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NOTICIA

Los trabajos incluidos en este nimero del Boletin
fueron presentados en la XVII Reunién de la Asociacién
Argentina de Astronomia, que se efectué en el Observato-
rio Astronémico Nacional de Cérdoba, los dias 25, 26 y
27 de octubre de 1971.

El retraso en la aparicién de este nimero se debié a
circunstancias econémicas que han incidido negativamente
sobre la misma y que felizmente fueron salvadas. Sin em-
bargo, la idea de transformar este Boletin en Revista
peridédica de la Asociacién ha seguido encontrando amplio
eco en sus asociados. Y es gracias a este apoyo que podemos
formular votos para que este propdsito se vea pronto
cristalizado en homenaje a la astrcnomia argentina.

El costo de este Boletin ha sido parcialmente cubierto
por un subsidio otorgado por el Consejo Nacional de
Investigacicnes Cientificas y T1'écnicas.

La redaccién es de los autores.

FRANCISCO LOPEZ GARCIA
Editor

La Plata, mayo de 1973.



ASTROFISICA DE ALTAS ENERGIAS

COMUNICACION

Medicion simultinea de los cuatro parametros
de Stockes

J. ALBano vy R. J. TERLEVICH

Instituto de Astronomia y Fisica del Espacio, Buenos Aires
y Observatorio Astronémico, La Plata
Instituto de Astronomia y Fisica del Espacio, Buenos Aires

Introduccion: Una de las formas de indagar sobre los
procesos fisicos responsables de emisiones electromagnéticas,
es mediante el estado de polarizacién de las mismas. Ana-
lizando el porcentaje y tipo (ya sea lineal, circular o elip-
tica) podemos concluir si la radiacién esta polarizada de-

bido a: ser emisién de Sincrotron, dispersion Thompson,

dispersién por particulas ansotrdpicas, etc.

El objeto de esta comunicacién es mostrar un sistema
que permitiria la determinacién simultinea de los cuatro
parametros de Stockes (1QUV), lo que lo hace particular-
mente Gtil para el estudio de objetos cuya polarizacién e
intensidad varia rapidamente con el tiempo.

El estado de polarizaciin de una radiaciéon electromag-
nética queda caracterizado por los cuatro parametros de
Stckes referidos a dos ejes perpendiculares entre si y orien-
tados arbitrariamente, de tal forma que la intensidad de
la misma analizada a través de una lamina retardadora y
un filtro polarizante cuyo plano de transmisién forma un
angulo y respecto a uno de los ejes de referencia, viene
dada por la siguiente expresién:

I(y,e) = 1/2(I4+Q . cos2y + (U.cose —
—V .sen¢e) sen 2 )
[

1

0 r
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sen22f —

dende:
I,Q,U,V — Parametros de Stokes
¢ = retardo de fase

El grado de polarizacién, la orientacién de la elipse
de polarizacién y la elipticidad de la misma, tienen la si-
guiente expresiéon en funcién de los parimetrus de Stokes:

PE = (@4 U4 V) /I @
tang 2y = U/Q O0<y<m~ (3)
sen? 2f = V2/(Q* + U2 + V?) (4)

—a/4 < ﬁ < n/4

B es el angulo cuya tangente es el cociente de los ejes
de la elipse; y cuyo signo da el sentido de rotacién del vec-
tor eléctrico.

Para determinar los parametros de Stockes es necesa-
rio conocer la intensidad de la radiaciéon para cuatro posi-
ciones diferentes del sistema analizador. Las expresiones
que determinan dichcs parametros resultan mucho mas
simétricas si se utilizan 6 mediciones (con analizadores en
diferente posicién), siendo ademas esto necesario para de-
terminar el signo de la polarizacién. Las expresiones son:

(1, =1(0,0) = 1/2(1+Q)
I, = 1(90,0) = 1/2(1—Q)
(5) Iy = 1(45,0) = 1/2(1 4 U)
1 I, = I(135,0) = 1/2(1—U)
I, = 1(45,n/2) == 1/2(I'+ V)
| Te = 1(135,7/2) = 1/2(1—V)

‘T'eniendo en cuenta 2, 3 y 4 se obtiene:

PP = (L—I)?/ (L+1)? + (Is—1)?/

s (la4 12 + (ls—1g)2 / (1s + 1s)2  (6)

pues
Lh+Lb=L+lL=L+1s=1

(Is—14) / (Is+ L4)
(Lh—13) / (L +1a)

1

g2y =

(L= 1)2/(I, + I2)? (Is= 1)/ (Is + 1) 2
(Is—14)2/ (15 + 1¢)2 (Is=Tg)2/(Is + Is)?®

Py = (II - 12) / (Il + Iz)

Si definimos



Resulta:
pr= P2, + P} P (7)
g2y = P, /P, (8)
cosec2f = P/P_ (9)

Mediante este formalismo, y dado un determinado
mcdelo de fuente emisora, se puede estimar la intensidad
y estado de polarizacién de la radiacién emitida, o viceversa,
si mediante una experiencia determinada se logra medir
el estado de polarizacién y la distribuciéon expectral de la
radiacién recibida, con un desarrollo inverso al anterior se
puede determinar el proceso fisico responsable de la emision,
y calcular diferentes parametros de la fuente (densidad
electrénica, temperatura, intensidad del campo magnéti-
co, etc.).

Este instrumento fue diseiado pensando medir pola-
rizacién en el continuo de fulguraciones solares en luz blan-
ca, y para aplicarlo a un Astrografico, dado que las condi-
ciones de estabilidad, Gptica refractora y Anteojo Visual
con igual escala, lo hacen ideal para este trabajo, pero ade-
mas, en principio, con fines de calibracién se lo piensa uti-
lizar en campos estelares con lo cual alcanzaria m, = 6.5
con una hcra de exposicién y trabajando en banda ancha
m, =10 también en una hora.

-

Descripcion del_instrumento

Para conseguir la simultaneidad en la observacién de
los parametros de Stokes se divide el haz incidente en seis,
o sea se obtienen 6 imagenes del objeto; cada una de las
imégenes se analiza con distintas posiciones de polarizador
y desfasador, de manera de obtener en la placa fotografica
densidades proporcionales Iy, Ip, I3, Iy, I5, Ig.

Especificamente el polarimetro consta de un grupo
ccmpacto (A) (ver figura 1), que se coloca delante del
sistema astrografico y un filtro Ha que se coloca delante del
anteojo visual para controlar el fenémeno.

DIAFRAGMA J
|

mmm//-‘\mm

YISTA LATERAL
r1e. 1 — Esquema del polarimetro

Este grupo compacto cumple varias funciones, a saber:

I) Divide el haz en seis, para lo cual utiliza un sistema
de cuatro prismas y una lamina de caras paralelas, combi-
nadas como lo indica la figura 2.

II) Cada uno de estos frentes de onda se analiza tra-
tando de que represente a I, con 1—=1, 2, 3, 4, 5, 6, lo
mejor posible y donde las direcciones origen estan fijas con
respecto a los ejes del instrumento, que debe ser por como-
didad, ecuatorial.

IIT) Seleccionar la banda de observacién, para lo cual
se utiliza un filtro interferencial con trasmisién en 6800 =+

27A. Esta parte del espectro solar es la que presenta menor
influencia de las lineas de absorcién y emisién, existe otra

zcna similar en 5832 + 14;&.

Esta selecci¢én se efectué con el fin de minimizar la
influencia debido al efecto Zeeman presente en las lineas
del espectro solar, lo cual introduce una polarizacién en el
haz incidente, que debe ser rechazada.

Esto aparentemente no ha sido tomado en cuenta en
anteriores trabajos ().

IV) Obturar la luz de fcrma conveniente, de manera
de tener tiempos de exposicin lo mas constante posibles y
ademas disponer de varios.

Luego de esto la luz atraviesa el objetivo y llega al
plano focal como se ve en la figura 2.

PRISMA
AR AR ELAS SISTEMA
N VIADOR

Fic. 2

Las placas fctogrificas deben seleccionarse por: sen-
sibilidad en el rojo, grano extrafino y gran latitud y contras-
te, para asegurar gran aceptacién de informacién, teniendo
en cuenta que no hay problema en cuanto a intensidad.

En particular, parece adaptarse muy bien la emulsién
Kodak-649.

Andlisis
La ventaja fundamental de este instrumento frente a

los anteriormente utilizados (!) es el de minimizar la pola-
rizacion instrumental, esto se consigue con el hecho de hacer
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que el primer elemento éptico que atraviesa la luz solar,
sean los ldminas polarizadoras, este simple hecho hace que
la polarizacién introducida luego por todo el sistema 6ptico
pueda ser tomada como variacién de la transmisién del
sistema 6ptico, por tanto no se necesita conocer la polari-
zacién instrumental; este no es el caso cuando se tienen
elementos épticcs por delante del analizador, que pueden
introducir una polarizacién del mismo orden, sino mayor
(en el caso de trabajar con éptica de reflexién) a la bus-
cada.

Otra muy importante, ya puntualizada arriba es la
simultaneidad de la observacién de los cuatro parimetros
de Stockes, lo que permite desechar ccmo fuente de errores
a la variacién de la polarizaci¢n de la fuente misma en el
transcurso de una observacién.

Un inconveniente que se encuentra, pero no ya en el
instrumento, sino en este tipo de operaciones, es la muy
diferente escala de tiempo entre la obtencién de la infor-
macién (minutcs), y su reduccién (semanas).

La determinacién de los parametros de Stockes signi-
fica efectuar la microfotometria de la zona a estudiar y el
procesamiento de esos datos, para luego al final recién
obtener resultados.

Hemos llegado a la ccnclusién que resultaria muy
conveniente un método de reduccién ridpido que permitiese
obtener resultados de poca precisién pero que indiquen la
presencia de una polarizacién variable en el objeto estudia-
do. Para eso hemos desarrollado un método de analisis
fotografico basado en interpretar la emulsi¢én fotogréfica
como una memoria logaritmica. *

De esta manera se logra determinar de una manera
rapida la distribucién fotosférica de la pclarizacién, arco
tangente de la direccién de polarizacién y el seno del duplo
de la elipticidad, en placas donde el ennegrecimiento es
proporcional a estos parametros. Una vez ubicada una serie
de placas interesante éstas se reducen con toda la precisién
disponible.

Debemos puntualizar cuales serdn los limites de pre-
cisién esperables de este instrumento. Dadas las condiciones
particulares de éste, ya arriba remarcadas, las fuentes de
error provendran fundamentalmente de:

A) Variaciones del sistema analizador. (geometria).
B) Variaciones del sistema dptico. (trasmisién).
C) Variacién del detector. (sensibilidad de la placa).

Las A) fundamenta'mente serdn debidas a falta de ri-
gidez mecénica del conjunto, que apareja variaciones en 'la
direccién de los ejes de los analizadores; los B), tendran
como fuente las fluctuaciones de transmisin del Sistema.

Tanto A) como B) se dejan tratar en conjunto, pues si
consideramos su variacién pequefia, podemos referir las ob-
servaciones a calibraciones propiamente hechas, ya sea

* Ver Apéndice I.
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fotométricas y polamétricas, en cada placa, lo cual inde-
pendiza cada observacin de las demas y hace al método,
insensible a las variaciones A) y B).

En realidad, como ctros autores ya han puntualizado,
la principal fuente de errores proviene de la emulsién foto-
grafica, fundamentalmente a su falta de homogeneidad,
esto establece una cota, que atin tomando grandes recaudos

en el revelado puede llegar a < 0.5 % donde A Do

indica el apartamiento del valor medio Do en densidad
esto significa que la polarizacién minima medible seria

0.5 %
—

b

P o (10)

donde ¥ es el factor de contraste y puede ser a lo sumo del
orden de y ~ 9 — 10 por lo tanto podriamos decir que
la polarizacién minima medible es:

P, = 0.05%
Conclusiones

Las condiciones ya enumeradas sobre este equipo, o
sea:

1) Simultaneidad de cbservacién de los parametros
de Stokes.

2) Simplicidada operativa y constructiva.

3) Independencia con respecto a la polarizacién ins-
trumental.

4) Bajo costo.

Unido a la necesidad de aporte de datos sobre la na-
turaleza del continuo de las fulguraciones solares en luz
blanca, indican que es particularmente til la construccién
y operacion de este instrumento por su periodo no menor
a un aiio.

Apéndice 1
Fotografia analitica aplicada a la determinacién de
polarizacion

Si observamos las expresiones 7, 8 y 9 vemcs que la
I,—1,

L + 1,

obtener placas fotogrificas donde la densidad sea propor-
cional a P.

funciin base es P,,; = , lo que pretendemos es

En general tencmos una placa con densidad propor-
cional a I,
D1 = A1 + Y1 log Il
y otra
D] = 1\1 + 7 log I]

con el mismo A y y dado que estin ambas imégenes del
objeto impresas en la misma placa.



A esta tltima se le hace un positivo:
D= A" — v, ylog],

Donde Yy es el gamma del positivo. Sumando Dy y D
resulta:

I
Dc == Bc—Yl 72 lOg !
1,'%
Esto significa, si tomamos
N = 1
y ademas
I| e Ij + A
con
A<« = Ij s
tenemos
A
De = Bc_Y172 log (1 +—I——A)
b}
o bien
71 Y2 A
Dc - Bc— <z T
M I
con un error menor que
A2
I
pero también en esa aproximacién
A
- — 9P
Ij 2 is)
por lo tanto:
2
D, = B.— Y1 Y2 Py,
YERLREREE

o sea tenemos en una placa fotogrifica una distribucién de
densidad proporcional a la polarizacion en la fuente.

Una conclusién que se extrae de esta expresién es que
convenientemente elegidos y; y y2, ambos mayores que 1,
la expresién anterior indica que se puede efectuar una
verdadera amplificacién del efecto buscado; dadas las con-
diciones que restringen este tipo de observaciones se puede
tomar emulsiones de gramo extremadamente fino para el
original (Y, ~ 4) y de alto contraste para la copia final
(v ~ 9) esto significa que el producto Y, Y2 ~ 36 por
lo tanto D, = B*—30P,,,.

Otra conclusién importante que se obtiene es que mien-
tras podamos desestimar las variaciones de sensibilidad que
afecten a grandes areas de la placa y nos remitimos a tratar
de observar variaciones en pequefias zonas de la imagen
podemos desestimar a

3D,
371 vq

pero se puede ver que si la condicién yx = 1 no se cum-
ple esto significa que Yy = 1= d¥x

I, oy
+ Y1 Yy ‘Cglj N

ch = Bt —Y; 72 lOg
b

D} = D. + ¥1 728 vx log I,

Esto nos indica que en la placa vamos a tener la dis-
tribucién de la polarizacién (D.) con coeficiente yi y2 Y
superpuesto a esto una imagen del Sol proporcional a
y1y2d yn (imagen correspondiente a la placa que se le
hace el positivo), debido a que la canczlacién no fue co-
rrecta.

Debemos entcnces hacer que yx— 1 se cumpla, para
esto podemos utilizar el método de cancelaciones pro-
puesto por WRAY 7 el cual permite, sin trabajar con placas
especiales detectar diferencias de densidad de 0,04, cance-
lando placas con rangos de mas de 3.0 en densidad, usando
un proceso de dos etapas paralelas, esto significaria en
nuestro caso detectar, trabajando con emulsiones especia-
les y de alto contraste polarizaciones del orden de

P],] ~ 0,005 .
(Ver también DE VAUCOULERS 43).

de Vaucouleurs, G., 1943, Science et Industries Photographiques,
N° 7-8, 2* Série, Tome XIV.

Stiber, G., Arkiv For Astronomi. Bd. 4, N° 38.

Wray, J., 1970, A. J. 75, N° 3.

INFORME DE TRABAJO

Importancia de los procesos
Sincrotron-Compton

J. R. ALBaNo, J. FRANK v R. TERLEVICH

Instituto de Astronomia y Fisica del Espacio, Buenos Aires,
y Observatorio Astronémico, La Plata
Instituto de Astronomia y Fisica del Espacio, Buenos Aires

Introduccién:

El objeto de este trabajo es analizar la produccién de
radiacién X y gamma a través de]l mecanismo Sincrotron-
Compton para diferentes condiciones fisicas del medio emi-
sor, el cual puede ser radiogalaxias radiofuentes, espacio
interestelar, remanentes de supernova, halcs galacticos, etc.

Una de las caracteristicas principales de una fuente
emisora es el espectro energético de sus electrones N (E , t),
el cual esta regido por la ecuacién de continuidad

[4 . [4 . _—
._at_N(L,t)-}--a?(E.N(L,t)) = ‘zQ. (B, (D)

donde Q; son las fuentes y sumideros de electrones.

BoL. N° 17 - Asoc. ARG. DE ASTR.



Segiin los procesos que preponderen en las pérdidas
de energia de lcs electrones, el espectro tendrd caracteris-
ticas particulares (Kardashev, 1962). Se estudiari a lo
largo de este trabajo la caracteristica de la emisién Sincro-
tron-Compton para los diferentes espectros cbtenidos a
partir de (1), es decir su intensidad y distribucién espectral.

Descripcidn del proceso:

Por interacién entre un electrén y un campo mag-
nético H se produce un fotén, el cual para las condiciones
de H y E en las que trabajaremos cae en el rango radio

¢ — energia del fotén emitido

Este fotén producido luego interactia en forma Comp-
ton con los mismos electrones de la fuente, apareciendo
otro fotén cuya energia puede caer desde el infrarrojo hasta
X y Gamma. La emisividad de este proceso tiene la
expresicn: (Blumenthal y Gould, 1970).

Scs (€x) =Zl7r_f cn(e) 6 N(E) de dE d(ex — < &, >) (3)

W.m2 Hz! sr-!

Jonde:
e infrarrojo. La emisividad para esta radiacién esta dada por
(Ginzburg y Syrovatskij, 1969) : ¢ = seccién eficaz de Klein-Nishina
3 e H € dE n(e) = densidad de fotones radio
S(e) = _\1/6 — fN(E)F( = -_)_h_ ) (¢)
- he ¢ < €x > = energia media del fotén dispersado
donde La densidad de fotones de radio se obtiene a partir de
H E 9 (2) y teniendo en cuenta la geometria del problema (di-
v, = 3 e ) mensiones del objeto, configuracién del campo, etc.)
¢ 16 mc mc?
h = constante de Planck Resultados obtenidos:
b Como primera aplicacién del problema hemos consi-
Fla) = a J Ks/s (x)_ dx derado el modelo de halo galactico, con campo magnético
a medio H de 4 uG y radio del Halo R —= 4 X 1022 cm.
-20 T
v 2
K
O %
I ~
H=40 pG .
-2

Vv COSTAIN (1960)

OPARTHASARATHY and LERFALD (1965)

OPAULINI-TOTH y SHAKESHAFT (1962)

10

102 Y (MHz) 03

Fioura 1: Espectro de radio obtenido y algunos valores observaciozales. Se observa el buen acuerdo entre la curva tedrica y las observaciones.
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El espectro electrénico utilizado fue el obtenido por

Razin, y cuya expresion es:
E — 2.5 a
mc? ) (( b ) ’

—2 —1 elect.
) 1)

a
— = 3.85 X 106
b X

I(E) = 1.4 X 1010 (

( E
“\ mc?

donde

m? seg. str. BeV

Esta expresién proviene de un promedio sobre una
serie de valores observacionales de electrones césmicos obte-
nidos con cohetes y satélites.

Con estos elementos hemos calculado el espectro de
la emisién en radio, el cual puede observarse en la figura 1,
donde se constata el buen acuerdo entre la curva obtenida
y los valores cbservacionales.

Para el cilculo del flujo Compton se utiliza la den-
sidad de fotones obtenida a partir de (2), usando en la
férmula (3) los valores limites de o segiin se cumpla o no
la desigualdad:

m? c4

E
<< 4e

que estd delimitando la aproximacién de Thomson de la
de Klein-Nishina.

El flujo obtenido result6 ser muy débil, varios 6rdenes
de magnitud por debajo del flujo observado en la zona de
X y gamma. En la figura 2 se observa la curva obtenida,
junto con ctras en que se ha variado el valor del campo
magnético medio a los efectos de estudiar el comporta-
miento de la fuente en funciéon de H. Obsérvese que el
espectro se extiende desde el infrarrojo hasta los rayos
gamma.

|? 03
o4
oK’
u——dm E 102_\“\‘\
»
-w
: \
10 P ———— \
1 \\ - \
o' \ X\ N
\ 0 o N\
. \
10
N LyuG
35u
103 \\\
o T w03 1072 10! 1 10 102 103 104 109 ExteV) 105
Fiouna 2: Flujo Sincrotron-Compton para diferentes valores de campo magnético medio.
10 BoL. N? 17 . Asoc. ArRa. DE ASTR.




Respecto a la aplicacién de este proceso al halo ga-
lactico podemos concluir que el mismo no es importante
en la produccién de radiacién galictica, cosa que era
predecible ya que la densidad de energia de la radiacién
3° K es mucho mayor que la obtenida en este modelo.

Los pasos posteriores de este trabajo serdn la apli-
cacién de este proceso a otros modelos de fuentes ccn el

Bovr: N° 17 < Asoc. ARG. DE ASTR.

objeto de determinar en qué casos juega un papel impor-
tante en cuanto a la produccién de radiacién.

Blumenthal, G. R. and Gould, R. J.: Reviews of Modern Physics,
Vol. 42, N* 42, 1970.
Ginzburg, V. L. and Syrovatskij, S. I.: Ann. Rev. Astron. Astro-
phys., 7, 375, 1969,
Kardashev, N.: Soviet Astronomy, 6, 317, 1962.
Razin, V. A.: Soviet Astronomy, 14, N° 1, 1970
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ASTROFISICA TEORICA

COMUNICACIONES

The mass function in spectroscopic binaries

C. JascHek aND O. FERRER
Observatorio Astronémico, La Plata

Abstract: The distribution of the mass function of bright spectros-
copic binaries is studied for systems with dwarf and with giant
primaries. It is found that the distribution is very similar in both
cases.

Assuming that the inclination has a random distribution
and postulating different distribution functions for the mass ratio, it
is found that the distribution of the mass function depends only
weakly upon the distribution function of the mass ratio.

Apparently a distribution law f(#) =#—7/3 reproduces
well the observed statistics, provided that u varies between 1 and
0,25. These results are in agreement with those found by C. Jaschek
in Publ. Obs. Geneve, N¥ 24 (1971).

The paper in full will be published elsewhere.

Critical revi;ion of the methods for the derivation
of the luminosity function

J. C. Muzzio *
Observatorio Astronomico, La Plata

Abstract: Different methods employed for the derivation of the
luminosity function in the solar neighbourhood are reviewed. It
is shown that most of these methods introduce systematic errors
in the results. It is shown that, with certain improvements, van
Rhijn’s method is the best one.

# Becario interno del Consejo Nacional de Investigaciones Cien-
tificas y Técnicas.

The luminosity function in the solar neighbourhood
J. C. Muzzio *

Observatorio Astrondmico, La Plata

Abstract: van Rhijn’s method is used to derive the luminosity
function in the solar neighbourhood from large proper motion
stars. The values obtained are smaller than the currently accepted
ones; for Mp< 9, the factor is of the order of two. It is shown
that these differences arise from the systematic errors of other me-
thods, specially for non-inclusion of the correction for the errors
of the parallaxes. The luminosity function has some irregularities,
not previously found because of smoothing. A secondary maximum
near My = 11, particularly, seems to be a real feature,

¢ Becario interno del Consejo Nacional de Investigaciones Cien-
tificas y Técnicas.
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Acerca de los parametros de cumulos abiertos
y nubes galécticas

C. J. LavagNINO

Observatorio Astronémico, La Plata

Resumen: El problema de la relacién entre nubes y estrellas es
analizado segtin las relaciones entre el nicleo y el tamaiio de los
cimulos abiertos.

A Re-Analysis of t U Ma
Z. Lorez GARcia

Observatorio Astronémico, La Plata y CONICET, Buenos Aires

Abstract: A re-analysis of the Am star T U Ma is carried out using
new determinations of effective temperature and gravity. The
abundances agree in general except a constant factor with those
found by Greenstein. The existence of certain heavy elements
founded in the most cold Ap stars is investigated.

INFORME DE TRABAJO

El diagrama magnitud - didmetro de las asociaciones
de estrellas O y B y de los cimulos estelares
globulares y abiertos

H. WILKENS

Observatorio Astronémico, La Plata

En el afio 1960 el autor publicé por primera vez un
diagrama que representa la dependencia de los didmetros
de los cimulos globulares de sus magnitudes integrales.
Los datos cbservacionales directos, es decir, por un lado
la magnitud integral aparente, por el otro lado el diametro
aparente ya nos dan una imaginacién exacta del resultado
final. Este realmente es una linea recta. Desde el punto
de vista puramente matematico, este resultado no sufre
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ninguna modificacién al pasar a valores absolutos introdu-
ciendo las distancias de los ctmulos globulares. De esta
manera ya hace 10 afos hemos llegado al resultado notable
de que en un diagrama “Magnitud integral absoluta me-
dida en magnitudes con respecto al Logaritmo del Diime-
tro lineal” casi todos los cimulos globulares desde los mas
fuertes y mas grandes hasta los mas débiles y mas pequefios
se aglomeran con pocas excepciones muy estrictamente a
lo largo de una linea recta, la cual pasa con un angulo de
45° desde una esquina hacia el centro del diagrama.

Ahora seguramente serd interesante ver lo que pasa,
cuando se investiga la misma relacién para los ctimulos
estelares abiertos. En el afio 1963 W. Buscombe publicé ese
ensayo. Con respecto a esta curva de los ctimulos abiertos
hay que observar lo siguiente: Ella es también una linea
recta; sin embargo termina con una suave curva, y no
indica ninguna relacién con la linea recta de los ctimulos

‘lobulares. Segin Buscombe su curva se ha originado por

la formacién de valores promediados. Con ayuda de los
valores individuales de casi 200 cdimulos estelares abier-
tos en el catalogo de Buscombe es facil comprobar que la
dispersién de estcs valores promediados de Buscombe es
extraordinariamente grande; porque los cimulos estelares
abiertos cubren realmente una superficie bastante grande
del diagrama, en marcado contraste con los ctimulos glo-
bulares, los cuales pueblan, completamente aparte, una
franja tan angosto que puede ser reemplazada muy pro-
bablemente por la linea recta arriba mencionada.

Pues hoy en dia, por varias razones no podemos mas
estar satisfechos con la solucion del problema dada por
Buscombe. Actualmente ya pueden ser reemplazadas por
valores mas modernos los datos observacionales aplicados,
magnitudes aparentes por un lado, y diametros aparentes
de lcs cimulos estelares abiertos, por el otro lado, dados
principalmente por Lundmark-Collinder (1931). Pero ade-
mas de esto, es interesante desde un principio la considera-
cién siguiente de los puntos de los cimulos abiertos prove-
nientes de Buscombe en el Diagrama luminosidad-dia-
metro. En el futuro siempre consideramos solamente el
diagrama de los valores absolutcs, lo cual posee inicamente
una importancia fisica comin para la comparacién de
todos los cimulos, sean abiertcs o globulares. Por lo tanto
consideramos las latitudes galacticas de los ciimulos abier-
tos. En total estan a nuestra disposicién 166 cumulos estela-
res abiertos. Solamente 29 cimulos, cuya latitud |b| = 10°
forman un grupo muy cerrado de las magnitudes més dé-
biles y de los didmetros mas pequefios; estas ultimas
mucho menores < 10 parsecs. Después 40 ctmulos, cuya
latitud |b| va desde 4° hasta 9°, forman un grupo bastante
variado de magnitudes y didmetros medios y finalmente
97 cimulos, cuya latitud [b| va desde 0° hasta 3° indican
un grupo de las magnitudes mas fuertes, cuyos didmetros
varian muchisimo desde mas o menos 20 parsecs hasta 1
parsec. Este grupo tltimamente citado comPrende 60 %
de todos los cimulos abiertos, porque estas mismas poseen
sin embargo, como se sabe, una concentracién muy fuerte
hacia el plano galactico, en contraste con los ciimulos glo-
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bulares que evitan directamente este plano. Por esto tam-
poco hay que asombrarse que este grupo de los ctimulos
abiertos exhibe las mayores distancias y los excesos de color
mas fuertes, mientras que aquellos ciimulos abiertos, cuya
latitud [b| > 10°, no han sufrido casi ninguna absorcién
interestelar. Ademas ahora ya podemos afiadir que el grupo
de ctiimulos estelares abiertos préximo al ecuador contiene
exclusivamente cimulos jévenes y muy jévenes, mientras
que todos los ciimulos abiertos viejos se encuentran fuera
de la Via Lictea, es decir en latitudes |b| > 1Ce.

Ahora bien, en nuestra investigacién el mejoramiento
de los datos observacionales ha jugado un papel escensial.
En los dltimos 20 afios ya han sido compuestos diagramas
color-magnitud de muchisimcs cimulos abiertos en base
a las magnitudes aparentes observadas V y de sus indices
de color B-V. Estas numerosas investigaciones nos dan
ahora la posibilidad de calcu'ar la magnitud integral de un
cmulo abierto con una exactitud mucho mayor por su-
mazién directa de las intensidades de las estrellas-miembros
individuales. Alguncs cimulos abiertos experimentaron de
esta manera un desplazamiento importante en el diagrama
magnitud-didmetro de todos los ciimulos estelares. Algunos
de estos trabajos han permitido ademas, determinar de nue-
vo y mas exactamente el didmetro aparente de un cumulo.
En este sentido los recuentos estelares en cimulcs abiertos,
realizados desde hace mas de 10 afios, han tenido la mayor
influencia. Aqui deben ser citados muy especialmente los
trabajos de Artitkhina y Kholépov en Mosci.

En un informe (1965 Abastumani Boletin 33 sobre
“Las corcnas de los cimulos estelares”) escribe Kholépov:
“Lo que hasta ahora fue considerado como didmetrc de un
cumulo abierto, ha sido nada mas que el nicleo de la
concentraciéon mas fuerte de sus estrellas”. Porque segin
Artitikhina y Kholépov la cantidad esencial de las estrellas
de un cimulo abierto se encuentra en la asi llamada co-
rona, alli estin reunidos 80-90 % de todas las estrellas del
cimulo entero, el cual por lo tanto contiene casi 10 veces
mas estrelas de lo que se suponia hasta ahora en una co-
rona que posee un radio 5-10 veces mayor (de lo que fue
supuesto hasta ahora). Un problema similar representan
algunos cimulos estelares abiertos cuyo didmetro aparente
aumenta sibitamente por el nuevo hecho observacional de
que estos cimulcs son solamente “nicleos llenos de estre-
llas” envueltos en un manto amplio de jovenes estrellas O
y B. Expresado de otro modo: en estos casos se trata de
las asi llamadas asociaciones de estrellas O y B, que con-
tienen en su centro un ciimulo estelar abierto y casi siempre
joven como p. ej. las AS Perl, la cual contiene el cono-
cido cimulo doble h y x Persei.

Después de estas breves observaciones preparativas lle-
gamos al tema principal: Como se distribuyen ahora, todos
estos grupos de diferentes aglomeraciones de estrellag, las
cuales conocemcs bajo los tres nombres de asociaciones
de estrellas O y B y cimulos estelares abiertos y globu-
lares en nuestro diagrama comin de las magnitudes inte-
grales absolutas y de los didmetros lineales de estas for-
maciones?
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DIAGRAMA: El disgrama magnitud-didmetro de las asocigciones de estrellas O y B y de los
cimulos estelares globulares y abiertos.
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DIAGRAMA

Un eje del diagrama indica la magnitud absoluta M,
o para simplificar nuestras férmulas

M+4+10=W 6 M+ 10 =W :
5 5 °
el otro eje contiene el didmetro lineal Dm, medido en
parsecs en la forma Ig Dm.
Los ctimulos globulares se extienden muy exactamente
a lo largo de la linea recta ya conocida

w
lg Dm=2.20 — —~

desde el centro del diagrama hacia el lado izquierdo y
abajo, es decir desde los cimulos mais débiles y mas pe-
quenos de la menor concentracién hacia los ctimulos mas
fuertes y mas grandes de la mayor concentracién de sus
estrellas. En este final de la secuencia de los ctéimulos
globulares se encuentran o Centauri. Y en esta esquina de
nuestro diagrama se encuentran también, reunidos alrede-
dor de w Centauri, las asociaciones de las estrellas O y B,
muchas de las cuales contienen en su centro aproximado
uno o también hasta varios ctimulcs estelares abiertos,
fuertes jovenes. En lo que se refiere a magnitud y didmetro
apenas existe una diferencia entre los cimulos globulares

mas brillantes y fuertes de todos y las asociaciones de es-
trellas O y B.

En la vecindad del diagrama con luminosidad casi
igual, pero con didmetros lineales ya mucho menores, se
establecen paulatinamente en cantidad solamente muy poco
numerosa, los mas brillantes y los mas grandes de los cimu-
los estelares abiertos. Sin embargo estos cimulos abiertos
con didmetrcs desde 20-50 parsecs poseen un magnitud
absoluta mucho mas fuerte que los cimulos globulares
del mismo didmetro. Pasando sobre estos pocos cimulos
abiertos entramos rapidamente en una regién del diagrama
colindante ccn la anterior y del mismo tamaiio, pero de
golpe ocupada muy densamente con cimulos. Los didme-
tros lineales de estos cumulos abiertos son todos ya me-
nores que los cimulos globulares mas pequefios y sus mag-
nitudes integrales también casi todas son ya mucho mas
débiles que las magnitudes de los ctimulos globulares. I:Zsfa
regiéon fuertemente ocupada por camulos abiertos existid
también ya con Buscombe y se encuentra en su mayor
parte debajo de la linea recta

\Y
lg Dm = 2.20 — -— .
5

Ahora bien; en tanto que con algunos de estos camu-
los estelares abiertos existe nuevo material observacional,
especialmente nuevas estimaciones de los didmetros apa-
rentes, casi siempre considerablemente mayores, hemos
calculado de nuevo las dos coordenadas

—

LgD
5)’8“’
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y con esto hemos llegado a un resultado final asombroso.
Toda una serie de ctimulos estelares abiertos famosos han
salido por nuestro célculo fuera de la regién de los camulos
abiertos cuyo didmetro lineal es < 10 parsecs. Hasta este
momento de nuestras investigaciones, se trata de los si-
guientes cimulos (desde los mas fuertes y mas grandes
hasta los més débiles y més pequefios) : M37, NGC 7789,
7243, 6939, M67, Praesepe, las Hiades, Coma Berenices,
NGC752 y M39. Lo asombro es que todos estos ctimulos
con sorprendente exactitud estin situados sobre una linea
recta, mas o menos segin la férmula

lgDm = 2.85 — — —

la cual es por consiguiente exactamente paralela a la linea
recta de los cimulos globulares

w

Todos estos cimulos abiertos recién citados poseen di-
metros lineales dentro de los limites 100 hasta 10 parsecs,
pero sus magnitudes absolutas son regularmente alrededor
de 4™ mas débiles que aquellas de los ciimulos globulares.
Enseguida llama la atencién el hecho de que todos estos
cimulos abiertos son muy viejos sin excepcién. En base a
estos hechcs observacionales nuestro diagrama W, lg Dm
muestra entonces aproximadamente el siguiente curso de
vida. Un cimulo estelar abierto puede comenzar su vida
como cimulo joven en este diagrama al lado de las aso-
ciaciones de estrellas O y B, visto en el universo algunas
veces hasta dentro de una tal ascciacién. Entonces su mag-
nitud absoluta es considerablemente mas fuerte que la
mayoria de los camulos globulares, su diametro lineal desde
50 hasta 20 parsecs corresponde a los cimulos globulares
con menor didmetro. Mas tarde, pero siempre todavia
cuando el logaritmo de la edad comienza con 7, es decir
muy rapidamente, el diametro lineal de un camulo abierto
se reduce todavia en su juventud tan fuertemente que ge-
neralmente se hace < 10 parscs.

Sin embargo, cuando un ciimulo abierto se ha hecho
muy viejo —logaritmo de la edad > 8—, entonces su
didmetro lineal crece de nuevo, por fin tan fuertemente
que ahora puede hacerse hasta mayor que al nacer. Sor-
prendentemente todos estos cimulos estelares abiertos muy
viejos se aglomeran a lo largo de la linea recta arriba ci-
tada, la cual apenas uno traspasa vivo. Entonces ésta es
para decirlo asi la linea limitrofe entre vida y muerte. Por
el otro lado de esta linea apenas hay todavia cimulos por-
que todos ya han explotado. Mas alla de esta linea vemnos so-
lamente uno hasta dos ctirnulos. Uno de ellos es el famoso
ctimulo muy investigado NGC 188. Los cimulos abiertos \{i'e-
jos tienen mayormente una latitud galécticz} alta, también
NGC 188 p. e. con + 22° vy, si por excepcion una vez la
latitudud es pequefia, entonces tal cimulo es distante del
centro galactico en longitud galactica por lo menos por 90°
como p.e. M39. Aparte de este tnico cimulo, todos los
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cimulos viejos tienen una distancia muy grande del plano
galactico mayormente > 100 parsecs. De esta manera ci-
mulos abiertos nacen en pequefias distancias del plano
galatico, posiblemente préximos a la direccion hacia el cen-
tro galictico, y mueren, es decir, se disuelven completa-
mente, cuando han salido bastante lejos del plano galactico
o algunas veces también, cuando se han distanciado bastante
lejos del centro galictico. Las dos cosas ocurren siempre,
cuando los ctimulos estelares se han hecho muy viejos, lo
que podemos reconocer a su vez por la estructura de su
magnitud-color.

Ahora queremos citar todavia dos casos interesantes.

El primer caso son las Pléiades. ; Donde se encuentra
este camulo estelar conocido en nuestro Diagrama de las
magnitudes y didmetros? La contestacién dice: Casi exac-
tamente en el centro del diagrama. En realidad, las Pléiades
son todavia un cumulo bastante joven. Anteriormente su
didmetro aparente siempre fue supuesto < 2°; pero Artii-
khina y Kholépov en vez de 100 estrellas han contado hasta
300 estrellas como miembros que cubren una superficie de
7° de didmetro. Con esto las Pléiades han alcanzado un dia-
metro lineal de 15 parsecs y por eso casi tocan los cimulos
globulares mis pequefios y mas abiertos en nuestro dia-
grama.

El segundo caso que puede cobrar un interés especial,
es el conocido cimulo estelar NGC 2158. Es tan rico en
estrellas y de una estructura tan simétrica y concéntrica
que en el primer momento puede ser considerado como
un verdadero cimulo globular. Sin embargo, en fotogra-
fias de gran distancia focal se vuelve completamente
transparente, razén por la cual hoy en dia estd registrado
en la lista de los cimulos estelares abiertos. Su posicién
en la Via Lactea con 1'11=—=186° y b1l = 4 2°, es decir
directamente en direccién hacia el anti-centro galactico,
5 Kiloparsecs distante del sol, también indica un ciimulo
abierto. Sin embargo su diagrama color-magnitud se en-
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cuentra aprcximadamente en el promedio entre los dos
tipos de cimulos estelares. A consecuencia de esto segin
Arp y Cuffey realmente lo mejor es designar NGC 2158
como el caso, de un cimulo de transicién entre el tipo
abierto y globular. Por eso es muy nctable que este cimulo
raro se encuentra en nuestro Diagrama W, Dm en un lugar
que también puede ser designado solamente como lugar
de transicién entre los cimulos estelares globulares y abier-
tos.

Finalmente queremos llamar la atencién sobre un
hecho en nuestro diagrama. Ya en el afio 1963 Blaauw en
el conocido libro “Basic Astronomical Data” (p. 407)
habia publicado la secuencia principal de las estrellas para
edad cero (abreviado ZAMS). Esta figura de Blaauw con-
tiene como base de sus calculos los siguientes cinco ctiimulos
estelares abiertos y una asociacién en serie —comenzan-
do con el cimulo mis joven— NGC 6611 =M 16; As
Cep III; NGC 2362; a Per mov.cl.; las Pléiades, las Hiades.
Sin embargo es muy notable que todos estos grupos de
estrellas aparecen en nuestro diagrama desde abajo hacia
arriba en exactamente la misma secuencia de sus magnitu-
des y diametrcs, subrayando asi una vez mas el curso de
la vida de un tal grupo abierto de estrellas en nuestro
diagrama.

Hipotesis del red-shift gravitacional en Quasars;
un test observacional

R. F. SisterS
Observatorio Astrondémico, Cérdoba

Resumen: La hipétesis del corrimiento hacia el rojo de los quasars
es compatible con las observations épticas y de radio.
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COMUNICACIONES

Macroscopic motions in prominences |,
the prominence of 26th march, 1971

M. E. MacHapo Y H. Grossi GALLEGOS

Observatorio Nacional de Fisica Césmica, San Miguel

Abstract: Macroscopic velocity fields have been studied in a solar
prominence. The spectra and monochromatic images were analy-
sed, and the existence of a contracting motion, possibly due to
a pinch effect, is discussed. A helical shape of the prominence
is proposed. The papel in full will be published in Solar Physics.

Analysis of two active prominences

M. E. MacHADO

Observatorio Nacional de Fisica Césmica, San Miguel

Abstract: We discuss the observations of two eruptive prominences,
and the formation of condensations during the phenomena. The
density and intensity variations of the condensations are analyzed
spectroscopically in one of the events. Some hypotheses about the
magnetic field configuration have been used in order to explain
the observational data. The paper in full will be published in
So'ar Physics.

The loop prominence of may 13, 1971
and its associated effects

M. E. MacHAaDO, H. Gross1 GaLLEGos Y A. F. SiLva

Observatorio Nacional de Fisica Césmica, San Miguel

Abstract: A study is presented about the formation of a loop pro-
minence system (LPS) on May 13, 1971. The development of
the phenomenon in found the follow the model of Jefferies and
Orrall, and was associated with small radio bursts and several
kind SID. From the spectral analysis a temperature of 13200 K
has been deduced and a density of hydrogen atoms n (H) = 1010
cm8 estimated. The existence of inclined emissions probably pro-
duced by rotatory motions is discussed. From the radio-data ana-
lysis it was inferred that an impulsive and a thermal component
were present. the length of the emitting plasma cloud was found
to be about 56000 Km. The LPS appeared, in accordance to
previous results, in a region producing proton flares. The paper
in full will be published in Solar Physics.
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ASTRONOMIA SOLAR

INFORME DE TRABAJO

Correlacion de las mediciones de flujo diario solar,
en 73,5 cm. con otros eventos solares *

R. J. Marasini

Observatorio Astronémico, La Plata

Abstract: Solar radio burst on 408 MHz are not complete correla-
ted, with burst on other frecuencies, it gives the possibility of di-
ferent origen.

Generalidades

De enero a octubre de 1968 se observé diariamente
el Sol, mediante un radiotelescopio del Observatorio de
La Plata, cuya antena tiene 6,6 m de didmetro.

Eliminando, las componentes de Sol quieto y lentamen-
te variable, se observarcn 696 ‘“bursts” de distintas dura-
ciones e intensidades.

Para estudiar como las perturbaciones ‘de la cromés-
fera y corona producen estos “bursts’, se correlacionaron
en el tiempo, con los distintos eventos en Ha y en radio;
para ello se tomaron los datos publicados en’*Solar Gheo-
phisical Data” y los “Quarterly Bulletin on Solar Activity”
de la I.A.U. Se tomaron lcs comienzos en tiempo de
cada “bursts” en 408 MHz contra los comienzos en tiempo
de los otros eventos.

Tipos 111

La figura 1 muestra los eventos cuyos comienzos
estaban dentro de un valor absoluto menor o igual que .6
minuto, se adopté este margen para evitar la dispersién de
los datos de las publicaciones, las fechas de ocurrencia
de cada uno y las frecuencias. El eje de alturas es solo
para dar la minima altura a la cual la radiacién puede
escapar, la cual es mayor en las zonas activas. Las veloci-
dades que se obtienen son del orden .lc a .6c, para los
chorrcs de electrones que excitan la generacién por osci-
lacions del plasma. Se cumple que los tipos 111 pueden
aparecer con flares en H @ o no.

* Trabajo realizado bajo subsidio de CONICET.
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Asociacién con otras frecuencias
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Las velocidades que se obtienen son del orden de las
que da Kundu para los “bursts de corrimiento interme-
dio” (velocidades de 50 a 2000 Km/sec) para == 3 mirutos.

a) Los “bursts’ de altas frecuencias que aparecen
antes, son producto de otras zonas o de la regién debajo
de la de 408 MHz donde el material se calienta y que
luego da lugar a la explosién del flare (De Jaeger 1969).
Para lcs que aparecen después de 3 minutos, la zona esta
mas alta y se producen perturbaciones hacia arriba que
luego caen excitando zonas inferiores (Bruzek 1969).
(Sprays).

b) Se producen estos “bursts” en forma independiente,
por ejemplo se producen cambios del campo magnético
local, que produce aceleracién de particulas, en cuyo caso
se puede tener radiacién sincrotrén, (se necesitan datos
de polarimetria para esto) Radiacién Cerenkov no posible
por las velocidades de colisién que en la corona son del

orden 7000 Km/sec.

c) Los “bursts” se producen en otras zonas que pue-
den ser accionados por las primeras o no. (Por simpatia)
(Bruzek 1969), (Feix 1970).

Correlacién con banda decamétrica, métrica y Ha

La Fig. 4 muestra esto en lo que hace a los comienzos.
Para t= = 0.5 minutos y se decir que realmente corres-

ponden a tipos 1II.
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Pero para los restantes se puede considerar que no
hay origen comin en lo que hace a la perturbacién que
los genera.

Por otro lado la fig. 4 nos dice que los “bursts” en 408
MHz se pueden producir antes, durante o después de los
flares.

Por dGltimo de los 696 “bursts” solamente se pueden co-
rrelacionar:

160 bursts — continuo o tipo I.

7 bursts — tipo II.

2 bursts — tino IV.

Luego parte de los “bursts” en 73,5 m corresponden
a origen localizado a la altura para la cual la radiacién
puede escapar, e independientes de otros niveles, recor-
demos que esta longitud de onda esti ubicada en la regién
de transicién corona-cromésfera y en las regiones activas
en la corona.

Bruzek, A. 1969. Solar Phys,

De Jaeger, C. 1969. Solar Phys.

Feix, G. 1970. Solar Phys.

Kundu, M. 1965. Solar Radio Astronomy Int. Publ.
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Fic. 4

Liberacién de energia en fulguraciones solares riacion del campo magnético en la regién (cromésfera)
de 700 a 100 gauss.
M. E. Macrapo

Observatorio Nacional de Fisica Césmica, San Miguel Si supcnemos que la cncrgia liberada es de origen

) ) ) magnético, podemos calcular el monto de )a misma de
Se ha calculado la liberacién total de energia producida

acuerdo a la férmula
por una fulguracién solar del 8 de Mayo de 1969. Los
resultados han sido resumidos en la Tabla I. AB®

Vor X "~ = AFL

TABLA 1
De acuerdo a la variacién inferida por Scalise y Basu

Emisién Energia (erg.) (1971) y tomando como un volumen caracteristico a
Visible 1092 Vor = 102 em?®  (Krivsky, 1970
Rayes X 2 % 102 cm3  (Krivsky, )
Particulas 5 X 108 obtenemos
Onda de choque 1039

(modelo de Kleczek y Kuperus) AE = 2 X 1038 erg

De la variaci6n en las medidas de polarizacién para Kriviky, L.: 1970. Comunicacién personal.
la frecuencia de 7 GHz, Scalise y Basu infirieron una va-  Scalise, E. y Basu, U.: 1971. Comunicacién personal.
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Medicién de campos magnéticos solares
F. A. Siva

Observatorio Nacional de Fisica Césmica, San Miguel

Abstract: The Leighton methods supplies with a bidimensional map
of the longitudinal component of the magnetic field. The princi-
ples of this method are used for measuring fields in facular zones,
using the line Fe 6302,5. Cualitatively good photos have been
obtained, with a spacial resolution of 3’/ -4”,

Ensanchamiento de lineas en fulguraciones
sobre manchas solares

J. R. SEBoLp Y M. E. MacHADO

Observatorio Nacional de Fisica Césmica, San Miguel
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