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PROPIEDADES QUIMICAS DE SISANTES ROJAS DEL PLANO
Y DEL DISCO BALACTICO

CHEMICAL PRQPERTIES OF RED SIANTS BELONGINS TO THE PLAÑE
AND THE 6ALACTIC DISK
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Cerro Tololo <Chile), operado por AURA, Inc.

Resúmeos La distribución de elementos pesados en el plano y 

disco de nuestra Galaxia es examinada sobre la base de nue

vos datos iotométri eos UBV, DDO y CMT^T2 de gigantes rojas 

pertenecí entes a medio centenar de cúmulos abiertos. El coq 

tenido metálico se deriva de los siguientes indicadores de 

abundanciai 6(U-B), ó CN, A(C-M> y Acm-T^), los cuales reco

gen información tanto de la región azul-ultravioleta del es

pectro , como de una porción próxima al rojo- Se encuentra 

quei (1) En general, los parámetros 6(U-B) y <5 CN conducen a 

resultados similares a los obtenidos a partir del Indice 

A (C-t1> del sistema de Washington, el cual es sensible a la 

abundancia de hierro y elementos del grupo CNO. (2) Existen 

evidencias de sobreabundancias de elementos del grupo CNO en 
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las ramas gigantes de algunos cümulos estudiados. (3) Inde

pendientemente de la morfología, edad o posición en la Gala

xia, todas las estrellas rojas evolucionadas de un mismo cu

mulo son, en general, idénticas en composición química. Esta 

propiedad se mantiene aün en los cúmulos aparentemente enri

quecidos en elementos del grupo CNO. Se presentan argumentos 

que permiten descartar la convección como mecanismo de mez

cla de elementos pesados desde el interior hacia la superfi

cie de las estrellas. Si bien las metal icidades de los cúmu- 
- 8los mas jóvenes que ^6x10 amos no varíen sistemáticamente 

con la edad, esta población estelar aparenta ser, en prome

dio, ligeramente más rica en metales que las gigantes K de 

la inmediata vecindad solar. Es probable que estos objetos 

se hayan formado a partir de un material que no estuvo sufi-
Q

cientemente bien mezclado en los Ultimos 6x10 arlos. Por 

otra parte, si bien los cümulos del disco manifiestan una 

clara variación de la abundancia con la edad, la metal icidad 

de los cümulos más jóvenes de este subsistema es similar, en 

promedio, a la de los objetos del plano. La existencia de un 

gradiente de abundancia, tanto en el plano como en el disco 

de nuestra Galaxia, queda claramente demostrada.

AB6TRACTa The distribution of heavy elemente in the plañe 

and the disk of our own Galaxy is examined from new UBV, 

DDO, and CMT photometric data of red giants belonging to 

fifty open clusters. The metal content is derived from the 

following four abundance parametersi 6 (U-B), 6CN, A(C-M), 

and A (li-T , which take information not only from the 

blue-ultraviolet spectral región but al so from the near red. 

It is found thats (1) In general, the 6(U-B) and 

6CN parameters giva results very cióse to those of the 
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Fe+CNO-sensiti ve A(C-M) índex of the Washington aysttm. (2) 

CNO is enhanced with respect to the iron-peak elemente in 

the giant branches of some cluaters,. (3) Regar di ese the 

morphology, age, and position ln the Galaxy, all the red 

evolved atara in the same cluster are, in general, identical 

in Chemical composition. This result holds for the cluster3 

having enhancement of the CNO elementa- Argumenta are 

presented which allow us to reject the convection as a 

mixing mechanism of heavy elementa to the sur-face of the 

stars -from their interiore- Although no evidence -for a 
variation o-f ¡Ve/H] with age in the 1 ast 6x10® years is 

found, this stellar population appears to be, in the mean, 

olightly richer in metáis than the average -for solar 

neighborhood K giants. These clusters may probably have 

formed -from material which was not sufficiently wel 1 mixed
p

during the 1ast ^6x10 years. On the other hand, although 

the disk clusters show a clear variation o-f abundance with 

age, the metallicity o-f the younger disk clusters is 

similar, in the mean, to those o-f the galactic plañe- The 

existence o-f an abundance gradient in the disk and the plañe 

o-f our own Galaxy is clearly demonstrated.

1. INTRODUCCION

Es indudable que el conocimiento de las propieda

des de los ciimulos estelares ha desempeñado y aün desempeña 

un papel -fundamental en el desarrollo de la Astrofi'sica. 

Gran parte de lo que hoy sabemos acerca de la estructura y 

evolución de la Galaxia, e incluso acerca de la formación, 
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estructura y evolución do las estrella», proviene de una ma

nera directa o indirecta del estudio de los cúmulo*  estela

res, tanto de sus propiedades globales, como de las propieda 

des individuales de sus miembros.

II. ESTUDIO DE SISANTES ROJAS*  PRINCIPALES OBJETIVOS

Hasta hace relativamente poco tiempo, estábamos 

principal mente interesados en conocer las propiedades globa

les de los cúmulos, tales como morfología, diámetros angula

res y lineales, distancias, posición en la Sala*  i a o -función 

de luminosidad deducida de recuentos estelares. En verdad, 

todas estas propiedades pueden derivarse bastante bien, sin 

necesidad de conocer en detalle cada estrella. Desde ese pun 

to de vista, conocemos bastante bien a los cúmulos estela

res. Sin embarga, en lo que se refiere a las propiedades de 

cúmulos deducidas del conocimiento de las carácter isticas in 

di viduales de cada estrella, nuestro conocimiento es bastan

te exiguo. Por ejemplo, sabemos bastante poco acerca de la 

frecuencia de binarias, de la función de masa, de la distri

bución de velocidades rotacionales dentro de un cúmulo, de 

la frecuencia y tipo de estrellas peculiares, carecemos de 

un buen inventario de estrellas variables, etc. E» obvio 

que, en general, nuestra ignorancia aumenta con la magnitud 

integrada del agregado.

Tal vez ésto explica de alguna manera nuestro inte 

rés en determinar y analizar las propiedades astrofisicas 

más relevantes de los miembros de cúmulos estelares. Muy en 

particular, desde hace varios afías hemos venido estudiando 

gigantes y supergigantes rojas pertenecientes a cúmulos 

abiertos con un amplio rango de edades. Este proyecto, al 
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que se agregó poco después de iniciado E. Lapasset y más re

cientemente D. liinitti, es bastante general y persigue dife

rentes objetivos, de los cuales dos quizá© son los más impor 

tantea, a saber: (1) Aportar datos ópticos de gigantes y su- 

pergigantes rojas en cantidad y calidad suficientes como pa

ra ampliar nuestro conocimiento actual de la composición quH 

mica de la Galaxia como un todo- Este objetivo es, por cier

to, bastante amplio y ambicioso, e incluye problemas tales 

como la distribución de elementos pesados en el plano y en 

el disco, variación de abundancia con edad y posición en la 

Galaxia, naturaleza del gradiente galáctico de composición 

química, etc- (2> Investigar la estructura y morfología de 

la región gigantes rojas en el diagrama HR de los cúmulos 

abiertos. Esto implica conocer la posición de las ramas as

cendentes, ubicación de los "clumps", poblaciones relativas 

de estrellas en fases diferentes, extensión de "carozos con

vectivos", etc.

Si bien este segundo punto se encuentra actualmen

te en pleno desarrollo, no será considerado en este trabajo. 

En lo que se refiere al primer objetivo, la elección de la 

componente estelar seleccionada se justifica por las siguien 

tes razones: (1) Las estrellas más tardías que GO constitu

yen la componente estelar más numerosa de nuestra Galaxia y 

de muchas otras Galaxias. (2) Las gigantes G y K pertenecen 

tanto a la componente plana, como a la población del disco y 

del halo. (3) Estas estrellas son objetos de alta luminosi

dad y, en consecuencia, pueden ser observados aún cuando se 

encuentran a grandes distancias del sol. <4) Contrari amente 

a lo que ocurre con las estrellas de tipos tempranos, las e¿ 

trollas G y K constituyen un campo propicio para la aplica

ción de ciertas técnicas ópticas de observación sumamente 
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eficientes y expeditiva©, sobre las que se basa este proyec

to netamente observad anal.

III. MATERIAL QBSERVACIQNAL RECOLECTADO

Hasta hoy, todo lo realizado con respecto a este 

proyecto se relaciona con los subsistema© plano y disco de 

nuestra Galaxia. El material observad onal ha sido obtenido 

parte en el Observatorio de Kitt Peak (Estados Unidos) y la 

mayor parte en los Observatorios de Cerro Tololo, Las Campa

nas y La Billa, en Chile (ver Tabla I). Hasta el momento he

mos obtenido flujos radiantes de alta precisión en las ban

das de los sistemas UBV y DDO para aproximadamente 300 gigan 

tes rojas de 70 ciimulos abiertos de ambos hemisferios celes

tes, la mitad de los cuales fueron también medidos en el sis 

tema fotométrico de Washington. En general, los datos son de 

excelente calidad ya que los errores ti'picos UBO y DDO son 

del orden de 0.01-0.02, mientras que los del sistema de Wa

shington no exceden unos pocos milésimos. Parte de este mate 

rial ha sido ya analizado y sus resultados debidamente publi 

cados (Clarid, 1985a, 19B5b; Clariá y Lapasset, 1983a,

1983b, 1985a, 1985b, 1986a, 1986b, 1986c, 1986d>. El restan

te material, juntamente con un análisis detallado de los re

sultados, seré publicado en próximos estudios. En el presen

te trabajo se hace uso de gran parte del material obtenido 

hasta el momento para realizar un análisis preliminar de la 

distribución de metal icidades en la Galaxia. Las conclusio

nes acá alcanzadas podrán variar, aunque no sustancial mente, 

una vez que se obtengan los resultados definitivos.
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TABLA I

OBSERVATORIO PAIS TELESCOPIOS TURNOS

Kitt Peak E.E.U.Ü. 61 y 91 cm 1

Cerrro Tololo Chile 41, 61, 91 y 100 cm 6

Las Campanas Chile 61 cm 4

La Silla Chile 100 c m 1

IV. DISTRIBUCION DE ELEMENTOS PESADOS EN EL PLANO Y EN EL 
DISCO

¿Cómo se distribuyen los elementos pesados en el

plano y en el disco de nuestra Galaxia? En la Figura 1 puede

apreciarse que sobre una muestra de 38 cúmulos jóvenes del 
plano galáctico, la razón (Fe/H } que nosotros derivamos no 

varia en forma sistemática con la edad, al menos en los últj. 

mos 600 millones de arlos. En dicha figura, cada circulo ne

gro con su barra representa el promedio de metalicidades de

las gigantes rojas de todo un cúmulo y su correspondíente 

error. Se aprecia también en la Figura 1 que, para una deter 

minada edad, existe una apreciable dispersión en los valores 
de la razón |Fe/FtJ , resultado éste que difícilmente pueda 

deberse a los errares involucrados. En promedio, sin embar

go, esta población aparenta ser ligeramente más abundante en 

metales que las gigantes K de la vecindad solar. A pesar de 

las imprecisiones en las metal icidades calculadas, parecería 

que el material a partir del cual se formaran estos objetas 

no estuvo suficientemente bien mezclado en los últimos 600 

millones de arios.
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Figura li Variación de la rarta [F«/h] dt cóauio» abierto» perteotcientee al 
plano fiUctico en función dt la «dad da Its ti saos.
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Los resultados correspondí entes a los cúmulos del 

disco se ilustran en la Figura 2. Si bien en la misma se han 

incluido algunos resultados obtenidos por otros autores, 

resulta muy clara la variación de la abundancia con la edad. 

Todo parece indicar que los cúmulos más viejo» del disco se 

han -formado a partir de un material de-ficiente en metales, 

mientras que los cúmulos más jóvenes de este subsistema 

parecen haberse formado a partir de un material 

probablemente enriquecido por restos de generaciones 

estelares que los precedieron. Cabe agregar que la 

abundancia de los cúmulos más jóvenes del disco es similar, 

en promedio, a la de los cúmulos del plano.

Figura 2: Variación 4» la razón (fe/H) de cúaulo» abierto» del di»co galáctico
eo función de la edad de lo» oisio».
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V. GRADIENTE GALACTICO DE COMPOSICION QUIMICA

En la actualidad sólo tenemos una vaga idea de có

mo se distribuyen los elementos pesados en nuestra Galaxia. 

Esto se debe quizás a que no existen procedimientos expedita 

vos que puedan ser aplicados a numerosos objetos y que, a la 

vez, suministren información en un tiempo relativamente pe

quero. De los tres parámetros teóricos de composición quími- 

ca <X,Y,Z>, el único que ha sido determinado indirectamente 

en un ndmero apreciable de estrellas es Z. En realidad, lo 

que se determina en la mayoría de los casos es la razón 
(^Fe/Hj , definida en la forma usual. Esta razón está íntima

mente relacionada con las abundancias de los otros elementos 

químicos que incluye Z.

En la Figura 3 se muestra de qué manera varia la 

abundancia metálica en función de la distancia galactocéntri 

ca de la muestra estudiada. Para confeccionar este diagrama, 

hemos promediado las metal icidades de los cúmulos en diferen 

tes intervalos de distancias galactocéntri cas, asignando pe

sos diferentes a cada cúmulo de acuerdo al número de gigan

tes rojas. Más allá de las imprecisiones involucradas, este 

diagrama demuestra que efectivamente existe un gradiente de 

composición química en nuestra Galaxia, tanto en el disco c£ 

mo en el plano, siendo más pronunciado en el primero de es

tos subsistemas. Este resultado parece demostrar que no sólo 

la edad, sino también y de una manera fundamental, la posi

ción en la Galaxia determina la distribución de elementos pe 

sados. Un simple ajuste de los puntos por cuadrados mínimos 

conduce a un gradiente de -0.09 para el plano y -0.12 para 

el disco.
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Finura h Variación de li razón Fe/H de la cooponente estelar estudiada en función 
de la distancia galactocdntrica. Cada punto representa el proaedio de las netalicida- 
des de ampos de cdoulos incluidos en intervalos de 500 pe de distancia. Por coopera' 
cié*,  se ioestra el pradiente galáctico de cooposición quiotce obtenido por Janes

En los ültirnos 15 arlos han aparecido varios traba

jos que parecen demostrar que la metal icidad en los discos 

de algunas galaxias externas disminuye en general a medida 
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que aumenta la distancia al centro. Estos trabajos netamente 

observad onal es, juntamente con una serie de predicciones 

teóricas de gradientes de composición química en galaxias ex 

ternas, parecerían demostrar que una propiedad general de 

los discos galácticos podría estar representada por algün ti 

po de variación de composición química a gran escala de los 

mi smos.

Sin embargo, con respecto a nuestra Galaxia, exis

te cierta contradicción o al menos cierta contusión, en lo 

que se refiere a la naturaleza real del gradiente químico. 

En efecto, si sólo consideramos algunos de los estudios ópti 

eos más relevantes, podemos notar que mientras Glegg y Bell 

(1973), por ejemplo, usando datos uvby de estrellas F, o 

Jennes y Helfer (1975) usando datos UBViyz de gigantes G y 

K, no encuentran variación alguna de abundancia con posición 

en la Galaxia, otros autores tales como Mayor (1976), D'Odo- 

rico y otros (1976), Hawley (1970) y Peimbert y otros 

(1978), han demostrado que este gradiente existe tanto en la 

componente estelar como en la gaseosa, aunque desde el punto 

de vista cuantitativo las diferencias o las inconsistencias 

son apreciables.

Uno de los estudios ópticos más completos sobre e% 

ta materia ha sido realizado por Janes (1979), usando fotomf 

tría DDO de gigantes G y K del campo y de cúmulos abiertos; 

es decir, componente estelar y técnicas más o menos pareci

das a las nuestras. Sus resultados, visibles en la Figura 3, 

abarcan 8 kpc de distancias galactocéntri cas y no 5 kpc como 

en nuestro caso. Si comparamos nuestros resultados con los 

de Janes, notamos razonable coincidencia desde el punto de 

vista cualitativo, no así en cambio desde el punto de vista 

cuantitativo. En efecto, una simple regresión lineal de los 

datos muestra que nuestro gradiente supera en aproximadamen

te un factor dos al de Janes.
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VI. 0RI6EN DE LOS DESACUERDOS

¿A qué se deben la® discrepancias ante® menciona

das? ¿Cuál es su verdadero origen? Nosotros creemos que es

to® resultado® aparentemente contradi ctor i os podrí'an quizás 

deberse al hecho de que, en la mayoría de lo® caso®, el con

tenido metálico proviene de una determinación íotométrica, 

basada por lo general en algün sistema de-finido en la por

ción verde-azul o azul-violeta del espectro. Cuando la infor 

mación de abundancia se extrae de otra región, roja o infra

rroja por ejemplo, pueden surgir algunas inconsistencias. Un 

ejemplo típico e® el cúmulo globular 47 Tucanae, para el 
cual Osborn y licClure (1974) obtienen |Vc/h} =» -0.5 (modera

damente pobre en metales) a partir de dato® DDO, mientras 
que Pilachowski y col aboradores (1980) obtienen ¡Fe/H] « 

-1.2, ya eea usando datos espectroscópieos de alta disper

sión o datos fotométricos de la región roja-infrarroja del 

espectro. Estas inconsistencias pueden deberse a que, para 

las estrellas G y K, los parámetros de abundancia basados en 

la región verde-azul o azul-violeta del espectro están afec

tados por la presencia de bandas moleculares de compuestos 

de CN y CH, es decir, elementos del grupo CNG. En otras pala 

bras, creemos que estos parámetros pueden depender de la ra

zón |^Fe/CNGj, la cual a su vez, puede ser una función más o 

menos compleja de la edad y la posición en la Galaxia.

VII. SISTEMA CIÍT1T2b PRINCIPALES PROPIEDADES

Desde el punto de vista observad onal seria indudg. 

blemente de gran interés disponer de una técnica que permita 

separar el efecto blanketing molecular debido a las bandas 
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de CN y CH, del blanketing metálico debido a 1 as lineas es-pe 

ci'ficas del hierro. Precisamente, esta separación puede ha

cerse usando el sistema CMT^T2 desarrollado no hace mucho 

por Canterna (1976).

Este sistema incluye 4 -filtros de bandas anchas 

centrados aproximadamente en 3900, 5100, 6300 y 6000 A y ha 

sido de-finido para ser usado con una -f otomul ti pl i cador a RCA 

31034 de Ga-As, la cual tiene una alta e-ficiencia cuántica 

de casi el 507. en el U cercano y una excelente respuesta en
o

el rojo hasta cerca de 9000 A.

Este nuevo sistema, usado hasta hoy casi con exclu 

sividad por Canterna y sus col aboradores, fue definido con 

el principal objetivo de obtener temperaturas superficiales 

de alta precisión, abundancias metálicas y un Indice de CN 

de estrellas G y K. Para el estudio de estas estrellas, el 

sistema presenta claras ventajas respecto del clásico siste

ma UBV. Entre otras, podemos recordar que el sistema UBV no 

permite separar el blanketing metálico del molecular, ni dis 

pone de un buen indicador de temperatura para estrellas G y 

K. Para peor, Bohm-Vitense (1973) y Bell y Gustaffson (1975) 

han mostrado que el i'ndice (U-B) es completamente insensible 
a metalicidad para gigantes de población II con |Ve/Hj me

nor que -0.5 y (B-V) mayor que 0.90.

Las bandas y T2 se han elegido de tal manera 

que yacen en una región prácticamente libre de blanketing m^ 

tálico y molecular. El Indice (T^-T^) tiene en consecuencia 

el mismo excelente grado de sensibilidad a la temperatura 

que el (R-I) del sistema de Johnson para estrellas G y K. 

Por su parte, la banda M yace en una región que incluye li

neas metálicas (particularmente de hierro) y evita las ban

das de CN en 3595, 3683 y 4215 A y la banda G en 4300 A. Fi

nalmente, la banda C se eligió de tal manera que incluya los 
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efectos total»» del hlanketing molecular en las estrellas G 

y K. También incluye lineas metálicas.

El sistema CMT1T2 es más eficiente que el UBV, ya 

que no sólo brinda mayor y más precisa i nf ormaci ón, sino que 

a igualdad de telescopio, requiere mucho menor tiempo de ob

servación para permitir determinar temperatura y abundancia.

Con los 4 -filtros se definen tres i'ndices de co

lor: <T^-T2>, un indicador de temperatura prácticamente inde 

pendiente de efectos de luminosidad y abundancia; (M-T^), in 

dicador de abundancia metálica (particularmente hierro) bas§. 

do en la región verde-roja del espectro, y (C-M), un paráme

tro sensible a la abundancia de hierro y elementos del grupo 

CNO, basado en la región azul-verde del espectro.

VIII. USO COMBINADO DE FOTOMETRIA UBV Y DDO

Nuestra experiencia previa nos ha mostrado que si 

se miden flujos radiantes de gigantes rojas en las bandas de 

los sistemas UBV y DDO y se combinan estos datos, es posi

ble:

(1) Minimizar efectos de contaminación por estre

llas del campo. Para ello hemos definido y estamos usando 

criterios fotométricos que permiten separar bastante bien gi. 

gantes rojas de un cümulo, de estrellas tardías (evoluciona

das o no) del campo (Clariá y Lapasset 1983a, Clariá 1965a).

(2) Determinar enrojecimiento interestelar de es

trellas tardi'as usando un procedimiento iterativo descripto 

por Janes (1977).

<3> Calcular anomalías de cianógeno ¿ CN (Janes 

1975) y determinar las propiedades fundamentales de las at

mósferas de las gigantes rojas, ésto es, gravedades superfi

ciales y temperaturas efectivas (Osborn 1973, 1979; Osborn y 

Clariá 1976).
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(4) Estimar masas (Clariá y Lapas&et 1983a), lumi

nosidades intrínsecas (Janes 1975), abundancia de helio <0s~ 

born y Claris 1976), y otros parámetro*.

De lo expresado precedentemente se desprende que 

las técnicas fotométri cas UBV, DDO y CMT¿T2 son complementa

rias en varios aspectos- Su aplicación simultánea a las gi

gantes rojas permite, no sólo determinar las principales pro 

piedades astrofísicas de estas estrellas, sino también exami_ 

nar el grado de enriquecimiento o sobreabundancia de elemen

tos del grupo CNO en las atmósferas de las mismas.

IX. INDICADORES FQTOMETRICÜB DE COMPOSICION QUIMICA

La determinación de 1 a razón |jFe/H) de 1 a rama gi

gante de cada cdmulo se llevó a cabo a partir de la informa

ción -fotoeléctrica recogida tanto de la región azul-ul tr avi g 

leta, como de una reglón próxima al rojo. De esta manera, no 
sólo es posible estimar la [Fe/hi] , sino que además es posi. 

ble detectar posibles sobreabundancias de compuestos molecu

lares que incluyen elementos del grupo CNO.

El primer indicador de abundancia utilizado prove

niente de la región azul-violeta del espectro, es el Índice 

CQ(41-42) de la fotometría DDO, desafectado de absorción in

terestelar. Este es un excelente indicador de la intensidad
o

de la banda de CN en 4215 A de estrellas G y K. Cuanto mayor 

es este Indice, mayor es la absorción producida por dicha 

banda. Para cada gigante roja calculamos la anomalía de cia- 

nógeno ( 6 CN), ésto es, el exceso (o deficiencia) en magnitg 

des de dicho índice respecto del valor normal correspondien

te a una estrella de la misma gravedad y temperatura que la 

estrella en cuestión. Para lograr ésto usamos relaciones del 

siguiente tipos
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EC(45-48) -a 1 E(B-V) CQ (45-48) « C(45-48) - EC(45-48)

EC(42-45) ■a 2 E(B-V) CD(42-45) *» C (42-45) - EC(42-43)

EC(41-42) “a3 E(B-V) CQ <41-42) ■ C(41-42) - EC(41—42)

en las cuales los coeficientes ios obtuvimos de las cur

vas de enrojecimiento de Whitford (1950), Whiteoak (1966), 

Nandy y otros (1975) y Schild (1977), Los valores extremos 

de los son: 0.30 <a^ < 0,35, 0.21 <a2 < 0.24, 0.06 < a3 <

0.09  y, en general, la elección de los mismos no influye ma

yormente en los resultados. Los valores adoptados fueron: 

a ^ « 0.32, a2 “ 0*23  y a3 “ 0.08.

Cuando la precisión de los datos (U-B) lo justifi

ca, examinamos también la abundancia de los elementos pesa

dos a partir de otro indicador de la región azul~ultraviole- 

ta del espectro: el exceso ultravioleta 6(U-B) » (U-B>0 -

(U-B)n. Este parámetro se calculó con respecto a 1 as gigan

tes K del campo y no, como suele ser usual, respecto de las 

gigantes de las Hyades. Para el cálculo usamos una expresión 

del siguiente tipo (Janes 1979)3

E <U—B) - f0.32(B-V) - 0.25 < B—V) + 0.62J E(B-V),

la cual reproduce dentro del VA del E(B-V) los resultados de 

Crawford y Mandwewala (1976) en el rango G2I1I a K5II1.

Usamos además dos indicadores de abundancia adi elg 

nales, denotados A (C-li) y A (h-T^)f basados en la región 

verde-azul y verde-roja del espectro. Cada uno de éstos 

representa el exceso (en magnitudes) del Índice de color 

respectivo, desafectado de absorción interestelar, respecto 

del valor normal de una estrella con igual <Tj-T2)0 9ue Ia 

estrella en cuestión. Es decir:
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A(C~M) - (C-M)Q- (C-M>n 

A(M-T j) =*  (M-T j) Q “ (M-T1)n

Canterna (1976) pudo demostrar que A(M-TA> es prácticamente 

independiente del enrojecimiento y de la luminosidad en el 

rango 62-K5. Para calcular estos parámetros usamos las si

guientes relaciones derivadas por Canterna y Harris (1979)i 

E(C-M) “ 1.10 E(B-V)

E(M-T¿) « 0.95 E (B-V)

E(T1“T2> " 0.72
Canterna y Harris (1979) calibraron empírica y teó 

ricamente los parámetros A(C-M) y A(M-T^) en términos de la 
¡Fe/H J . En el primer caso, usaron razones [Fe/H^ de 3B gi

gantes G y K determinadas a partir de espectros de alta dis

persión. En el segundo caso, usaron modelos de atmósferas de 

Bohm-Vitense y Szfcody (1974) en un rango de temperaturas, 

gravedades y metal icidades similar al de las estrellas usa

das para determinar la calibración empírica. Las relaciones 

empericas y teóricas obtenidas presentan un excelente acuer

do, de manera que pueden ser usadas indistintamente. Por ra

zones de sencillez hicimos uso siempre de la calibración em

pírica. Recientemente, Canterna y otros (19B6) han publicado 

una calibración empírica revisada, la cual presenta leves di. 

ferencias con respecto a A (M-T^) y cambios apreciables 

con respecto al punto cero del parámetro A(C-M).

Al igual que A(C-M) y A(M-T^), los parámetros 
ó (U-B) y óCN han sido calibrados en función de (Fe/Hj por 

diversos autores. En el presente trabajo hemos usado las re

laciones derivadas por Janes (1975, 1979). Denotaremos en
adelante con [Fe/H)d¡jq , [Fb/h]uBV’ (Fe/Hl cm y [Fe/Hj MT 

las razones hierro a hidrógeno determinadas a partir de los
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parámetros ó(U-B> , ¿CN, A <C~M) y A(M-T j) , respectivamen

te.

Puesto que los indices CQ(41-42) y A (C-M) recogen 

información de la misma región espectral, deberían conducir 

a resultados aproximadamente similares. Es decir,
[Fe/Hj Dqq y | Fe/hlj deberían ser muy parecidos. Si ésto

ocurre a su vez con la [Fe/Hj adoptamos para esa es

trella el promedio de las 3 determinaciones. Si, por el con
trario, la diferencia A F = |[fb/H ] - [Fc/hJcmI es signi

ficativa, interpretamos ese resultado como debido a la conta 

mi nación de CN y C;H en la atmósfera de la estrella considera 

da. Esta es evidentemente una decisión crucial. Teniendo en 

cuenta los errores típicos la fotometría de Washington y las 

imprecisiones involucradas en las respectivas calibraciones, 

adoptamos el valor AF ■ 0.4 como cota mínima, para la deteg 

ción fotométrica de contaminación de CN y CH.

X. HOMOGENEIDAD QUIMICA DE GIBANTES ROJAS

Los resultados de abundancia obtenidos demuestran 

que, en general, existen variaciones de un sistema a otro. 
Tal como deberíamos esperar, la razón [Fe/Hjqqq presenta un 

buen acuerdo con [Fe/Hjj-^ en 9ran mayoría de los sistemas 

observados. En algunos cümulos, el valor medio de los indi

ces de contaminación AF supera el valor limite de 0.4, indi

cando que las atmósferas de las gigantes rojas del cCimulo 

considerado están probablemente enriquecidas en elementos 

dél grupo CNÜ. Como ejemplos de ramas gigantes posiblemente 

contaminadas en CNO pueden citarse las de NGC 2482 (Claris y 

Lapasset 1983a), NGC 5822 (Clariá y Lapasset 1985a) y NGC 

2539 (Clariá y Lapasset 1986a). Debe destacarse, sin embar

go, que el aparente enriquecimiento en CNO de estos cümulos 
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disminuye, o incluso desaparece, si se utiliza la calibra

ción revisada de Canterna y otros (1906).

Por otra parte, existe una marcada uniformidad en 

los valores individuales de los distintos indicadores de 

abundancia. Esta homogeneidad qui'mica ocurre no sólo para 

las gigantes rojas, sino incluso también para las estrellas 

de la seudo-rama horizontal, usualmente interpretadas como 

objetos que han pasado la etapa del -fogonazo de helio y se 

encuentran en un estado evolutivo en el cual comienza a que

marse el helio del corazón convectivo de la estrella.

Este Ultimo resultado es en general una propi#diKi 

común a todos los cúmulos estudiados. Es decir, independien

temente de la mor-fologi'a, edad o metal icidad, todas las es- 

trel 1 as rojas evolucionadas de un mismo cümulo abierto son, 

en general, idénticas en composición química. En algunos cú

mulos, existen claros indicios de contaminación por elemen

tos del grupo CNQ, pero aUn en ellos la homogeneidad química 

es una propiedad caracteri'stica. Sólo unas pocas estrellas 

individuales de unos pocos cünulos parecen apartarse de la 

tendencia general - En la Tabla II se muestran precisamente 

algunas de estas excepciones. Puede notarse en esta tabla la 

diferencia de los parámetros de abundancia de cada estrella 

respecto de los valores medios de cada cümulo. Posibles ano

malías en la evolución de estas estrellas podrían tal vez ex 

pilcar estos casos excepcionales.

La comprobada homogeneidad química en los cúmulos 

abiertos estudiados nos sugiere al menos un par de interpre

taciones. En primer lugar, creemos que es poco probable que 

en las estrellas de los cúmulos abiertos se hayan mezclado 

por convección elementos químicos desde el interior hacia la 
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superficie, o en todo caso, si este proceso realmente aconta 

cid, los efectos no parecen ser detectables fotométri cemen

te- En los casos de evidente sobreabundancia de CNO, una po

sibilidad es que el sistema se haya formado directamente a 

partir de un gas ya contaminado por elementos del grupo CNO. 

En segundo lugar, la uniformidad en la composición química 

de los cúmulos abiertos permite eliminar la posibilidad de 

que las estrellas de estos cümulos puedan provenir de dife

rentes generaciones estelares, tal como parece acontecer en 

varios cúmulos globulares. En efecto, numerosas observacio

nes demuestran que en general hay fuertes variaciones de 

abundancia entre las estrellas de un mismo cúmulo globular 

(Hesser y otros 1977). Omega Centauri y M22 son dos ejemplos 

dramáticos (Smith 1987). Para explicar estas diferencias ob

servadas podríamos presentar varias alternativas. Aquella 

que nos parece quizás la más razonable consiste en aceptar 

que la causa principal radica en la diferencia de masas y 

edades típicas de las dos clases de agregados considerados. 

Los cümulos globulares, al ser más masivos, podrían estar en 

condiciones de producir una segunda o quizás tercera genera

ción de estrellas con diferentes composiciones. Por el con

trario, los cümulos abiertos con masas considerablemente me

nores, es probable que no puedan retener los materiales eyec 

tados por la primera generación de supernovas. En síntesis, 

la uniformidad química observada en los cúmulos abiertos pa

recería demostrar que en todos los casos estamos observando 

la abundancia metálica inicial u original, contaminada o no 

por CNO, de estos sistemas.
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TABLA 11
8igintes rojas con InhotogeneidadM quiticas en cftwlcs ahltrtos

cumio ESTRELLA óCN óCN A(C-N) Atc-ro A(H-Tj)

NGC 2304 1329 0.087 -0.053 - - - -

NGC 2423 l -0.054 ♦0.073 -0.045 -0.149 0.071 0.014
N6C 4349 174 0.072 0.010 -0.117 0.005 0.016 0.023
NGC 5316 45 -0.004 0.075 -0.164 -0.249 0.004 -0.031
fel 66 4326 0.066 -0.066 - - - -
!C 4651 23 0.120 0.071 -0.210 -0.136 -0.020 0.001
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