones

estelares son sistemas de energia positiva ( considerdndose como

energia potencial cero la energia potencial del sistema, cuando sus
miembros se encuentran dispersados al infinito ). Ambartsumian ha
insistido en repetidas oportunidades sobre este hecho de fundamen-
t41 importancia teérica ( cfr. p. ej. Ambartsumian 1954 a, 1955 c).
En un grupo de estrellas, como las asociaciones Perseus I1I, Lacerta
I, Cepheus I, Carina I, el Trapecio de Orién, que se expanden con
velocidades del orden de 10 lm/seg, la energia cinética es muchas
veces mayor ( en valor absoluto ) que la energia potencial; por lo
tanto su energfe total es seguramente positiva. Por supuesto exis-
_ten muchos cimulos, algunos de los cuales pueden ser partes de una
asociacidn, cuya energia total es negativa; éstos son dindmicamente
estables y se mantendrdn reunidos por un tiempo del orden de 109
afios, por lo menos. Tales son, por ej. los clmulos h y X Per, para
los cuales Petrie ( 1957 ) no pudo encontrar ninguna indicacién de
expansidn; desde sistemas como éstos se han formado los cimulos ga~
14cticos estables actuales como las Pléyades, el Praesepe etc...Pe-
.ro lo esencial es que las asociaciones en su conjunto y también mu-

chos sistemas contenidos en ellas poseen una energfa total positiva.

II _Origen de las asociaciones estelares.

E1 probiéma es, ahora,'el de como pudieron originarse estos sis-
témas de energf{a positiva. La teorfa més popular es aquella de wuna
condensacién de material interestelar por inestabilidad gravitacio-
nal, siguiendo una linea de razonamiento debida a Jeans ( 1929 ).
Brevemente, cuando la longitud de onda de una perturbacién que se
propaga en un medio gaseoso, homogéneo, infinito, es mayor que un
1{imite determinado A} , i se toma en cuenta la gravitacién la am-
plitud de la perturbacién aumenta indefinidamente y en el medio se
forma una condensacidén estable cuyas dimensiones son del orden de
)9 . La deduccidén de esta propiedad es elemental y el valor de %
éstd dado por la ecuacién
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donde G, R y H son, respectivamente, la constante gravitaciénal,
la constante de Boltzmann y la unidad de peso atémico, T , f ¥ P
son, respectivamente la temperatura, la densidad ¥y el peso molecu-
lar del gas.

Dudas sobre la aplicabilidad de la ecuacién (1) han sido elevadas
en varias oportunidades, pero ha sido demostrado que la ecuacidén
queda prédcticamente la misma también si el medio se encuentra en
movimiento de rotacién ( Chandrasekhar 1955 ) y si estdn presentes
campos magnéticos ( Chandrasekhar y Fermi, 1953 ). Las complicacio-
nes introducidas por la turbulencia son muy serias, especialmente
en consideracién de que los movimientos interiores de la materia
interestelar son de tipo supersénico y no pueden ser consideradas
en esta oportunidad. Por otra parte, aplicando el teorema del vi-

rial se llega aproximadamente a la misma ecuacidén (1).

Adoptando para T y f 1los valores de 1002 K y 10-24 gr/cm3,res-
pectivamente y suponiendo el gas constituido por étomos de' hidrége~
no neutros ( =1 ) se halla Aj =260 ps que es del orden ( aun-
que algo mayor ) de las condensaciones observadas en los brazos de
las espirales ( cfr. por ej. Van de Hulst, 1358 ). Segin esta teo-
ria en un medio homogéneo gaseoso, que se extiende indefinidamente,
se formarian entonces primero grandes condensaciones del orden de
250.ps de didmetro, las cuales deberian sucesivamente fraccionarse,
con el mismo proceso, hasta llegar a condensaciones suficientemente
pequeflas y densas para que su temperatura pueda determinar una ra-
diacién suficiente en la regién visible del espectro; éstas dltimas
son las estrellas recién formadas, las cuales se encuentran asi

todavia en un estado de contraccién gravitacional.

Una cuestidn que se presenta de inmediato es la de la posicidén de

1zo €strellas recidn formadas en el diagrama de Hertzsprung-Russell.

Zu licn conoeido que desde s primer descubrimiento, el diagrama de

-
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Hertzsprung-Russell ha aido interpretado como el diagrama fundamen—
tal de la evolucién estelar (comp. p. ej. Russell, Dugan, Stewart
1927); ein embargo su verdadero significado ha sido entendido sélo
después - que se 1llegd a interpretar la secuencia principal como el
lugar (en el diagrama) de las estrellas que tienmen como fuente de
energia las reacciones termonucleares del H (comp. p. ej. Cameron,
1957).

La determinacién empirica de este lugar por Johnson ¥y Morgan
(1953) y por Johnson y Hiltmer (1955) permite, para cualquier grupo
de estrellas cuyo diagrama de H.-R. estd determinado, 1llegar a la
conclusién de si la produccién de eilerg{a en aquellas se debe a las
reacciones termonucleares del H 6§ a otra fuente. En el problema de
las estrellas recién formadas, tienc, por lo tanto, sumo interés la
determinacién exacta de la forma de? diugrama H.-R. de los miembros
de una asociacién. Fundamentales son para esto las mediciones foto-
eléctricas de Walker (1956, 1957 a) de los ctmulos NGC 2264 en Mo-
noceros II y NGC 6530 en Sagittarius I y de L. L. Johnson ( 1957 b)
para las estrellas de Orién I. En los tres casos los diagramas son
muy parecidos y muestran que las estrellas més brillantes han al-
canzado ya la secuencia principal, mientras las més débiles, en su
mayoria, resultan mucho mds luminosas que lo que corresponde & su
tipo espectral, colocdndose aproximadamente en la regién de las sub-
gigantes, Muchas de las estrellas de esta regién son variables del
tipo T. Tau, Otras observaciones de Walker (1957 b) de los cdmulos
NGC 6530, 6611 y I0 5146 confirman estos resultados.

Casi todos los A. consideran estas observaciones como la demos-
tracién de que estas estrellas se encuentran todavia en un estado de
contraccién en el cual sacan su energia desde fuentes gravitaciona-
les. Los cdlculos tedricos de modelos gravitacionales confirman ea-
ta conclusién (Henyey, Le Levelier y Levée, 1955). Sin embargo, no
hay que atribuir excesivo valor a estas deducciones; en realidad
todo 1o que las observaciones permiten afirmar es que en las prime-
ras fases de su evolucidén las estrellas no traen su energfa _ desde

las reacciones termonucleares del H (ciclo de Bethe y cadena p=p )
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0, por lo menos, existe una fuente de energia adicionalj; el acuerdo
con los modelos gravitacionales podria ser puramente casual y no es
de ninguna manera un argumento decisivo.

Por otra parte, la teorfa de la contraccidén gravitacional choca

con enormes dificultades de cardcter tedrico.

(a) El1 substrato gaseoso del cual deberfan formarse las asocia~
ciones no se extiende indefinidamente, sino, presumiblemente, se
encuentra distribufdo mds o menos homogéneamente en los brazos de
las espirales, cuyas dimensiones transversales son del mismo orden
de )J En estas condiciones no es de ninguna manera séguro que se
realice la inestabilidad gravitacional invocada por la teorfia; por
ej. un campo magnético de 7 x 10~ elimina la inestabilidad (Chan-
drasekhar y Fermi, 1953) y esto es precisamente del orden de los
campos magnéticos necesarios para explicar la orientacién de los
cristales que determinan la polarizacién interestelar (comp. p.eje.
Serkoski, 1958).

Esta dificultad, sin embargo podria no ser decisiva, porﬁue los
cdlculos magnetohidrodindmicos valen para un plasma, mientras el
gas inicial es esencialmente 1 al estado neutral. La accién estabi-
lizante del campo deberfa, entonces, aparecer recién cuando, debido
a las condensaciones sucesivas,el material (ya transformado en es-
trellas) haya sido ionizado considerablemente. Este proceso y el
campo magnético de las estrellas as{ formadas han sido considerados
por Mestel y Spitzer (1956) y por Mestel (1958).

(b) E1 tiempo de la contraccién gravitacional es muy largo (Strdm-
gren 1955), del orden de 5 x 107 afios, lo que muy diffcilmente

puede conciliarse con los datos relativos a las asociaciones.

Una teoria algo modificada de inestabilidad gravitacional vélida
para un medio de extensién limitada (esfera, cilindro) en la que se
toma en consideracién una presién exterior sobre el contorno ha si=-
do analizada por Ebert (1955) y Bonnor (1956); mds recientemente
esta teoria ha sido desarrollada por Mc Crea (1957). Con estas
teorfas, quizds, el problema de la escala del tiempo seria menos se-
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rio.

(¢) Todas estas teor{as encuentran sin embargo, una dificultad
fundamental y (a mi parecer) insuperable en el hecho de observacidén
de que las asociaciones estelares son sistemas de energfa positiva.
Esto ha sido muy claramente puesto en evidencia por Ambartsumian
(1954 b) y confirmando por los cdlculos de Schatzman (1954). En
forma muy general podemos decir que un sistema en contraccién gra-
vitacional tiene necesariamente una energia negativa ( si no, no
podr{a contraerse ) y no es posible comprender como puede sucesiva=-
mente transformarse en un sistema con energia positiva. Desde lue=-
g0 también un sistema con energf{a negativa puede perder sus mien-
tros por "“evaporacién"; pero el tiempo necesario para ello es del
orden de 108 afios por 19 menos y, entonces, de un orden de magnitud

mayor del observado.

Antes de hablar de la hipétesis de Ambartsumian, se mencionan aqui
solamente una teoria de 6pik (1954), que hace intervenir en la for-
macién de las estrellas la explosién de una supernova, y otra de
Kaplan (1958), relativa a la formacién de nubes de gas interestelar
por efecto de ondas de choque estacionarias asociadas con pérdida
de energia por radiacién. La primera nos parece en total desacuer-
do con los datos de observacién y la segunda no puede ser discutida
aqu{; en parte se encuentra incluida en la Teoria de Oort y Spitzer

de la que nos vamos a ocupar brevemente.,

La teorf{a de Oort y Spitzer (1955) parte de la observacién de que,
debido a los choques ineldsticos entre las nubes interestelares, las
velocidades de éstas deberian disminuir y, pricticamente, anularse
en un tiempo del orden de 107 afios, que es el tiempo medio entre
los choques, si no existe un proceso que mantiene las altas veloci=-
dades observadas. El mecaniasmo imaginado por Oort y Spitzer es el
siguiente. Supongemos, inicialmente, un sistema de nubes grandes y
oscuras de gas y particulas sélidas (polvo); por efecto de un pro-
ceso que por ahora se deja indeterminado nace en el interior de una
de ellas una estrella O de alta luminosidad y temperatura superfi-

cial, Esto determina la formacidn, prdcticamente instantdnea, de

- 2] =



una esfera H II alrededor de la estrella, en la cual, sin embargo,
la densidad es la misma que en la regién H I (de gas neutro) exte-
rior, Por el exceso de presién la regién H II se expande rdpida-
mente, lo que determina la expansién de la nube y su desintegracién;
los fragmentos forman nuevas nubes, menores, que Se mueven con ve-
locidad elevada y al chocar con otras se rednen en nuevas grandes
nubes en las cuales el proceso vuelve a renovarse. M4s o mehos la
misma teorf{a ha sido propuesta independientemente por Biermann Yy
Schliiter (1955).

Savedoff y Greene (1955) han estudiado la dindmica de la onda de
choque producida por la esfera H II que se expande en la regiémn HI,
encontrando que el frente de la onda deberfa constituir una regidn
en que la densidad es unas cien veces mayor que la de la regidn ini~
cial; en condiciones comparables con aquellas de la nebulosa de O-
rién la velocidad de propagacién del frente es de 14 km/seg. la re-
g16n comprimida es inestable por perturbaciones (inestahilidgd de
Rayleigh-~ Taylor) y debe fragmentarse en pequeflas partes, determi-
nando, asf, la formaciép final de una asociacién de estrellas en
expansién. En notas sucesivas Savedoff (1956, 1958) trata de inter-
pretar en esta forma el grande arco de Barnard en Orién, llegando
para esto a una edad de formacidén de 1.9 x 106 afios, por una estre-
1la O de magnitud visual absoluta M, _ - 5.0 j la masa del arco es
de 10° y la tremenda energfa cinética correspondiente (1050 erg) no

serf{a incompatible con los otros datos.

Aparte la f4cil objecién de que no hay ninguna explicacién sobdbre
como deberia originarse la estrella O madre, esta Teorfa se presen-
ta muy atractiva desde varios puntos de vista. Sin embargo, segin
Menon (1958), no es suficiente para explicar los caracteres obser-

vados en la regién de Orién.

Es indudable que el mecanism. de Oort es fundamental para la di-
nédmica de la materia interestelar y es interesante especular si al=-
gunas formaciones anulares como aquella que se observa en la nebu-
losa cerca de Y Car o en NGC 7635 pueden haberse producido en es-
ta forma. Pero en lo que se refiere a la posibilidad de explicar
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en tal manera el origen de las asociaciones, creemos con Ambartsu-
mian (1958) que las observaciones no confirman la teorf{a. Ambartsu-
mian menciona como ejemplos NGC 2444, IC 1805 y el grupo alrededor
de A Ori en los cuales las dimensiones de la asociacién son meno-
res que aquellas de la nebulosidad asociada, de manera que debe ex-
cluirse la posibilidad de que las estrellas se hayan formado en 1la

periferia de la nebulosa.

La distribucién-de las estrellas de la asociacién sugiere una re-
lacién genética més directa con las estrellas O que excitan la ne-
bulosa.

Por lo tanto debemos admitir que en época reciente ha tenido 1lu-

gar en la regién central de los sistemas mencionados un proceso

intenso de formacién estelar que, posiblemente, sigue todavia.

E1l cuadro observado es aproximadamente el siguiente. Cada siste=-
ma mencionado corresponde a una gran nébula difusa (o a un sistema
de nebulosas); es presumible que esta vaya expandiéndose y su gdad
sea del orden de 2 6§ 3 x 106 afios. En la parte central de la nebu-
losa se encuentra un cimulo o un grupo de estrellas, cuya edad es
del orden de 1 6 2 x 108 afios o quizds menos. Este modelo de Ambar-
tsumian encuentra quizds la confirmacidén més decisiva en el sistema

de Orién ya anteriormente mencionado.

Por medio de consideraciones andlogas, Ambartsumian (1954 b, 1958)

llega a la conclusién dz que las asociaciones y las nebulosas que

las envuelven deben originarse desde un objeto de dimensiones rela-

tivamente pequefias, posiblemente de masa y densidad muy elevadas.,

Denominaremos protoestrella este objeto y preestelar la materia que
lo constituye; las propiedades fisicas de la materia preestelar son
desconocidas y, probablemente diferentes de aquellas de la materia

ordinaria.
III Las estrellas T Tauri y la hipétesis de la materia preeste-

lar.

El punto que debe ser examinado sucesivamente es é1 de si al es-

tudio de algunos de los objetos, que por las razones precedentemen=-
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te expuestas deben considerarse de formacibn reciente, puede propor-
cionar alguaa informacién,sobré esta hipotética materia preestelar .
En este orden de consideraciones vienen en primer 1lugar las estre-
llas del tipo T Tau.

El primero en llamar la atencién sobre las propiedades de las es~
trellas T Tau han sido Joy en un trabajo fundamental (Joy 1945) que
constituye todavia una de las fuentes mds importantes de datos sobre
estas clases de variables. Después de que Ambartsumian (1949) hubo
puesto en relieve la gran importancia cosmogbnica de tales estrellas,
la cantidad de investigaciones que se 1~ han dedicado se ha vuelto
enorme y paralelamente ha aumentado el nimero de variables de esta
clase. En 1946 el Catdlogo General de Kukarkin y Parenago alistaba
173 objetos clasificados como del tipo RW Aur; en 1958 1la segunda
edicién del mismo Catdlogo contenia no menos de 590 de tales objetos.
La observacidn de estrellas cuyo espectro tiene caracteres simila-
res al espectro de las estrellas T Tau en regiones galdcticas carac-
terizadds por la presencia de grandes nebulosas difusas (com. p. ej.
Joy 1949, Struve y Rudkjoping 1949, etc) ha contribuido a facilitar
el descubrimiento de las variables de esta clase.

Cabe mencionar que existe cierta confusién en la definicién de las
estrellas T Tau (Herbig 1952), porque muchos autores designan con
este nombre indiscriminadamente todas las estrellas con lineas de
emisién y tipo més adelantados que F que se encuentran en asociacio-
nes estelares o son asociadas con nebulosidades difusas. Por otra
parte las estrellas T Tau muestran ciertas variaciones irregulares
de brillo; como éstas son tipicas de las variables de la clase deno-
minada por Hoffmeister (1949) Clase RW Aur, y RW Aur es una estrella
T Tau, en muchos trabajos se emplea la denominacién "estrella T Tau"
como sinénimo de "variable de la clase RW Aur". Segin Herbig (1958)
los caracteres que determinan la pertenencia de una estrella a 1la

clase T Tau son:
(a) Un espectro de emisién en el cual deben estar siempre presen-

tes la serie de Balmer, las lfneas del Ca II (H y K) y algunas 1{-

neas del Fe I; otras lineas, entre las cuales tipicas 24068, 4076 -
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(s 11 ] » DPueden estar presentes o no, Cuando visible, el espectro
de absorcién es de los tipos F - 1,

(b) Ia asociacién con una regién nebulosa, luminosa w obscura.

(o) Una variacién completamente irregular de brillo de amplitud
no muy grande, alrededor de cierto brillo medio (variables RW Aur),

Descripciones de las propiedades de las estrellas T Tau, sea como
clase, sea para estrellas individuales, han sido publicadas en mu~
chas oportunidades y no necesitan ser repetidas (comp4rese por ej'
Joy, 1945, Kholopov 1951, 1957, Herbig 1952, 1957a, 1958); gran par-
te del Simposio sobre Estrellas no-estacionarias .que tuvo lugar en
Bjurakan en 1956 ha sido dedicado a las propiedades de las estrellas

T Tau.

Estrictamente relacionadas con las estrellas T Tau estén otros ob-
Jetos que deben ser considerados conjuntamentes especialmente impor—
tante para nosotros son los asf{ llamados "objetos Bbrbig—Haro'-(Her-
big 1951, 1952, Haro 1952, 1953). Estos consisten de un nicleo es~
telar o semiestelar con una’ pequefia nebulosa de emisién cuyas l{neas
més intensas son la serie de Balmer, A 3027-29 [0 II] ,2 4068-76

[s II] , acompafiadas por un débil continuo y un sistema de lineas
débiles de emisién de iones de baja excitacién (CalIl, Pe II,e « ) «
Hasta ahora se conocen solamente 7 de tales objetos, todos de magni-
tud aparente muy débil (16® & 17m), 3 cerca de FGC 1999 y 4 en 1la
regién de Orién (Haro, 1957). Un objeto con caracter{sticas bastan~
te similares es HD 138403, una estrella austral muy peculiar, envuel-
ta en un halo nebular de 6" de didmetro (Thackeray, 1956); sin  em-
bargo el espectro de emisién de .esta estrella parece presentar un ni-
vel de excitacién algo mds elevado.

Otra clase de objetos, relacionados cor las estrellas T Tau son las
variables tipo UV Cet o variables relémpago (Haro 1956)., Los nota=
bles descubrimientos de Haro y sus asociados,de variables sumamente
répidas en Oridén, Taurus y Monoceros (Haro y Rivera Terrazas 1954,
Haro 1954, Haro y Chavira 1955), demuestran la existencia en las aso-
ciaciones T o mixtas de importantes concentraciones de estrellas que
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sn muchos aspectos son précticamente idénticas a las variables del
tipo UV Cet. Haro oonsidera que estas ‘strellas (y también 1las va=-
rigbles UV Cet ordinarias en proximidad del Sol) pertenecen a la
familia de las estrellas T Tau (generalizadas) o sea son estrellas

de formacién muy reciente asociadas con material interestelar,

Adoptando provisoriamente la hipétesis, por oira parte muy razo-
nable, que las estrellas T Tau son estrellas de formacién muy re-
ciente (en tren de evolucionar hacia estrellas ordinarias), las cua-
les deben su inestabilidad precisamente a una permanencia de las
condiciones que han acompafiado su formacién, el problema es élde re-
conocer, entre la gran multiplicidad de fendémenos que ellas manifies—
tan, aquél o aquéllos que estdn directamente relacionados con su ori-
gen. La atencidn de los investigadores parece haberse polarizado
esencialmente sobre los hechos siguientes (Comp. p. ej. Ambartsumian
1957 a,).

(a) La variacién luminosa. lLa irregularidad de la curva de luz

parece sugerir que la variacidn luminosa es en su esencia accidental
Sin embargo el cardcter de la variacién es muy diferente de una es-
trella a otra. Por ej. T Cha (Hoffmeister 1958) muestra variaciones
completamente irregulares de 3 8 4 magnitudes en 1 6 2 dfas; las va-
riaciones de RU Lup son a reces muy lentas y a veces sumamente répi-
das, pero de amplitud pequefia (1m), RY Lup parece algo intermedia
entre éstas y BO Cephei que es la representante tipica de las varia-
bles "algoloides" cuya magnitud es normalmente constante, pero a in-
tervalos irregulares disminuye repentinamente de m4s o menos 1%, re—
cuperéndose_enseguida. T Ori algunas veces recuerda las variables
de la clase R (' B, mientras durante otros periodos es totalmente
irregular, ¢omo resulta de la curva de luz publicada por Parenago
(1954). Estas son todas variables t{picas de la clase RW Aur, Por
otra parte las variables ri4pidas de la clase UV Cet son caracteriza~
das por un brillo pridcticamente constante en el minimo de luz con re-

pentinos aumentos que se prolongan por solo algunos minutos.
Ambartsumian (1957a) llama la ateneidén sobre.el heoho de que para
3
cada estrella existe cierto brillo minimo, debajo del cual la es-
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trella no dssciends nunca. Fare u musids casos no es el vrillo mi-
nimo «1 gque més se hace notar siro iz constancia en proximidad del

méximo.

Muy notable es un andlisic de lss variaciones de UV Ceti por Oska-
nian (1957), en la hipbtesis ;ué eatce resultados puedan extenderse
a las variables répidas de Haro. Oskanian -encuentre. que; aparte los
reldmpagos, la magnitud de la estrella oscila lentamente con una am-
plitud de 0.8. ZLos reldmpagos son dc amplitud muy variable y pue-
den dividirse en dos grupocs con amplitud; respectivamente, menor ¢
mayor que 1l.25; a menudo estos ﬁltimqs son precedidos un par de mi-
nutos antes por reldmpagos mds débiles. La cafda de luz después de
un reldmpago tiene forma exponencial. La frecuencia de 1os reldmpa-
80s es relativamente constante.

{(b) La relacibén con nebulosas gaseosas, Hay dos clases de nebu-
losas asociadas con las estrellas T Tau. Primero viene lg nebulosi-

dad general {luminosa u obscura) que envuelve la asociacidn; tales
son, por ejemplo, la extensa nebulosidad de ia regifn Auriga=Taurus,
la gran nebulosa de Orién, la nebulosa M 8 etc. Ademés de éstas,
existen, sin embargo, otras pegquefias nebulosidades casi siempxe de
una forma muy tipica (nebulosas cometoides) guc parecen estar més
directamente relacionadas con algunas variables particulares, Alzu-
nas dé &stas (quizds todas) son variables de forma y de brillo y me~

recerfan una menciéh mds amplic.

Uze de los casos més .otables es, pc 2j. el de la nebulosidad al-~
rededor de T Tau. En 1852 Hird descubril al Sur-Oeste de esta es-
trella una débil nebulosa de unos 30" Je didmetro que sucesivamente
se volvidé siempre mds débil hasts desaparecer por completo en 1868;
1a nebtulosa de Hind lleva el ntmero 1%55 del NGC. Pero en 1868, C.
Struve descubrié otra nebulosa a 3' al Oeste de T Tsu, que envolvia
una estrella de 14%, y a la cual se dié el ntmero 1554 en el NGC. Ea
1877 la nebulosa de Struve desaparecid y no fué nunca vista desde
aquél tiempo. Pero en 1890 Barnard y Burham volvieron a observar la
nebulosa de Hind, pero sumamente débil, en el 1fmite de los mayorec
telescorios del tiempo. Dc83e 90 ¢r adelante NGC 1555 fué  estu-
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Ji.ua fotogrdiicamente con bastante detalle, encontridndose consi-
czrables variaciones, que mostraron que la luminosidad de la nebulo-
3a no es simple luz reflejada, aunque ésta pueda desemrefiar cierto
papel. Finalmente en la proximidad inmediata de T Tau, Barnard des-
cubrié otra pequefia nebtulosidad de forma eliptica, cuyas variaciones-
vudieron ser observadas fotogridficamente en los afios sucesivos y cu-
;0 zzuectro ha sido observado por Hefbig (1950). Probablemente 1la

=rvoliura nebulzr de los objetos Herbig-‘laro es similar a esta Wtima.

Otros casos tipricos son NGC 2231 alrededor de R Mon (v. por ej.Dun-
can, 1956) y NGC 6729 cerca de R Cr A, En todos estos casos la re-
lacién con la variable es evidente, pero resulta diffcil explicar la
luminosidad de la nebulosa como luz estelar reflejada; esto se dedu-
<e tanto .de las variaciones de brillo, como de observaciones de po-

larizacién (véase, sin embargo Whitney y Weston 1948).

Fa

(c) El fendmeno de la emisién continua. Los reldmpagos de-UV Cet

aztdn acompafiaios por considerables variaciones del espectro (Joy ¥y
’ ’ .
Humason 1949), En tales ocasiones las lineas de absorcién resultan

cubiertzs por wna emisién continua de considerable intensidad; en el

mismo tiempo lus lineas de emisién de Balmer adquieren mé&s inten si =
dad y zparecen otras debidas a He I y He II. A Un fenémeno andlogo
(Gesaparicién o debilitamiento de las l1{neas de absorcién porla pre-
sencia de wna fuerte enisién continua) se observa también en muchas
cctrellas T Tau especialménte en proximidad de los médximos del 'bri=-
1lo (Joy 1954). En el caso de las estrellas UV Cet, con respecto a
esta emisién continua hay que observar esencialmente tres cosas: Su
aparicién y desaparicifn en un tiempo sumemente.corto, la cantidad
considerable de energfa emitida y la distribucién e§pectra1';ae - la
energf{a. Todos estos caracteres excluyen la posibilidad de inter-
pretar este fenémeno como uwna radiacién térmica ordinaria, Ambartsu-
mian (1954 c, 1957,a,b,c,) sugiere que lo que se esté4 observando es
la expulsién,desde las capas m4s internas,de una parte de la materia

interior, que segin é1 es la fuente de la enbrgig estelar.
Por extensién, la emisién continua es atribufda a la misma causa
tcatidn en el caso de las estrellas T Tau y_objetos reldecionados con
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ellas. La emisién contfnua de estos objetos ha sido =\ ~rgments Je

muchas investigaciones (Haro y Herbig 1955, Herki,; 10%f)., Apsvonte-

mente hay dos tipos de emisién continuwa: un cortinuo ;enorul,qac pro-

duce un velo general sobre las lfneas de absorcidén y parece er al-
guna forma relacionado con la intersidad de las linezs de Palmer, ¥y
un _continuo limitado a una regién ultravioleta alrededor de A 3500
1; &ste dltimo se presenta sélo en algunos objetos (el 20 % ) de los
que tienen H,. en emisién. Bohm (1956,1958), en base a un ardlisis

espectrofotométrico concluye que el continuo ultravioleta podria ser

debido al continuo de Balmer y a miembros elevados de la serieno sc-
parados; sin embargo Herbig (1958) ro comparte esta opinién, que
parece diffcil poner de acuerdo con las observaciones de Ilwnger ¥y
Kron (1957,1958) de una muy elevada polarizacién (el 55%) de la 1luz
correspondiente a este continuo en la estrella T Tau,NX Mor. Sin em-
bargo Hiltner e Iriarte (1958) han mostrado que las observaciones de

Hunger y Kron son contaminadas por la luz de otra estrella cercana.

Para llegar a una conclusidn sobre la naturaleza de la emisién con-
t{nua es interesante también considerar su relacién con la lurinis-
cencia de las nebulosas peculiares asociadas con muchas estrellas T
Tau (Ambartsumian 1955 a y b, Dombrovski 1957, Khatchikian 1957,
Greenstein 1948, 1957 a). En todos los casos las observaciones en
luz ordinaria o polarizada y el espectro son dificilmente concilia-
bles con la hipétesis de una simple reflexién o difusién de la 1luz
estelar y con radiacién térmica.

Un profundo andlisis sobre las fuentes posibles de energfa de 1las
estrellas T Tau se debe a Greenstein (1957 b), con 1ld conclusién ce
que hasta ahora no existe una hip6tesis verdaderamente satisfactoria
que pueda explicar todas las observaciones. Quizds la de una con-
traccién gravitacional serfa podav{a la mds sencilla y en el mismo
tiempo aquella que puede representar mejor los datos experimcntales.
Sin embargo, la hipétesis de una contraccién gravitacional, ademds
de las dificultades mencionadas en la Seccién 11, tiene, para el ca-
so de las estrella? T Tau, otros inconvenientes como ha 5ido yuezio

en evidencia por Schatzmann (1957). Por ej. el “iemro de ls con-
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traccién de una estrella K hasta llegar a la secuencia principal, se-
gln los cdlculos de Henyey, Le lLevelier y Levée (1955) es del orden
de 108 afios o sea mucho més largo que la vida de la asociacién T y
no se ve como este tiempo pudiera hacerse mds corto. Otra dificultad
es la del momento rotacional de las estrellas; las observaciones de
Herbig (1957b) muestran que las estrellas T Tau tienen una velocidad
de rotacién considerable que aumenta haoia 1los tipos mds adelanta-
dob, mientras las estrellas de la serie principal no tienen casi ro-
tacién. Por la conservacién del momen+*~. la velocidad angular debe-
rfa crecer por efecto de la contraccién (y no disminufr), &{Cémo pmdo
la egtrella liberarse del exceso de momento rotacional?

Estamos, as{, reducidos de nuevo a la idea fundamental de Ambartsu=-
mian de la materia preestelar. Er las estrellas T Tau (que se ‘han
originado recientemente de protoestrellas, las cuales estdn consti-
tufdas por materia preestelar muy densa) se realizan en gran escala
procesos de desintegracién de la materia pre-estelar, procesos que
serf{an similares a 1os fendmenos de desintegracién radiocactiva; esta
materia se conserva por lergo tiempo en el interior de las estrellas.
Ambartsumian, inclusive llega hrasta afirmar que estos procesos, y no
las fuentes termonucleares conccidas,son el origen de la energfa de

todas las estrellas (lo que ncsotros no consideramos aceptable ).

Para explicar las particularidades de las estrellas T Tau, hay que
suponer ademds que

(a) La liberacién en las capas exteriores tiene un cardcter dis-

continuo y se produce en grandes cantidades (1033 ergs para las es-

trellas UV Cet, 1035 ergs para las estrellas T Tau); cuando la 1li-
beracién se produce en capas debajo de la fotésfera,las variaciones
de brillo observadas son nds lz=ntas) cuando se producen en las capas
nds elevadas son més rdpidas (relémpegos), segin el mecanismo ( ra-
diacién de elecctrones relativisticos ¥ otro ) que transforma la

energf{a liberada en energfa éptica;

(t) La liberacidn en s{ os instantdnea, aunque el proceso de trans-
formacién en energfa 6ptica pueda necesitar cierto tiempo;
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(¢) En algunos casos el agente que transporta las fuentes ¢
cnergia llega hasta la materia interestelar y la liberacién ocurre
fuera de la estrella produciendo los fendémenos de luminiacencia de

las nebulosidades cerca de las estrellas.,

El gran defecto de esta hipétesis es, desde luego, que por ahora
nada sabemos sobre las propiedades de la materia preestelar, aparte
el hecho de que deberfa ser muy densa. Parece que Ambartsumian pien-
sa en la posibilidad de una cantidad considerable de material fi-

sionable.

Sin entrar, por ahora, en especulaciones sobre esta cuestidn (fun-
damental por supuesto) nos parece que la idea de Ambartsumian es
sumamente interesante y digna de ser considerada por 1o menos comoO

hipbtesis de trabajo.

Para cerrar esta seccién es conveniente riencionar ura importante
observacifn de Herbig 63957 a) de la aparicién de dos ndcleos, apa-
rentemente estelares, entre 1947 y 1954 en la cercanfa del objeto

"Haro 12 a (Herbig 2) =n Orién. Los nuevos ndcleos no mostraron nin-
guna variacién desde la fecha de su aparicién hasta 1956. Segin las
balabras de Herbig " . . . . . tal vez hemos aqui constatado direc-
temente la fase inicial de un episodio de la evolucién estelar. Pue-
.de ser que ésta es la forma en que las estrellas T Tau comienzan su

historias. o« « « "

IV _Eta Carinae y su importancia cosmogénica.

Al considerar otros objetos relacionados con las primeras fases
de la evolucién éstelar, se nos presenta la interesante posibilidad
de que los fenémenos observados en la variable "unica", Eta Carinae,
sean también una manifestacién de la inestabilidad que acompafia la
formacién de una estrella ¢ un grupo de estrellas, En este sentido
es interessnte .anaiizar hasta que punto las observaciones son com-
patibles eon la idea de que,ns{ como las estrellas T Tau estdn rela-
cionadas con la formacién de estrellas de la secuencia  prineipal,
de los tiﬁ%s F en adelante, en forma andloga Eta Carinae seca aso~
ciada a la formacién de estrellas de gran masa (O-A-), Es‘*a poaiti-~
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1lidad ha sido sugerida por Gratton (1955) y por Thackeray (1956 b) y
gerd ahora. reexaminada; pero entes conviene quizés aclarar que segin
nuestra opinién l6s fTenémenos d¢ las primeras fases de la evolucién
de las estrellas pesadas no tienen poxfiué menifestarse en una -forma
Ynica segin.un esquema rigidemente determinado. ILa masa de las es-
trellas jue se origiman y las condiciones locales pueden determinar
ua camino evolutlivo -que, aunque similar en la sustancia, puede dar
lugar a manifc¢3tzciones exteriores diferentes. Por ej. los fenbme-
nos presentados por P Cyg desde su primera aparicién en el afio 1600,
aunque aparentemente bastante diferentes de los de m Car podrian ser
-una manifestacién de un curso similar de eventos en condiciones cir-
cungtaneiales diferentes. Bﬁscando otros casos de naturaleza posi-
blemente similar, ya ha sido sugerida (Gratton 1958) una relacién en-
tre v Carinae por un lado y, en objetos extragaldcticos, S Dor, ¥y
las variables de Hubble y Sandage (1953) por el otro.

El punto esencial es la conexidn de estas estrellas con asociacio~
nes estelares, porque‘este es el criterio que‘permite afirmar si son
o no de formacién reciente. E1 casc de n Car ha sido discutido por
Gratton (1955), perc. en vista de datos més recientes es conveniente

congiderarlo de nuevo.

La distribucién espacial de las estrellas OB en la regibén de la
gran nebulosa en Carina es un problema muy diffcil debido al hecho
de que probablemente en esta regibén estamos mirando a lo largo de un
brazo de espiral de la Galaxia. Segdn los resultados recientes de
doffleit (1956) las estrellas OB envueltas en la nebulosa se disper-
san sobre una distancia entre 1.3 y 4.3 kps, notdndose dos concen-
traciones a 1,2 y 2.0 kps y dos regiones pobres de estrellas a 1.5 y
2.7 kps, respectivamente. NGC 3293, un ctmulo bien cerrado con va-
rias estrellas BO se encuentra a 2.6 * 0,2 kps de distancia e IC 2944
(un ctlmulo més dispersado con algunas estrellas de los Wltimos tipos
0) tiene una distancia de 2.1 * 0.5 kps. Finalmente un tercer grupo
de estrellas OB algo méds dispersado estd a una distancia de 1.7 %
0.3 kps. Estos podrian ser tres nicleos de una asociacién con una
distancia media de 2 kps. En esta interpretacién el grupo de estre-
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llas a 1.3 kps formarfa otra asociacién mids cercana., Pero es posi-
ble también que la falta de estrellas en 1,5 kps no sea real y que
en realidad tengamos una Unica asociacidén que se extiende en profun-
didad quiz4s mds que 1 kps, con una distancia media entre 1.5 y 1.7
kps.

La distancia de y Car ha sido estimada por Gratton (1955) y por
Thackeray (1956 b) por medio de una comparacién entre los movimien-
tos de la pequefla nebulosa descubierta por Gaviola (1950) y Thacke-
ray (1950) y la velocidad radial de las lf{neas de absorcién. Este
punto, sin embargo, merece una consideracién més atenta.

El andlisis de los movimientos de las condensaciones de la pequefia
nebulosa por Ringuelet (1958) muestra con toda claridad que las di-
ferentes condensaciones han sido expulsadas por el niucleo central en
distintas explosiones; la época de cada explosién es marcada por un

mdximo de la curva de luz.

Adortando estas conclusiones se hallan los movimientos de la Tabla
I para las condensaciones de Gaviola; las épocas de las explosiones

corresponden a otros tantos mdximos observados de la curva de 1luz

Tabla I. Movimientos de la pequefia nebulosa de y Car,

Distancia
Condens. nicleo Epoca Movimiento

(") explos. ("/a)

1945
B 2,0 1890 0,036
[o] 1.9 1890 .035
g 3.4 1890 .060
h 4.9 1843 .048
d 4.9 1843 .048
isofot.10-13 gn 1750 +045

(Innes 1903). Si no tenemos en cuenta el valor que corresponde a la
condensacién g (que es muy inseguro), resulta muy notable el acuerdo

de todos los valores, que parece indicar (considerando tamiién 22 he-
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cho de que seguramente las condensaciones no se mueven todas con el
mismo dngulo respecto a la visual) una velocidad idéntica de movi-
miento centr{fugo, cualquiera sea la importancia de la explosién me=-

dida por el valor del méximo de la curva de luz.

El problema es, ahora, él de cudl velocidad hay que coordenar con
estos movimientos. ILa velocidad de las lfneas de absorcién observa-
das por Thackeray (1953a) y por Gaviola (1953) es de 475 km/seg (re-
lativa a las lineas de emisién). Estos valores se refieren a 1los
afios 1945=1953 y difieren considerablemente de aquel obtenido por
Whitney desde lus placas de 1893, que es de 180 * 40 km/seg. 0 200 =
30, segin se consideran o no las lineas del Fe I. Desde 1luego las
observaciones recientes merecen un peso mayor, pero podria surgir la
duda de que las observaciones de las dos épocas se refieren a mate-
riales diferentes; las de Whitney a la materia expulsada en 1390 y
las de Thackeray y Gaviola a la materia expulsada en otra explosién
que podrfa Laberse realizado alrededor de 1941, cuando la variable
sufrié un aumento de brillo de casi una magnitud (comp. por ej. O'Co-
nnell, 1956). En este caso la velocidad radial medida en 1893 seria
aquella que deberfa emplearse para determinar la expansién de la ne-
bulosa. Sin embargo Thackeray (1953b) ha moctrado que es sumamente
probable que el aumento de brillo de 1941 no se deba al nicleo, sino
a la pequefia nebulosa; el nicleo, por si, parece sufrir peguefias fluc-
tuaciones irregulares de algunas décimas de magnitud. ILa constancia
del espectro por un periodo de mds de 40 afios sugiere que esta es la
interpretacidn correcta y que debe haber algin error sistemdtico en

las observacioncs del afio 1893.

Indicando con 0 el dngulo entre la direccién del movimiento y 1la
visual, es
R _ o2 Y
(2) sin O Fnd

Adorde V es la velocidad de expansién y M oel movimiento propio ob-
cervedo (R en ps, V en km/seg y & "/a) Para V= 475 km/seg se

h2lle asi un valor de 'JLE ~, de 2800 ps para las condensaciones B
$in
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¥y C y 2100 ps para las condensaciones h y d, desde luezo lou wulores
de R pueden ser considerablemente menores, sezin el valor de sin ©

Adoptando la velocidad observada por Whitney (200 km/seg) 1los valo-

res de ﬁ:g se reducen a 1200 y 880 ps, respectivamente,

Por otra pairte es posible observar directamente el espectro de al-
gunas condensaciones; por ej. las observaciones de H, (Gratton 1958)
para la condensacidén d conducen a una velocidad radial del orden de
200 km/seg. La velocidad de expansién es seguramente superior a és-~
ta, 1o que demuestra que la velocidad observada por Whitney es dema-

siado baja.

La conclusibén es que la distancia de m Car esti casi seguramente
entre 1.0 y 2.5 kps y es probablemente préxima a 1.5 kps. Esta es-
timacién debe considerarse mds correcta que las anteriores (1.2 kps)

pero, como aquellas, coloca 7 Car en el interior de la asociacién.

La magnitud absoluta de % Car depende, naturalmente, ademds de la
distancia, del walor de la absorcidén interestelar; como este es su-
mamente variable en una regién llena de nebulosidades irregulares, la
conclusién anterior de que W Car en su mdximo de 1843, fué un obje-
to excesivamente luminoso, con M=-13 es correcta dentro de los 1{-
mites de error. Un valor ligeramente mds grande (M=-14) debe hoy

considerarse mds probable.

De aceptar la hipétesis inicial, de que W Carinae es una estre-
lia, o un grupo de estrellas, en formacién, todo esto mostraria que
al comienzo de la evolucién de una estrella (o de un grupo) se mani-
fiestan fenémenos de cardcter explosivo, con desarrollo de una can-
tidad enorme de energfa. Es muy diffcil, sin embargo pensar que es—
tos fenémenos sean la causa directa de la formacién de las estre-
llas, como si la materia expulsada pudiera sucesivamente condensarse
glrededor de unos nicleos, eventualmente coincidentes con las con-
densaciones a:tualmente observadas. Contra esta interpretacién es-

tdn los resultados siguientes.

(a) La elevada velocidad de expulsién de la mrteria, del orden de

unos centenares de km/seg, necesita después un adecundo mecanismno
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(que nc es fdcil imaginar) que reduzca la expansién de la materia en
todo un orden de magnitud para volverla igual a la velocidad de ex-
pansién de las asociaciones.

(b) Las observaciones espectroscépicas muestran que las condensa-
ciones de la nebulosa son ellas mismas centros de expansién (y por
lo tanto sumamente inestables) que muy diff{cilmente podrfan dar 1lu-
gar a la formacién de estrellas; en efecto, en las isofotas més ale-

jadas (Gaviola 1950) no se notan condensaciones de importancia.

Por 1o tanto, pese a la enorme magnitud de la energfa desarrolla-
da, que es del orden de lO50 ergs (o més), nos inclinamos a pensar
que estos fenémenos son manifestaciones secundarias que acompafian la
formacién de estrellas. Las condensaciones de la nebulosa apérecen
més bien como fragmentos de un material fuertemente inestable arro-
jados en el espacio por una explosién del nicleo. En este sentido
es sumamente interesante la observacién de un aumento de brillo de
la ncbulosa en 1941, sin una variacién apreciable del nidcleo, 1o que
demostrarfa una actividad propia del material expulsado 50 6 100

afios después de la expulsibn.

Claramente (y siempre en la hipétesis de que los fenémenos meni-
festados por m Car estén vinculados con las fases inicimles de la
evolucién estelar), hay dos posibilidades, por lo menos

(a) m Carinae es una estrella Vnica (o0 a 10 sumo un sistema de
dos o tres estrellas) recién formada; las explosiones son debidas a
la expulsibén brusca (explosiva) desde la superficie de la estrella
de cantidad de materia preestelar, tal como en las estrellas T Tau.
Contra esta interpretacién esti la escala enorucmente més grande del

fenémeno (por un factor del orden 1012 Ye

(b) 1w Carinae representa un grupo estelar (digamos de un orden
entre 10 y 100 masas solares), cuyas componentes se han formado o se
estén formando en un volidmen de un didmetro menor que 1000 6, guizés,
100 unidades astronbémicas, ¢ sea es una protoestrella en el sentido
de Ambartsumian (1953). ias manifestaciones exteriores a las cuales
asistimos podrian ser debidas a materia preestelar no inclufda en las
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velrdederas estrellas. Fn este caso la magnitud del fendmeno puede
comprenderse mejor; en efecto, la nasa de la materia preestelar que
produce us reldmpago de una estrella UV Cet no puede ser muy grande.
Suponiendo que la actividad de la materia sea del mismo orden que en
los procesos de fisién nuclear, se halla un valor de 1017 é lO18
ergs por gramo; la masa de materia activa correspondiente a una ex-
plosibn es de 1016 gramos para las estrellas UV Cet y 1024 gramos pa-
ra las T Tau. En la serie de explosiones de n Car, en el cdrso de
200 6 300 afios, sc necesitarfa una masa de 1032 6 1033 gramos de sus-
tancia activa, 1o que no aparece excesivo si la masa de las estre-

llas en tren ce formarse es del orden de lO36 gramos.

Por otra parte, tanto los fendémenos de w Car como aquéllos de las
estrellas T Tau parecen mostrar que una de las propiedades dé la ma=-
teria preestelar es una fuerte inestabilidad. Surgen, entonces, las
preguntas naturales . De dénde se forma la materia preestelar? ¢ Cé=~
no puede perdurar por un tiempo del orden de 106 afios en el interior
de las estrellas T Tau (y, segin Ambartsumian, por 109 afios en 1las

:zstrellas orc¢inarias)?

Por estos motivos la hipétesis de la materia preestelar requiere
como un complemento necesario aquélla de que en el Universo se rea-

lice una creacién contfnua de materia. ILa idea de una creacién con-

tiuna de materia en el espacio-tiempo no es nueva; er épocn relati-
vamente reciente ha ©ido considerada, por ej. por Tondi 7 Gold
(1948) y por Hoyle (1948), como una consecuencia de la e¢xpansién de

las nebulosas extragaldcticas.

Por supuesto nadie podria aceptar hoy seriamente especulaciones

fantdsticas como 1lu de Jeanz {(citado por Hoyle); pero es preciso re-

CONOCET Qu# Ntz i1'0& ¢ urinlentos scbre las particulas elementales
estdn todavia en COILL2nZ0S.

Las relaciones ontre los diferentes tipos de interacciones y 1los
principios de simetria (y, por ende, las leyce de conservacidn) dis-
tan mucho de ser completamente claras. En consecuencia desde el jun-

to de vista actual de la Fisica parece totalmente admisible que, da-
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= circunstanicias favoraetles, @i luwrres deterrinados y por tiem-
1.0s limitados, pueda ocurrir la produccién de grandes cantidades 3Je
materia, como en el fendmeno &= la creacién de pares de particulas

¥y antiparticulas.

M4s que la éreacién de una sustancia "preestelar", los ,fendmenos
de las estirellas T Tau y de m Car sugierecn, sir. »mbargo, en este
caso la formacién de materia "ordinaria acompafiada por la produc-
cién de cierta cantidad de sustancia "activa" inestable, respon&a-
ble de los fenémenos de cardcter explosivo. Deberfa sﬁponerse que
esta produccidn no cese enseguida, sino perdure algin tiempo (~ 100
afios) aunque con intensidad muy reducida en el‘interior de las es-
trellas recién formadas, contribuyendo en forma no despreciable a
la produccién de enerzfa, hasta que aquéllas alcanzan 14 secuencia

principal. B

Desde luego, nos damos cuenta del caricter sumamente especulativo
de estas consideraciones, cuyo valor (si es que lo tienen) flo va
mds alld de aquél de una hipbtesis de trabajo pdra orientar futuras

investigaciones de cardcter observacional.



APENDICE

ASOCIACIONES ESTELARES

En este apéndice damos un reouncn we luu dutos  jrincizalus  sobre
las asociaciones estelares menciovnadas en le literatura Asironémica

corriente.

Una de las dificultades que se encuentrun depende del hecho de
que, por su misma definicidr, una asociacién ro posee una individua-
lidad bien definida, como unr cVrulo ordinario. Asi, por ej. en mu-
chos casos no es bien claro si un grupo algoe dispersado de estrellas
deba considerarse como una asociaciér Unica con varios centros o ni-~
cleos o como varias asociaciones cercanas., Simiimente ciertos gru~
pos pobres de estrellas 0-E, por ej. HD 5005 en NGC 281 ( Sharpless
1954 ), pueden considerarse como una asociacién, desde el punto de
vista genético, pero parecen demasiado diferentes de las asociacio-
nes con centenares o milla¥es deé miembros como Orién I o Perseuc I,

para.ser incluidos en una misre categoria.

Otra complicacién se debe al hecho de que a menudo dos asociacio-
nes con distancias diferentes se proyectan en la misma regidn de la
esfera celeste ( esto sucede especialmente en ciertas 4reas ricas de

la Via Lictea, Perseus, Carina, Cygnus etce.. )

Por todas estas razones hemos preferido, en lugar de un Catdlogo,
un sistema descriptivo. Ias indicaciones bibliogrédficas tienen esen-

cialmente una finalidad de orientacién y no son completas. '

Listas de asociaciones O se encuentran en Kourganoff‘(1952, abre-
viado K) y Morgan, Whitford y Code (1953, abreviado M.W.C.); en las
denominaciones hemos seguido éstos Wltimos A.A. cuando €sto ha sido
rosible. Kholopov (1950, abrevimdo Kh) ha dado una lista de una do-
cena de asociaciones T. E1l Catdlogo de Clmulos y Asociaciones anun-
ciado por Altér, Ruprecht y Vanysek (1958) en el Congreso de Moscid
no ha llegado todavia a Cérdoba. Descripcicnes de varias nebulosas
gaseosas relécionadas con asociaciones (K&, "I, 0:idn)  sd ereonon-
°tran en el 1libro de Aller (1956). .
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L.z ind<izzcion:s {0l,.e4e Tlye...) e rcfieren al mapa. Las oo
deradas de los.centros has sido en su mayor{a estimadas sobre oI ma-

pa de Skalnate Pleso y son muy aproximadas.

I. Asociaciones O

(a) Regidn en Cepheus-Cassiopeia-Perseus

Las asociaciones en la regién entre 65° y 130° de longitud galdc-
tica se pucden dividir en 2 (o quizds 3) grupos segin su distancia;
vosiblenente éstos corresponden a los diferentes brazos de las espi-

rales galdcticas.

(a3) Regién interior

Lacerta I = 01. (Centro: 220 35B; + 390; 1 = 659, b = —189 ). Una
asociacién de unas 30 estrellas O-B cerca de 10 lac. Contiene una
nebulosa difusa (H.M.,Johnson 1953) y algunas variables tipo P Cha,
Distancia 460 ps (lM.W.C.), pero Seyfert y Hardie (1957) de un es-
tudio fotométrico de 82 miembros obtienen una distancia de 550 ps.;
dirensiones: 120 x 70 ps (Blaauw y Morgan 1953a). La asociacién se
expande con una velocidad de 8 km/seg,.lo que corresmonde a una edad
de 4.2 x lO6 aiios. Posibles mieubros lejanos son HD 197419 y 201910
(Blaauw 1956 b). Existe una fotometria fotoeléctrica de varios miem-
bros brillantes (Harris 1955).

Cepheus I = 02. (21h g40m, © 50°; 1 = 69°, b = 4°), denominada
Cevheus II por los autores Rusos. Asociacidén bastante bien conocida
(Markarian 1953a) de un centenar de estrellas O-B; Sahovskoj (1956)
atribuye a Cepheus I algunas gigantes de tipo adelantado y 1500 es-
trellas B3~ Al. La asociacién comprende los cimulos Tr 37 y NGC
(150 y varias nebulosas gaseosas obscuras y luminosas (IC 1396); en
las fctograffas de Barnard es muy notable un anillo nebular alrede-
dor de HD 202214 de 50' de didmetro. Distancia: entre 600 y 720 ps.;
diznensiones 65 x 110 ps. La ascciacidn se expande -con una velocidad
de 8 Im/ser larkarian 1953a) lo que conduce a una edad de 4.5 x
16 afios; esto. resuitados son confirmados por Artjukina (1956), pe-
ro Horosceva (1955) cree que los movimientos observados pueden tener
chreLrcoworot ifny no muestran ninguna expansién. 68 Cyg es un
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miembro alejado (Blaauw 1956b) que salié del centro de la asociacién
hace 5.1 x 106 afios.

Cepheus III =03, (22h s51m | 4+ 620 ; 1 =78° , b =+ 3° ). Pe-
quefia asooiacién de estrellas B en una nebulosa difusa a 1° del cé-
mulo KGC 7419. Distancia: 960 ps (M.W.C.) & 760 ps (Johnson 1957).

Cassiopeia IV = 04. (Oh 16™,+ 62°; 1.= 88¢, b = - 5°), Regibn de
los ctmulos NGC 7789, 146 y 225; es una vasta regidén designada  por
los rusos Cassiopeia III (k), donde existen muchas estrellas de tipo
espectral temprano en una distancia media de 850 ps (L. Miinch 1954).
Posiblemente IC 1590 envuelto en la nebulosa gaseosa NGC 281 perte-

nece a la asociacién.

Asocincién « Per = 05, (3h 178, + 49° ; 1 = 115%, b = - 5°). Com=

prende esencialmente el cimulo en movimiento cerca de o Per, qﬁecon—
tiene muchas estrellas B y otras de tipc mAs adelantado ( inclusive
la misma « Per); segin Blaauw {.356b) pertenece al gran agregado de
estrellas tempranas Cassiopeia-Taurus (al cual pertenece también La-
certa I)., Dieckvoss (1953) encuentra indicacién de una exparsién
general, a la cual corresponde una edad de 8 ( = 3) x 106 afios. To-
tometr{a de 212 miembros por miembros por Heckmann y Liibeck ( 1958 )
quienes llegan a una distancia media de 150 ps y .sugieren la exis-
tencia de otra condensacién en 100 ps de distancia y en la nisma re-

gidn.

Perseus II = 06. (3% 48T, + 31°; 1 =127°, b = - 15°).4Asociacién
bien conocida alrededor de & Per en una regién de densas nubes in~
teresteldres con varias nebulosas difusas. (NGC 1465, IC 333, 348 s
etC...); muy notgble la gran nebulosa oscura préxima a o Per. ELl ni~
mero de 1os miembros no est4 muy bien definido, En IC 348, Herbig
(1954a) encontré unas cuantas estrellas con H, en emisién, presuri-
blemente de la :iase T Tau. Distancia: 260 ps (Blaauw 1952) o poco
diferente (M.W.C., Johnson 1954); dimensiones 40 x 25 ps (Blaauw y
Morgan 1953 a). La expansidén de Perseus II es una de las que estdn
mejor determinadas (Blaauw 1952, Delhaye y Blaauw 1953); corresponde
a una velocidad de 12 km/seg y una edad de 1.5 x 106 afios. Fotome-
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srie. de los miembros mds brillantes por Harris (1356).

Cenelopardalus I = 07, (3" 50™, + 56° 1 = 114°, b = + 1°), Aso-
ciacién de unas 10 estrellas O-A en Camelopardalus en una distancia

de 900 ps (M.W.C.); no hay notable cumulos o nebulosas en la regién,

(ap) Regidn exterior.

Cepheus IT = 08. (221 50m, + 58°; 1 = 74°, b = = 2°), Es la aso-
ciacién Cepheus I de los autores Rusos y corresponde al cinulo ga-
l4ctico NGC 7360; en la lista de Kourganoff (1952), la distancia in-
dicada es de 1900 ps, pero segin M.W.C. NGC 7380 se encuentra a

3600 ps que es la distancia mis grande entre todas las asociaciones

de esta regién.

Cassiopeia I = 09, (231 45m, + 6205 1 = 83°, b = 0°). En 1la re-

gibén de Cassiopeia M.W.C. distinguen 3 asociaciones entre 2000 y
2500 ps de distancia. Cassiopeia I corresponde aproximadamente a
Cassiopeia V de X y comprende los cumulos NGC 7780, 7790 y H 21. Dis-
tancia: 1800 ps seglin K y 2500 segin M.W.C.

Cassiopeia II = 010. (oM 24m, 4+ 610; 1 = 87°, b = + 2°), Corres-
ponde a Cassiopeia IV de los autores Rusos. Es una regién galdctica
rica en cimulos abiertos (NGC‘103, 129, 133, 189). Distancia: algo
mds de 2000 ps (M.W.C.). No muy lejos de esta asociacién se encuen-

tra la posicién de la supernova de 1572.

Cassiopeia III = Oll. (lh 00m, + 62°; 1 = 91°, b = 0°). Una aso-
ciacién de unas 30 estrellas, bastante cerca de Y Cas, designada Ca-
ssiopeia I por los Rusos. Los cimulos NGC 381 y 366 son miembros de

la asociacién. Distancia: 2500 ps (M.W.C.).

Perscus I = 012. (2R 16®, + 56°; 1 = 103°, b = = 5°). Una regién

galdctica riquisima, concéntrica con los cémulos h y X Per, que son

los nicleos de la asociacién. Distancia: 2300 ps (M.W.C., Johnson
1957). Existen muchas mediciones fotométricas de magnitudes y colo-
rcs; las mediciones fotoeléctricas de Johnson y Morgan (1955) han
sido empleadas por Johnson (1957) para determinar el diagrama mag-
nitud-color. Petrie (1957) determiné velocidades y distancias de
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miembros de la asociacién, concluyendo que no hay indicios de expan—
sién, Hay que notar que éste es uno de 1los pocos ejemplos de aso-
ciaciones en las caaleas no hay una relacidén manifiesta con nebulosas

gaseosas,

Perseus III = 012a. (20 40R, + 60°; 1 = 105°, b = + 2°), Shar-
pless (1954) seiiala en Perseus t;es grupos estelares envueltos en
nebulosas (IC 1805, 1843 y anénimo), los cuales contienen varias es—
trellas O0-B y sistemas tipo Trapecio. Probablemente forman una aso-

ciacién a 2000 ps dec diztancia, m4s o menos.

(b) Auriga, Orién, Monoceros, Vela.

Entre 130° y 240° de longitud galdctica las asociaciones se reunen
en dos grupos de distancia, bien separados, alrededor de 60C ps y en
poco més de 1100 ps.

(by) Regidn interior.

Orién I = Q 13. (5% 303, - 5°; L = 174°, b = = 16°). Una de las
més grandes y la nds cctudiada entre las asociacionez estelares ase
extiende sobre casi toda la regién de la constelacidn de Oridn. s
una asociacién nixta (0-T), que conmprande unas cien estrellas 0-3,
millares de tipo mds adzlantado, variables T Tauri, nebulosas gaseo-
sas etC..s.. La asociacidén posee una considerablec profundilad, gue
corresponde a sus grandes dimensiones transversales, Distancia me-
dia: 500 ps (M,W.C.) o poco menos (Johnson 1957a). Entre los miem-
bros distantes hay las tres estrellas AE Aur, pm Col, y 53 Ari (Bla-
auw y Morgan 1954, Blaauw 195G), AE Aw~ es una variable irregular
asociada a una nebulosa muy peculiar (IC 405) y 53 Ari es probable~
mente una estrella { CMa (Miinch y Hather 1957). Entre las investi-
gaciones principales sobre la asociacién Orién I se recuerdan las de
Parenago (1954), Sharpleas (1954), Pisni8 (1954), Johnson  (1957b),
mientras las veriables tipo T Tau y similares han sido estudiadas
especialmente por Parenago (1954), Herbig (1950 b), Haro (1953), Ha-
ro y Rivera Terrazas (1954), Rosino (1956) etCeesse Muchisimos in-
vestigadores han estudindo los movimientos y las propiedades fisicas
de la gran nebulosa de Oridn; cntrc les trabaios mfs recientes men-
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cinaremos sélo aquellos de Wurm y Rosino (1956), Minch (1958) y Me-
non (1958). La masa interior al gran anillo de Barnard es estimada
de 5 x 104 a 105 masas solares. Strand (1958) encuentra que las es-
trellas del trapecio y de la parte central se alejan del centro de
la nebulosa y obtiene de los movimientos una distancia de 600 ps y
una edad de 3 x 105 afios; por otra parte el movimiento de 1las tres
estrellas alejadas AL Aur, w Col y 53 Ari indica para éstas una
edad de 5 x 106 afios. Los movimientos de la nebulosa son irregula-
res, pero en conjunto muestran una expansidén correspondiente a una
velocidad de 10 km/seg y a una edad de 2.4 x 108 afios.

Monoceros II = 0 14. (6% 30™, + 10°; 1 = 170°, b = + 3°), Otra

asociacién mixta (0-T) bastante estudiada; comprende unas 50 estre-

llas tempranas alrededor del ctmulo NGC 2264 y muchas estrellas de
tipo adelantado entre las cuales abundan las variables tipo T Tau
(Herbig 1954b, Rosino 1958). También la variable irregular S Mon
pertenece a la asociacién. Toda la regién es rica en nebulosas di-
fusas. Distancia: 700 ps (Herbig 1954b), pero Walker (1956) y John-
son (1957a) dan valores algo mayores que 800 ps. Totometria del
clmulo NGC 2264 por Walker, quién (en base a la teorfa de 1la con-

traccién gravitacional} estima una edad de 3 x 106 afios.

(b2) Regidn exteriar

Auriga I = 0 15. (5h 20m, + 36°; 1 = 140°, b = C°)., Una regién
en Auriga entre 136° y 145° de longitud galdctica, que comprende
unas cuantas estrellas O-B, los dos cimulos galdcticos M 36 y M 38

(y otros mds pequefios) y varias nebulosas difusas. Distancia: 1100

ps (M.W.C., Johnson 1957a). Posiblemente varias nebulosas de la zo-
na son mucho mds cercanas y se relacionan con la gran nube de Auri-
ga-Taurus. IC 410 (Sharpless 1954) es una nebulosidad circular de
mds o menos 1° de didmetro, conteniendo en su interior un ctmulo de
5 estrellas O y varias estrellas BO; si su distancia es de 2000 ps
se trata probablemente de otra asociacién mds lejana que se proyecta

sobre la misma regidn celeste.

Gemini I = 0 16, (61 10m, + 23°; 1 = 156°, b = + 3°), Asociacién
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de unas estrellas 0-3, cerca de 3 Gem y no lejos del cimulo M 35. lLa
parte més importante estd formada por las estrellas envueltas en la
nebulosa difusa NGC 2175. Estudio fotométrico por D. Crawford ¥y
otros (1955) de 32 miembros entre 06 y B9 concluye por una distancia
de 1400 ps y un didmetro de 120 ps. Parece que la edad de lﬁ aso-
ciacién es algo intermedia entre Orién I y Perseus I, Un  estudio
fotométrico mds reciente por Gulledge, Hardie y Seyfert (1957) hace
suponer que existen en realidad dos asociaciones una a'1150 ps y

otra a 2000 ps de distancia en lugar que una sola a 1400 ps.

Monoceros I = 0 17. (6B 26%, + 5°; 1 =176°, b = 0°). Asociacién
0 préxima a Monoceros II sobre la esfera celeste, pero considera~
blemente mds lejana. Contiene varias estrellas O-B y el cumulo NGC
2244 envuelto en una nebulosa. Distancia 1400 ps (M.W.C.) & 1100 ps
(Johnson 1957a ).

Canis Major I =0 18, (7h 05%, - 10°; 1 = 191°, b = 0°). Compren-
de esencialmente los cuimulos NGC 2335 y 2353 en una regién galdctica

donde se notan extensas nebulosidades. Distancia: 1200 ps (K, falta
en M.¥.C.).

Canis Major II = 0 19. (7h 12m, - 250; 1 = 207°, b = = 59). Ia
asociacién denominada Vela en la lista de K cae en realidad bien den-
tro de la constelacién Canis Major. Comprende los cimulos NGC 2354
¥y 2362, Distancia: 1450 ps (Johnsen 1957a, corresponde a NGC 2362).

Puppis I = 0 20. (7% 50m, - 29°; 1 = 212°, b = 0°), Asociacién
de unas 40 estrellas O-B descubierta por L. Miinch (1954b) en una re-
gién brillante de la V{ia Léctea. Comprende el cilimulo NGC 2467. No

existen estimaciones de distancia,

Vela I = 0 21. (8" s50m, - 479 1 = 2359, b = = 1°),  Asociacién
de unas 50 estrellas 0O-B descubierta por L. Miinch (1954b) en una re-
gién brillante de la Via Lictea en Vela. Comprende los dos pequefios
cimulos NGC 6270 e IC 2395. Velghe (1957) encontré 27 esirellas
tempranas con lfneas de emisién en esta regién; la asociacién puede
ocupar un drea mayor que aquella encontrada por Miinca, pero es en
parte cubierta por la fuerte oscuracién debida a una nube rds cerga-
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na al Sol.

(c) Carina

La regidn en Carina es conocida como una de las mayores concen=-
traciones de estrellas 0-B y de nebulosas difusas en todo el cie-
lo. Sin embargo, es muy dificil separar las estrellas de esta re-
gién en grupos de distancia, en parte posiblemente porque en esta
longitud galdctica el brazo de la espiral estd dirigido directamen-
te hacia el sol; puede ser que ésta es la razén de la relativa es-
casez de Novas ( Estrellas de Poblacién II) en esta regién. Entre
los estudios mds recientes recordamos especiclmente las obsérvacio-
nes de L. Miinch y Morgan (1953 B), las investigaciones de Bok (1956)
y de Hoffleit (1956, con referencia a trabajos anteriores), y 1la
discusién de Gratton (1955). Véase' también el texto del presente
informe. Tentativamente se distinguen las sigulientes agrupaciones.

Carina I =0 22, (20b 39®, - 64°; 1 = 267°, b = ~ 5°), Un pe-
quefio grupo de estrellas B en los inmediatos alrededores de @ Car,
constitufdo esencialmente por el cimulo IC 26p2. Markarian (1953b)

ha discutido los movimientos de unas 30 estrellas encontrando una
velocidad de expansién de 7.4 km/seg y una edad de 3 x 105 afios.
Distancia 300 ps.

Carina II = O 23, (10F 40m, - 59°; 1 = 2559, b = 0°), &ran aso-
ciacién de estrellas 0-B alrededor de la gran nebulosa difusa NGC
3372. Es imposible determinar el nimero de miembros de' la asocia-
cién que cuenta con un gran némero de estrellas OB, estrellas de
YWolf-Rayet, estrellas P Cygni y estd envuelta en una de las mayores
nebulosas gaseosas conocidas. 7 Car es un miembro de la asocia-
cién (Gratton 1955, Thackeray 1956 b); seria interesante controlar
si alguna de las numerosas variables de tipo desconocido mds débi-
les de 148 que existen en la regién pertenecén a la clase T Tau,
NGC 3293, 3766, IC 2944 y otros clémulos se encuentran incluidos en
la asociacidén. Dada la gran profundidad de la aaociacn:.én (de 1000
a 2500 ps. Hoffleit 1956), otra posible interpretacidn es la de dos

asociaciones independientes a 1.3 y 2 kps. de distancia, respecti-
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vamente,

(d) Centaurus - Scorpius.

La regidn entre 270° y 325° de longitud galdctica estd dominada
por la gran corriente Scorpius-Centaurus, cue es en realidad wna
gran asociacién en una distancia media de 200 ps., Otras agrupa-

ciones mds lejanas pueden, sin embargo, notarse.

Centaurus I = 0 24, (13" 26®, - 6205 1 = 273¢, b = - 20).  Com-
prende una regién en el borde de la gran Bolsa de Carbén (que, sin
embargo, es mucho més cercana), ocupada por nebulosas difusas ¥y
con centro en el cimulo Tr 21. Distancia: 2000 ps (K).

Scorpius II = 0 25. (16h 50%, = 34°; 1 = 318°, b = + 16°), la

gran corriente Scorpius-Centaurus, constituida por muchas estrellas

de los tipos tempranos, distribufdas sobre una amplia regién de la
esfera celeste. Blaauw (1946) d: una lista de 36 miembros seguros
y otros 35 probables, una investigzcidén de Bertiau (1948) anuncia-
da por Blaauw (1956) no habia llegado todavia a Cérdoba mientras
se redactaba la presente nota. Distancia de un grupo de estrellas

brillantes en Scorpius: 200 ps (M.W.C.).

Scorpius I = 0 26, (160! SOM, - 4203 1 = 311°, b= + 20), Una

asociacién de casi un centenar de estrellas ©OB cerca de NGC 6231

(Morgan, Gonzdles y Genzdles 1953); la nebulosa gaseosa IC 4628
estd inclufda en 1la asociacién. Distancia: 1400 ps (Brownlee y Cox
1953, M.W.C.); dimensiones 25 x 50 ps. La discusién de Kopylov
(1953) estd basada sobre una distancia ejuivocada de 650 - ps, pero
sus conclusiones sobre la inestabilidad del cfzulo HGC 6231 son se-
guramente correctas, Los miembros mis brillantes, entre los cuales
algunas estrellas Wolf-Rayet, estdn en estuiio en Cérdota. Espec=-
tros y velccidadcs radiales de las estrellas mds brillantes vor
Struve (1944).

{c) Sagittarius, Serpens, Scutum.

La regién situada en la dirececidn del centro raldctico,en la cuzl
zbundan riquisimas nubes estelares y cdmulos galdcticos, couti-oe
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varias asociaciones bien reconocidas cuyas distancias estdn entre
1000 y 2000 ps. Algunas estdn sumamente oscurecidas por las exten—

sas nubea de material oscuro.

Sagittarius I = 0 27, (18h 0B, - 24°; 1 = 334°, b = = 2°), Una
asociacién bastante bien estudiada de estrellas 0-B alrededor del
cimulo NGC 6530, envuelto en la gran nebulosa difusa M8. Herbig
(1957 c), Velghe (1957) y Walker (1957 a) notan varias estrellas T
Tau alrededor de 70, de manera que en realidad 1a asociacién es
mixta (O-T). Una extensién de M8 hacia N-E comprende un grupo de
estrellas nebulosas (Barnard 1927), que son miembros de 1a asocia-
cién; en ésta (Simeis 188) Herbié (1957 ¢) nota una posible estre-
lla T Tau. Distancia: 1400 ps (M.W.C., Johnson 1957a); pero Walker
(1957 a) observa due si la abaorcién interestelar fuera normal 1la
distancia deber{a aumentarse hasta 2000 ps, Diagrama msgnitud-co-
lor y funcién de luminosidad por Walker (1957), quién aplicando 1la
Teorfa de la contraccidn atribuye a la asociacién una edad de 3 =x
106 afios 0 menos.

Sagittarius II = 0 28, (18" OB, - 23°; 1 = 335°, b = 1°). Aso-
ciacién de estrellas alrededor de la nebulosa gaseosa M 20 (Trifi-
da), 1° al Ror%e de la auterior. En la lista de K. esta asociacién
¥y la anterior estdn reunidas con la designacidén W¥nica de Sagitta-
rius.I; en efecto las dos estdn muy cerca en el espacio. La aso-
ciacién es mixta (Herbig 1927 c) por la presencia de variables T Tau.
Distancia: 1400 ps (M.W.C.). Clasificacién espectral de las estre-
llas m4s brillantes por Velghe (1957).

Sagittarius IIT = 0 29. (18R 10B, - 20°; 1 = 339°, b = - 2°). Ia
pequefia nube en Sagittarius. Distancia: 2300 ps (M.W.C. desde 8
miembros).

Sagittarius IV = 0 30. (180 10®, - 16°; 1 = 340°, b = 0°). Aso-
ciacién mal delimitada de estrellas B tempranas en la regién del

cimulo galdctico NGC 6561 y a poca distancia de la nebulosa difusa
M 17. Distancia: 1700 ps (M.W.C. desde 4 miembros).

Sagittarive V = 0 31. (181 15%, - 16°; 1 = 342°, b = = 1°). Aso-
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wi7¢1l6én muy cercana a la anterior, designada= Segittarius II por los
Rusos, y ausente en la lista de M.W.C. (quienes tal ve= la conside-
ren una sola cosa con Sagittarius IV). Comprende esencizlmente al-
cimulo NGC 6613 (M18) envuelto en la nebulesa I 17. En la lista de
K la distancia indicada es de 1050 ps, pero es probable que esta

sea mucho mayor.

Serpens I = 0 32, (180 15, - 149; 1 = 345°, b = = 1°)., Asocia-
cién de estrellas O-B que comprende el clmulo 1GC 6611 (3 16, nebu~
losa "Omega"); es una mezcla de estrellas y nebulosidades 4que 7Ie=~
cuerda la nebulosa de Orién (Darnura 1927). Distancia: 2300 ps
(M.¥W.C.). Walker (1957 b) nota sue el diagrama de Pussell confir-
ma los resultados obtenidos en NGC 2264 y nota 1la pres-nria de i3

variables muy débiles.

Serpens II = 0 33. (18" 15%, - 120
cidén de estrellas O-B alrededor del cdaulo NGC #39¢ en un draa

1= 3i0%, b= 0%, hsocia-

N e

ocupada por una extensa nebulo::dad difusa (v. Sharwuless 1934).
Distancia: 2000 ps (M.W.C.).

Scutum I = O 34. (18h S0M, - 603 1 = 3%4%, b = - 3¢). Asocia-

cibn en la cercania del ctémulo galdctico trillante I 1L (Ni3C 6705),
que se supernone a la rran nube estelar on Scutun., Falsa en NJVW.C.
Distenciad 1740 ps (Johnson 1957 a). Esta asociacibn fud conside=-

o

rodu o base a la autoridad de los Autores Rusos (X), pero segin

. osn, Sandage y Wahlquist (1956)‘ia edad de M 11, desde el dia-

¢ rainitud-color, parece relativamente adelantada, por 1o tanto

Ce . dudnec. si puede considerarse como una asociacidn en el sentido
de i oregado de estrellas de formacidn reciente.

(f) Vulpéeula, Cygnhus.

Tocéa la regibn galdctica alrededor de Cygnus es extraordina-

riamente compleja por la presencia de grandes nebulosidades difusas
(obscuras y brillantes), en las cuales estdn envueltas varias agrii-

racion:z de estrellas O-B en distancias muy difere-tes.

“1efeula I o= 0 35, (198 40%, + 2305 1 = 280, bt o= - 1%, funcio-

T T woe
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cidn e estrsllas U=k, curo micleo o3 =L o¥muls zzldedtico huC 6023,

&ste ae proyecta sobio wiz vegiln do gran absorcidn en ol medin  de
lx divisidén de la Viz Ldctsa. Disfaneia: 1800 vn {L.%.C.; Shar-
vl 1954,

Cysnus I =0 36, (200057, + 35%;.1 =409, b = « 1°), Asocia~
¢ibn de estrellas O-B superpuesta a la parte S de la regidn bri-
ilente de la Via Tdctea en Cygnus; contiene los citrulos NGC 6371,
0cd3. Distanzias 2300 ps (LeWeC.).

Cygmws IL = 0 37, (20h 159, + 38°; 1 = 44%, b = 0°). Asociacién

de estrellas O=B alrededor de la famosa variable P Cyz que es pro-

vablererte un miembro, Uno de los muchos parece ser IC 4996, mien-
tras no estd segwro si NGC 6910 pertenece a la asociacidn,h que se
sxtiewie aotre una rezidn nebulosa muy compleja al Suar dé Y Cyge.
Distanciat 1500 t8 [MeWeCole

Cyznus ITI = 0 38. (207 200, ¢ 38%; 1 = 459, b = 09). isocia~

cibn 1z esirellas 0=3 a 3412 1° 42 la anterior; el ndcleo es 21 ci-

malo KiC 6913 (M 29) envuelto er una nebulosa difusa. Distancia:
2000 ps.

.

Cyenus IV = 6 39, (22h 1s3, 390 3 = 50°, b = = 89), Asociacién

dispersada de estreilas 2 brillantes alrededor de & Cyg. Distan-

cias 1000 ps (X.W.C. desde 4 miembros).

Cygnus VI = 0 40, (200 302, + 41° I = 47°, b = ~ 1°).  Asocia~

2ién de una docens de estrellas en una regién muy obscurecida en

‘ysnus, descubiertz pbr Miinch y Morgan (1953a). Johnson y Morgan
{1954} encuentran una absorcidn de 6 magnitudés o mds y estiman 1la
distancia en 1500 ps y las dimensiones en 13 rs. Nusvas observa-
ciones de Sehulte (193¢ a y b) confirman estos resultados y dejan

suponer que el mimero de miembros sea mucho mayor.

1l Asociaciones 7T

El dnico cstudio gereral se dabe a Kholopov (1950, indicado con
Xh), quien dié una lista de 13 asociaciones T, Para obtener una
lista mds completa, se construyé un mapa en coordenadas galdcticas,
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coteniendo todas las estrellas atribuidas con seguridad a la cla-
se RW Aur en la Segunda Edicién del Catdlogo General de Esirellas
Variables (Kukarkin y otroe 1958). Todas las estrellas estdn com-
prendidas entre +40° y - 40° de latitud galdctica, menos 3 (SY,
SZ y TT Phoenicis) que forman una pequeila asociacién T en Phoenix,
aproximadamente a 1 = 237°, b = = 71° (omitida en la lista que si-
gue). ILas dos enormes condensaciones en Oridn y Monoceros estdn
indicadas en el mapa como circulos rellenos, porque en 1la escala

del dibujo las variables ihdividuales no resultaban separadas.

En el mapa se nota la conocida tendencia de las estrellas T Tau
a formar asociaciones; algﬁnas pueden reconocerse ‘con facilidad,
otras son muchos menos claras. El trazado de los contornos tiene
un grado considerable de arbitrariedad, porque las asociaciones T

poseen alin menos individualidad que las assciaciones O,

Hay unas cuantas variables RW Aur no inclufdas en las asociacio-
nes individualizadas; algunas pueden ser miembros de asociaciones
qué deben ser todavia réconocidas (especialmente en el henisferio
austral); otras son miembros alejados de asociaciones ya conoci-
das, pero con contornos mal delimitados; otras pueden ser miembros
espireos de la clase; otras finalMlente pueden ser variables aisla-

das.

Los contornos rectilineos corresponden a las asociaciones 8i-

guientes.

T 1. Una amplia rezién en Lacerta-Cepheus-Andromeda-Cassiopeia;
comprende 12 miembros dispersados. Dos (MN y MO.Cas) se encuen~-
tran en la nebulosa muy peculiar NGC 7635 (Rosino 1953). Distan~
cia estimada: 300 ps.

T 2, Una pequefia regién en Cepheus. Comprende sélo 3 estrellas.

T 3. Una regién en Perseus,. que corresponde a parte del N° 8 de

Kh., Contiene 4 miembros dispersados.

T 4. Una amplia regién en Auriga - Taurus; corresponde a los
nimeros 7,9 y 10 de kh, Hay notables concentraciones cerca de UY
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Aur, RY Tau, &4 Tau, UX Tau. Toda la regidén es muy notable por la
gran cantidgd de nebulosas obscuras y brillantes, en las cuales se
encuentran sumergidos los miembros de la asociacién. Un estudio
nds detallado se debe a Kholopov'(1951). :Distancias de los gru-
pos: entre 60 y 150 ps. Alrededor de 40 miembros conocidos.

T 4a. El grupo de estrellas descubiertas por Herbig (1954a) en
IC 348, ninguna de las cuales estd incluida en el Catdlogo Gene-

rals Probablemente pgrtenece a la asociacién O, Perseus II,

T 5. Una regién en Auriga—Taurus-Gemini; contiene 11 estrellas

dispersadas. La regién es rica en nebulosas difusas.

T 6. Una pequefia concentracién de 8 estrellas cerca de CO Ori,
que parece envuelta en la nebulosidad cerca de A Ori ( Morgan,
Stromgren y Johnson 1955 ). Segidn Kholopov (1951) la distancia es
de 300 ps, pero podria tratarse de una condensacién secundaria en

el enorme agregado asociado con la nebulosa de Oridén.

T 7. Una gran asociacién T en Monoceros, coincidente con la aso-
ciacién 0, Monoceros II (0 14). Es uno de los mayores agregados
de estrellas T Tau, superado sélo por el de Orién; ademds de 1las
estrellas del cumulo NGC 2264 y cercanas, comprende varios miem—
bros dispersados. Es el mimero 6 de. Kh.

T 8. TLa extraordinaria concentracién de estrellas T Tau de la
nebulosa de Orién, coincidente con la asociacién O, Orién I (0 13).
Comprende m4s de la mitad de las estrellas T Tau conocidas. Es él
nimero 13 de Eh.

T 9. Asociacién de unas 10 estrellas dispersadas en la parte S.
de Moncceros. Puede tratarse de miembros lejanos de T7 & T8.

T 10. Una amplia regién en Ophiuchus - Scorpius ~ Lupus; con-
tiene una docena de variables algo dispersadas. La toncentracién
més importante estf cerca de AU Sco; otra estd posiblemente en Lu~-
pus. ILa gran nebulosidad alrededor de p Oph, caracterizada por
su3 nubes obscuras extensas, envuelve seguramente por 1o menos una
varte de la asociacidn (Struve y Rudkjéping 1949). Distancia: 150
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Ps. Corresponde en parte al N° 1) de Kh.

T 11. La notable regién de Corona Austrina; comprende una media
docena de estrellas en parte énvueltas en una nebulosa obscura.
Distancia 150 ps. (Gaposchkin 1937). Corresponde al N° 11 de Kh.

T 12, La regién de MB en Sagittarius. Coincide con la asocia-
cién 0, Sagittarius I (O 27), contiene muchas estrellas T Tau vy
otras casi seguramente relacionadas con dllas. SV Sgr (clasifica-
da como RW) segin Herbig (1957c) es demasiado brillante para ser

un miembro de la asociacién.

T 13. Una amplia regién en Ophiuchus-Serpens-Aquilaj comprende

unas 20 estrellas dispersadas. .Corresponde al N°® 4 de Kh.

T 14. Una regién en Aquila; contiene 14 estrellas dispersadas .
Corrésponde al” N° 3 de Kh.

T 15. Una regién en Aquila-~-Delphinus-Sagitta-Vulpecula; contie-
ne unas 20 estrellas dispéreadas. Corresponde al N° 2 de Xh.

T 16. Una regién ¢n Hércules-Lyra; comprende una dooena de es-
trellas dispersadas. Corresponde al N° 5 de Kh.

T 17. Una extensa regién en Cygnus; comprende 1l estrellas muy
dispersadas. Seguramente algunas de las grandes nebulosidades en

Cygnus estdn relacionadas con esta asociacién.

T 18. La nebulcsa NGC 7023 en Cygnus. Segin Weston (1953) con-
tiene unas cuantas estrellas que, probablemente, pertenecen a la
clase T Tau, pese a no ser clasificadas como tales en el Catdlogo
General., Gliese y Walter (1951) y Weston (1952) por medio de wun
estudio de la polarizacién encuentran que la luz de la nebulosa no

es siempre luz estelar reflejada.
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