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INTRODUCCION

A fines del siglo XVIII comenz6 W. Herschel (1) [continuando luego su hijo
J. Herschel (2)] el recuento de las estrellas, a los efectos de deducir la forma de nuestro
sistema sideral. Las suposiciones adoptadas por ambos fueron extremadamente simples,
a saber:

1) La distribucién de la poblacién estelar en el espacio es igual en todas partes.

2) Todas las estrellas poseen la misma intensidad luminosa absoluta.

3) La luz se propaga por el espacio interestelar sin disminuir su intensidad, en for-
ma que las magnitudes aparentes sélo serian una consecuencia de la variacién de
sus distancias entre si. -

La sistematizacién de la estadistica estelar se inici, pues, partiendo de estas tres hi-
pétesis, que en el transcurso de un siglo, sin embargo, se ha comprobado que sélo tenian el
caracter de aproximaciones groseras. Corresponde a H. W. M. Olbers (3) y F. G. W,
Struve (4) e! mérito de haber introducido por primera vez en la estadistica estelar la idea
de una extincién en la luz de las estrellas que pueblan el espacio. A principios del presente
siglo J. C. Kapteyn (5) y H. von Seeliger (6), trataron de determinar algo asi como un
valor maximo del coeficiente de absorcién interestelar T (absorcién por kiloparsec) ba-
sandose en la hipétesis probable de que, en general, la verdadera distribucién de la den-
sidad de las estrellas en el espacio universal no podria aumentar notablemente con el dis-
tanciamiento de las mismas.

El valor encontrado por Kapteyn fué

mag vis

T > +1
kpc

siendo el de von Seeliger

mag vis
T < +1
kpc

Pronto, naturalmente, surgié la sospecha, de si la fuerza de la absorcién interestelar
no podria depender de la longitud de onda de la luz. Asi es como en un trabajo estadis-



6 OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA

tico-estelar de H. S. Jones (7), publicado en 1915, encontramos ya determinado el valor
del coeficiente selectivo T..: entre la longitud de onda efectiva azul (fotografica) y la
amarilla (visual o fotovisual) :

magu_l

kpce

T.—T,=T.: =+ 047

En el afio 1917, J. Halm, (8), en una investigacién de caracter semejante, encontré para
e] coeficiente de la absorcién interestelar en la luz azul sola

mag
T.—= -+ 3.05

kpc

Halm hace notar que en la férmula (S=absorcién en magnitudes)
X

S‘,\ = 520D T, ( 220 )
O, = agopp Ty 430
el valor de z toma e! valor de aproximadamente —1 cuando e combina su coeficiente

azul con el anteriormente denominado selectivo azul-amarillo de Jones; es decir, que se

tendria aproximadamente la llamada ley » ! de la alteracién de color interestelar selec-
tiva. Quiere decir, entonces, que desde hace ya 25 anos han sido suministrados —para

ciertas suposiciones especiales— valores y cualidades de la absorcién interestelar. En
nuestra presente investigacion volveran, pues, a reaparecer estos datos en la misma for-
ma aunque para condiciones muy particulares. En lo que se refiere al desarrollo histérizo
del problema de la absorcién interestelar en el espacio, puede consultarse la excelente di-
sertacion de H. Kienle (9), aparecida en 1922, Adjunta a dicha publicacién se encuentra
una lista abundante de la literatura al respecto; entre los nombres que se citan subraya-
mos que en la actualidad deberian mencionarse de una manera especial a F. S. King y
P. J. van Rhijn. 1

Un compés de espera en los ensayos tendientes a establecer una dependencia directa
entre el color de las estrellas y sus distanciag, es provocado por las observaciones de los
colores de las estrel'as en los ¢imulos globulares, realizadas en los afios 1915-17 por
H. Shapley (10; 11 p 118; 12a p 715, 733) que contradecian apodicticamente la selecti-
vidad de la absorcién interestelar; a ello se afiaden méas tarde (1925) los trabajos de
K. Lundmark (13) sobre la variabilidad de la luminosidad superficial de las nebulosas
extragalacticas respecto a sus distancias, y, finalmente (1929), las investigaciones de
H. Shapley y A. Ames (14) sobre la relacién entre didmetros, magnitud fotométrica y
distancia de nebulosas extragalacticas en la regién Coma-Virgo, que corroboran una ab-
sorcién general no-selectiva en el espacio universal internebular.

Sin embargo, los resultados sobre absorcién interestelar en nuestro sistema estelar
obtenidos en los afios 1929 y 1930 por C. Schalén (15) y R. J. Triimpler (16) contribu-
yeron eficientemente a la solucion del problema dandole asi un nuevo impulso. Schalén,
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eligiendo en regiones especiales de la via lactea grupos de estrellas del tipo B y A de lu-
minosidad absoluta maxima, investigé qué coeficiente azul de absorcién T, deberia ser
aceptado como el més en consonancia con una distribucién de densidad constante de las
estrellas situadas en el plano de la via lictea. Como promedio encontré:

mag.,
Tu == _!— 0.5
kpc
y como valor maximo probable:
mag.,
(Tu)ma.r =~ “{‘ 2.0 ——
kpc

En general, Schalén considera como muy probable que la fuerza de la absorcién varia
fuertemente de una region a otra. El valor miximo antes citado fué encontrado en Cygnus
y Auriga. Como hasta entonces, Schalén acepté también la forma lineal simple de la ab-
sorcion interestelar S, medida en magnitudes: S = T X R. Schalén dedujo sus coeficien-
tes de absorcidn para distancias desde R = 1 hasta mas o menos 4 kiloparsecs. No escapd,
naturalmente, a Schalén, el detalle que, a pesar de la seleccién de las diferentes regiones
del cielo y de las diversas leyes que rigen la hipétesis de la distribucién de la densidad
de las estrellas, con las distancias de las mismas el coeficiente T de la absorcién inter-
estelar disminuye cuando dichas distancias son muy grandes.

Los resultados de Schalén sobre las relaciones de la absorcién en nuestra via lac-
tea, encontraron pronta confirmacién en un trabajo de Triimpler (16), basado en el exa-
men de 334 cimulos estelares galacticos abiertos. En un centenar de estos, Triimpler tra-
t6 de ver si valia la conocida relacion

’

()]
Dm = ——XR
3.44

en la hipé6tesis plausible que se tenga que

Diametro lineal promediado — Din = const.

que w, 0 sea €l didmetro angular aparente de un cimulo, venga dado por observaciéon di-
recta en minutos de arco, y que R, expresado en kpc, aparezca bajo-la forma del médulo

de distancia m—M. Extraio resultado: el promedio de las diferencias Dm—-ﬁnT, resultan-
te del examen de ese centenar de cimulos estelares, subdivididos en seis grupos para dis-
tancias oscilantes entre R=0.3 y R=3.8 kpc, delata un andar que guarda una notable
relacién con la distancia R, a saber, que los didmetros lineales Dm calculados para los
camulos mas lejanos casi duplican el tamano de los mas cercanos. Y a falta de algo que
explicara satisfactoriamente los resultados obtenidos, se comprob6 que tales diferencias
pueden, a lo menos en primera aproximacién, ser tratadas aplicando la ley ya citada de
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la absorcién interestelar: S = T X R. Triimpler encontré asi para toda la via lactea un

valor promedio de
magazo

T, = T)\ = 43040 4 0.67 = 0.07 (6. p.)
kpc

A los efectos de coordinar esta fuerte absorcion encontrada en las latitudes mas ba-
jas (|B] < 8° segln Triimpler) con la escasez de fendmenos de absorcién y alteracion
del color que delatan, los cimulos globulares [segin Sharpley (10; 11 p 118; 12a p 715,
733)] y las nebulosas extragaldcticas [segin Lundmark (13) y Sharpley y Ames (14)],
a pesar de sus enormes distancias y de sus altas latitudes galdcticas, Triimpler di6 como
tinica solucién posible la siguiente: el medio absorbente, de un modo semejante al de los
cimulos estelares abiertos, se encuentra muy fuertemente concentrado en direccién al
plano de la via lactea, en forma tal que la mayor parte de dicha materia absorbente esti
contenida en una capa cuyos limites oscilan sélo en una distancia de =+ 100 parsecs del
plano central de la via lactea hacia el Norte y Sud respectivamente. El pequefio remanen-
te de absorcion se diluiria muy rapidamente distancidndose cada vez méas del susodicho
plano.

En base a esta teoria, Triimpler interpreté a su vez como efectos de esta capa de
absorciéon interestelar en realidad selectiva, los excedentes de color E determinados por
Hertzsprung, Seares, Shapley, von Zeipel y Lindgren, Wallenquist, en siete cimulos es-
telares abiertos. La formula empleada fué:

(Su —S81) = (T.—T)) XR
siendo

( Azul = u i Amarillo = 1
Au — 430};‘3), NI 530;}4}. )

es decir que:
Eu_l - Tu_l X R

0 sea:
Ey50-530 = T430 530 X R
Triimpler obtuvo para el coeficiente de absorcién selectiva (azul-amarilla) el valor:

magizo-n30
Tu-l = T430_530 — 0.32 = 0.03

kpc

Expresién en la que llama poderosamente la dtencién el valor de Tysy.53, al compararlo
con el de Triimpler

magazo
T43U — + 0.67

kpc
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pues se tendria

magsso
T530 = + €.35
kpc

y

T530

—— = 0.5

T4s0
Pero en realidad esto no corresponde en forma alguna a una ley .~ ! de alteracién inter-
estelar de color, sino mas bien a un exponente * = — 3 de la férmula de alteracién del
color:

(g = (S0 )
| 430

Sy, = ssopy

Cuando, por ej., como en nuestro caso, se tiene S; = Ty X E, entonces resulta directamente:

d 8530
Sy _ @B Ty _ (§0>X
S350 ad Sy, T, 430
d R
vale decir que »r = — 3, como se puede deducir de la tabla 1.

TABLA 1.

LA ESCALA DE LA ALTERACION DE COLOR ENTRE
LAS LONGITUDES DE ONDA EFECTIVA X =430,480,530,630 ppu
A DIFERENTES POTENCIAS DE LA ABSORCION INTERESTELAR.

)\1—>\2 430-480| 430-530 | 430-630

NS

- 90 037 0.152 0.032

- 8.0 4 .188 047
- 70 46 23 .069
- 60 S2 .29 104
- 50 S8 .35 148
-40 .64 43 .22
- 30 72 53 32
- 20 .80 66 A7
i 5 i &
it | | §h
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Como acabamos de ver, las investigaciones de Triimpler no sélo confirmaron y am-
pliaron la idea de la absorcién interestelar, sino que al mismo tiempo aportaron una
nueva serie de valores para las diferentes constantes que forman parte de la teoria. La
solucién de] problema progresé luego notablemente a partir de 1930 cuando una serie de
investigadores, siguiendo més o menos las huellas de Schalén y Triimpler, se ocuparon de
suministrar nuevos materiales para la confeccién de una teoria correcta sobre la absor-
cién interestelar. No creemos del caso en esta introduccién enumerar dichos trabajos,
gran parte de ellos se encuentran prolijamente reunidos y comentados en el Handbuch
der Astrophysik, por B. Lindblad (17a p 1024; 17b p 574) y por H. D. Curtis (18 p 550) ;
véase también la publicacién de von der Pahlen (19).

Sin embargo, no podemos pasar por alto investigaciones, que por su contenido, sig-
nifican un aporte para la mejor comprension de nuestro tema. Asi, por ejemplo,
R. S. Zug (20) nos da cuenta en una investigaciéon aparecida en 1933 que aplicando
la concepcién de Triimpler a los excesos de color de 23 cimulos estelares abiertos encuen-
tra que la fuerza del coeficiente de la absorcién revela cierta dependencia con la longitud
galactica L, no obstante la variacién de valores en la via lactea. La férmula de Zug era:

E430__(320 = — 0.10 -+ 0.36 R |- 0.07 R2 sin (1170 S L)

Como Zug a su vez no ignoraba que los excesos de color de los cimulos abiertos méas le-
janos, en los cuales se han observado los excesos mas grandes, resultan ser mas peque-
nos que los valores que les atribuye la sencilla féormula lineal de interpolacion, sospeché
que existen en la region de la via lactea direcciones en las que la superficie limitrofe efec-
tiva de la capa de absorcién interestelar se encuentra practicamente a una distancia de
2 kpe, y dado que distancias entre 2 y 4 kpc no afiaden ningiin importie esencia' de alte-
racién de! color, dedujo que sobre los 2 kpc dicha alteracién deberia descender rapida-
mente.

Ello di6 origen naturalmente al problema del espesor lineal efectivo 2 H de esta
capa de absorcién interestelar. Triimpler (16) lo hacia oscilar entre los 200 y 300 parsecs.
Pero el mismo ano 1930, van de Kamp (21) publicaba sus primeros calculos al respecto.
Se basaban ellos en el empleo de la formula clasica dada para el valor S de la absorcién
en la latitud galactica B':

S(B;R)=TR=TH csc |B|
donde S viene dado por la observacién y puede tener los tres significados siguientes:
S350 5 S130-550 = E430.530 ; Sizo

Er base a lo cual van de Kamp adopté como valores de 7T, para una densidad homogénea
de absorcién en el interior de la capa, los siguientes:

mag ) ) mag mag
Tyy0 = + 0.67T —— [segun Triimpler (16)] ; T4s0.530 = - 0.33 ; T30 = + 0.34
kpe kpc kpe
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Para la aplicacion de la f6rmula se tomaron diversos grupos de astros y a distancias ta-
les que con toda seguridad se encontraran situados fuera del espesor efectivo de la capa
de absorcién interestelar; asi por ej.: estrellas débiles del tipo A y B, estrellas lumino-
sas del tipo O, cimulos estelares abiertos, cimulos globulares, nebulosas estragalacticas.
Van de Kamp obtiene como promedio ponderal de 9 valores independientes, que

2 H = 175 =+ 50 parsecs

de donde deduce que la mitad del valor de' la absorcién azul que va de un polo al otro de
la via lactea es:

-

S430 (B:900 N R:H) = T43() H = -+ 0m06

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

Finalmente, K. F. Bottlinger y H. Schneller (22) llaman !a atencién a fines del afio
1930 sobre ciertos efectos observables en una capa de absorcién galactica que modifican
la escala aplicada a sistemas de astros fuertemente concentrados en la via lactea. Vale
decir que, si se calculan las distancias de estos astros, sin tomar -en cuenta la ab-
sorcién, aquellas resultan tan grandes para astros débiles que su correspondiente distancia
Z = R sen |B| del plano central ga'actico resulta a su vez excesiva. Cuanto mis alejados
estan pues los astros, tanto mas fuertes resultan sus distancias medias del plano central
de la via lactea. Que haya ocurrido una tal disminucién de la concentracién galactica,
Bottlinger y Schneller 1o demuestran claramente basdndose en el estudio de 171 estrellas
del tipo 3 Cephei. Divididas las distancias de dichas estrellas en 7 grupos, se dedu-
ce que, por ejemplo el grupo mdas cercano al sol (distancia 0-1 kpe) tiene un valor me-

dio de |Z| = 71 parsecs, siendo a su vez para el mas lejano (distancia 12-15 kpe) de
mag
|Z| = 448 parsecs. Introduciendo el coeficiente de absorcién de Triimpler T = 0.67
kpc

en la férmula que entrega la distancia verdadera R en funcién de la falsa R,
(M) 450 — Myz0 = Mys0 + Saz0 — My30 = lg Ry = 51lg R + T30 R

donde el subindice S representa la absorcién, se obtuvieron los valores:

| Z k= 0— 1 kpe = B9 parsecs

Z

R =12—-32> kpe — 108 parsecs

Resultados que delatan evidentemente una relacién de valores que en ninguna forma sa-
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tisface. S6lo recién cuando se aplicé un coeficiente mucho mayor, a saber Ty30 = 2

se lleg6 a un resultado hasta cierto punto satisfactorio, al tenerse:

| Z| r= 0—1xpe = 48 parsecs

| Z| r =12—25 kpe = DT parsees

Schalén (15) ya habia encontrado en Cygnus y Auriga tan fuerte coeficiente de absorcién
azul, sin embargo, ello no satisface a Bottlinger y Schneller, quienes por el contrario
vuelven a llamar con razén la atencién de que las distancias de Triimpler (16) respecto a
los ctimulos estelares abiertos presentan el mismo fenémeno que las cefeidas, a saber, un
aumento aparente del espesor de su capa vertical sobre la via lactea al distanciarse del
sol. Van de Kamp (24) en el afio 1932 vuelve nuevamente sobre lo mismo, y en base a
caleulos mas exactos determina que para poder corregir las distancias del sistema de los
100 ctimulos estelares abiertos de Triimpler es necesario emplear un coeficiente de ab-

mag
sorcion azul que a Jo menos sea Ty30 = 1 , Sin excluir por el momento un valor que
kpc
mag
pueda ir hasta T450 > 3 .
kpc

Un atio antes, en 1931, van de Kamp (23) habia intentado a su vez valorar la fuerza de
la absorcidon interestelar. Como por una parte, cdlculos de éste basados en la teoria de la
rotacién galactica, situaban el nicleo de toda nuestra galaxia a una distancia de 7-11 kpc
del sol (aproximadamente I, = 330°), y como por otra los estudios de Shapley (11 p 175;
12a p 758) colocaban el centro geométrico de gravedad de los cimulos globulares a una
distancia de 16 kpc y a 14 kpc el sistema de las estrellas variables tipo cumulares estu-
diado por Shapley y Swope (25) en el Harvard Milky Way Field 185 (a 10° del centro
galactico), van de Kamp puede reducir hasta 9 kpe las distancias de los dos centros
geométricos de gravedad correspondientes a los postulados de la teoria de lo rotacién

ma
galictica tomando un coeficiente T30 =~ 2 ——g
kpce

Un afio més tarde, van de Kamp (24), en el trabajo que se acaba de citar, vuelve
nuevamente a calcular el importe del espesor éptico 2TH de la capa, y a su vez la mitad
TH del valor de la absorcién interestelar que va de un polo al otro; se asesora esta vez
con un abundante material de observacién, rico en nebulosas extragalacticas. En su estu-
dio emplea la misma férmula:

S(B;R) = TR = TH csc |B|

pero en forma que de las nebulosas extragaldcticas no hace sino un recuento, es decir,
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determina el niimero N de ellas por unidad de superficie celeste como funcién de la la-
titud galactica B hasta una magnitud aparente ficticia m, = m + S; asi la férmula
empleada

lg N(B;m,) = 0.6 (my — S) + const. = 0.6 (m, — TH esc |B|) + const.

di6 como resultado definitivo que

TH = 0.4 = 0.1 (e. p.) magaso

valor que es 7 veces mas grande que el anterior (ver pag. 11), pero que posee sin lugar
a dudas un peso notablemente mayor. Pero como T4, seglin todas las apariencias debe te-

mag
ner un valor que oscile entre 0.5 y 2.0 ——, van de Kamp deduce por simple divisién
kpc

TH
——— = H que los valores limites de la mitad del espesor efectivo de la capa deben ser:

Hmam — 0.8 kpC y Hmin _— 0.2 kpc.

En general, el deseo de tomar en cuenta y de determinar al mismo tiempo, si fuera
posible, las diferentes constantes de la absorcién interestelar y los efectos de la misma que
derivan de un aumento artificial de las escalas en nuestro sistema, invadieron cada vez
méas rapidamente muchos problemas de la astronomia estelar y de la astrofisica moderna.
En ese sentido la estadistica estelar march$ siempre a la cabeza de todas las demaés, de-
biéndose ello a que en el resultado de las observaciones, el efecto de la absorcién inter-
estelar repercute de modo muy senalado sobre el nimero N (m,); de ahi que se haya
puesto el subindice s (= absorcién) a m, magnitud aparente de las estrellag contadas has-
ta cierto limite m,. M. Wolf (26) fué uno de los primeros (1923) que estudié intensamente
dicha cuestion, en particular los espacios de la via lactea despoblados de estrellas; por eso
las curvas log N (m,) han sido llamadas “curvas Wolf”. Después que P. J. van Rhijn (27)
aunando sus esfuerzos a los de su predecesor en el cargo, Kapteyn, que representaban
el trabajo de varios decenios, public6 en el afio 1925 las dos funciones (una para las
magnitudes azules y otra para las amarillas) de distribucién de la frecuencia de las lumi-
nosidades absolutas de las estrellas (brevemente: las funciones de luminosidad), B. J. Bok
(19 p 505; 28) aprovechd éstas en el llamado esquema Kapteyn (19 p 398; 28; 29) en
el que segin su método numérico reconstruyé analiticamente los recuentos modernos de
estrellas basiandose en la magnitud aparente y en la latitud y longitud galécticas (30, 31,
32, 33, 34, 35, 36, 37). En palabras méas exactas, trat recuentos de.estrellas (37) de Uni-
camente magnitudes azules que van desde (m,), 3, = 9™ hasta (m,) 430 = 18™ y que re-
presentan el promedio total de una zona de = 20° de latitud galéactica. La opinién de Bok
es que la distribucién de la poblacién estelar méas probable (que en general decrece en
forma constante) en las capas sucesivas de su esquema Kapteyn, es decir, de nuestro sis-
tema galdctico, en 1* aproximacion se obtiene, cuando se acepta una absorcién intereste-

mag -
lar azul uniforme T4;, = 0.40 ;——g Valor que resulta ser notablemente pequefio! El mé-
e
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todo de Bok se presta especialmente para determinar las condiciones de las nubes oscuras
de la via lactea. Sin embargo, refiriéndose a tantos trabajos publicados, si se quiere de-
terminar el coeficiente de absorcién azul u otra cualquiera selectiva, ya sea en los espacios
vacios como en las nubes de estrellas de la via lictea, se habra siempre de remitir el in-
vestigador a la sintesis de comentarios de Lindblad (17a p 1010; 17b p 571), von der
Pahlen (19 p 619) y Bock (28b).

Por lo demas, A. Brill (38) indica que dentro de pequeiias distancias (R < 0.100 kpc)
la relacién entre la magnitud absoluta M, la magnitud aparente m, y la distancia R (en
kpe)

M+S=m—10—51lg R

ofrece un excelente medio para determinar el aditamento S de la absorciém que como fun-
cién de R, transforma la luminosidad absoluta calculada M. Mas tarde, A. Corlin (39) tra-
t6 en parte de aplicar este método.

Nuevos valores investigados del coeficiente de la absorcidén interestelar en y entre
diferentes longitudes de onda hicieron pensar en una teoria fisica de la extincién de la
luz de las estrellas en el universo. E. Schoenberg traté de resolver dicho problema en una
serie de trabajos. El primero de ellos (40) apareci6 en 1932 sosteniendo la tesis de que el
coeficiente de la absorcién interestelar sigue, en su dependencia de la longitud de onda,
una ley » —%, es decir, S(») = A ‘4.. Sin embargo los datos observacionales nunca justifica-
ron el exponente X = — 4; maxime que una serie de investigaciones espectrofotométricas
de R. J. Triimpler (41), O. Struve, P. C. Keenan y J. A. Hynek (42), J. Rudnick (43),
J. S. Hall (44) y J. L. Greenstein (45) realizadas en el periodo 1930-87 se inclinan
por X — — 1. Ademas, este expctnente parece quedar comprobado por las investigacio-
nes teéricas de E. Schoenberg y B. Jung (46; 49c) y por las de C. Schalén (47; 48). Mis
calculos (49b), basados en datos observacionales y en la féormula

l‘ L -
S() = E—Igd—”l‘i C, + €, 3 4+ C, we

que responde a la suposiciéon hecha por el prcf. Schoenberg en base a sus mas recientes
averiguaciones (49c), arrojaron el extrano resultado:

1) En la zona interior (quizas |B| < 5°) de nuestra via lactea, posiblemente sélo

el exponente X = — 1 tiene una importancia real; en ningin caso aparece el ex-
ponente X — — 4.

2) Fuera de esta zona (quizas |B| > 5°) el exponente X = — 1 parece por el con-
trario completamente imposible, mientras que el X — — 4 podria ser muy
probable.

Afiddase a esto que anteriormente ya (49a), en el mismo afio 1937 debido a la alteracién
del color de los cimulos globulares —es decir, ya bastante alejado de la capa galdctica
de absorcién de Triimpler— habia encontrado el valor de X —= — 8, Finalmente, vale
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aun la pena llamar la atencién sobre lo que el mismo afio publicaba O. A. Melnikov (50),
a saber, que los resultados obtenidos por varios investigadores indican que la pérdida
de la energia que se observa en los espectros de las estrellas afectadas de absorcién in-
terestelar, sigue en las longitudes de onda corta (= azul) una ley A ', pero que después
pasando paulatinamente por exponentes mas pequerios llega en las de onda larga (= roja)
a valer A —* Segln Melnikov, cada longitud de onda (para un tamaiio dado de las par-
ticulas que efectian la absorcién interestelar) se rige por su propia ley A—X,

En este mismo afio se traté a su vez de resolver el problema relacionado con lo ante-
rior, a saber, si en la absorcién interestelar existiria una componente que no guardara de-
pendencia con la longitud de onda. Tanto B. Stricker (51) como el autor (49a) coincidia-
ron, por caminos diferentes, en dar como componente de la absorcién no alterada el valor

mag
de 0.1

. Resultado que recién en el ano 1941 fué confirmado por J. L. Greenstein y
kpc
L. G. Hezilyey (52), quienes lo tienen por un valor muy pequefio y atn despreciable,

Ya en el afio 1931, Bok (28a) decia que “actualmente en ninguna forma se pueden
analizar recuentos de estrellas sin que se considere la absorcion interestelar.” La inve:-
tigacion de la capa galactica de absorciéon llegé a su apogeo, cuando en el afio 1934,
E. Hubble (53) publicé los resultados del recuento de 44.000 nebulosas extragalacticas (al
norte de la declinacién — 30°, o sea, distribuidas sobre los 34 del cielo). Dentro de una
zona ecuatorial angosta y arbitrariamente variable entre B = =+ 5° hasta + 20°, en nin-
guna forma se han podido ver nebulosas extragalacticas. Fuera de esta ‘“zona de ausen-
cia” (Hubble la llama ‘“Zone of avoidance”) comienzan paulatinamente a ser visibles. Su
densidad de poblacién va progresivamente creciendo hacia los po'os galacticos, alcanzando
en ellos un maximo. Con este resultado no solo comprueba Hubble la concentraciéon galac-
tica de las masas absorbentes en el espacio interestelar de nuestro sistema de la via lactea
(el plano galéctico resu’ta asi ser un plano de simetria de la absorcién interestelar), sino
que a su vez por la misma férmula usada ya por van de Kamp (24)

lg N(B;m;) = 0.6 (m; — TH csc |B|) + const.

deduce la mitad del valor de la absorcién azul interestelar que va de un polo al otro, o sea
que m — 0725 =+ 0m05. Ante un resultado tan notablemente pequeiio, E. T. R. Wi-
lliams (54) modificando algo la interpretacién del material de observacién de Hubble lle-
ga a m — 0730 + 007, valor que se acerca algo mas al de van de Kamp que es:

Teso H = 0740 + 0710,

El problema de la absorcién intereste'ar, como se ha visto, en los 5 afios que van de
1929 al 1934, ha avanzado de un estado de inseguridad a otro de franca existencia. Por lo
tanto al tratarse de nuevo dicho problema ns podra desconsiderarse lo hecho y se habra
de completar con todas las investigaciones astronémicas recientes. En la mayoria de los
casos se tratari de una nueva determinacion de las diferentes constantes de absorcién.
Extensas han sido en este sentido algunas investigaciones modernas, relacionadas con el
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problema de la rotacién galdctica. Con este fin han sido usados grupos de astros que po-
seen una fuerte concentracién galadctica y que alcanzan distancias muy grandes. Asi es
cémo, hace algunos afios, L. Berman (585), tratando nebulosas planetarias, encontré

mag
que T490 = + 0.55 = 0.06 , v P. W. Merril y R. F. Sanford (56) por estrellas en
kpc
mag
las que afloran lineas interestelares T'5390 ~ 0.9 ——. El tratamiento de las variables
kpe

Cefeidas para determinar los coeficientes de absorcién demuestra cuidn inseguros son
dichos coeficientes; asi, basandcse en la teoria de la rotacién galactica A. H. Joy (57)

mag
obtuvo T4, = 0.85 ——, mientras que tratando las mismas cefeidas por el método de
kpc
mag
Bottlinger y Schneller (22) llega al duplo del valor anterior, a saber que T430 = 1.50 .
kpc

Relacionado con lo que precede vale la pena advertir que Triimpler (58), en el afio 1940,
tratando nuevamente sus cimulos estelares abiertos, pudo confirmar su valor anterior

mag
Ts30 = 0.70 ——, sefialando al mismo tiempo que para distancias B > 0.700 kpc, un coe-
kpc
mag
, por ser demasiado grande, era completamente incom

ficiente tal como T459 = 1.50
kpc

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

mente se pronuncie con certeza por Tys9 > 1 para R<0.700 kpc. Por otra parte, poco

kpc
antes, Wilhelm Becker (59) dividiendo los ciimulos estelares abiertos en tres grupos ca-
racterizados por el mayor o menor numero de estrellas circunvecinas, llegaba a la con-
clusiéon de que sélo los dltimos delataban vestigios apreciables de absorcion interestelar.
Poco después R. E. Wilson (60) publicé sus investigaciones, resultantes del conjunto
observacional de estrellas tipos O y B, variables cefeidas, estrellas del tipo ¢ no cefeidas
y estrellas con lineas interestelares; (todas las observaciones responden a la zona de la-
titud galactica + 30°). Se puede llegar a una concordancia de todos los datos, si se acepta
que el promedio del coeficiente efectivo de absorcién (cosa por demais curiosa) sea igual

mag

para la luz azul y para la amarilla, vale decir, que: Ty =~ T530 ~ 0.65 . En forma
kpce
. mag
semejante P. J. van Rhijn (61) llegaba en es‘os afios al valor T430 = 1.06 = 0.59 — —
kpe
mientras J. H. Oort (62 p 48), al comparar una numerosa serie observacional de coefi-

mag

cientes de absorciéon azul (fotografica) y selectivos, se inclinaba por Ty., ~ 1.8 . En

kpc
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. mag
el mismo trabajo van Rhijn (61) encontraba que T3, = 0.5 ——, e indicaba como limite

kpc
mag

superior presumible que T30 < 1.5 ——. Y como el valor de un coeficiente de absorcién,
kpce

probablemente dependa en general de la regiéon estudiada del cielo, de la distribucién y

de las distancias de los astros en cuestién... etc., se explica por qué P. van de Kamp

y A. N. Vyssotsky (63) en base a una extensa investigacion estadistico-estelar sobre pa-

ralajes y movimientos propios de unas 18.000 estrellas se inclinen a pensar que
mag

T;30 = 2 —— es un valor bastante aceptable para esta constante de 1a absorcién en las
kpc

proximidades del plano galactico.

Por todo lo que precede nos podemos formar un concepto de la heterogeneidad de
ideas existentes sobre la magnitud a asignar al coeficiente de la absorcién azul o amarilla
interestelar. La causa de esa heterogeneidad sin duda que no habra de buscarse en la
diversidad de métodos empleados por tantos investigadores, sino més bien en la natura-
leza misma del problema. Prescindiendo de otros muchos trabajos relativos a la aparicién
de la absorcion selectiva, ésta resulta con claridad indiscutible de las extensas investiga-
ciones llevadas a cabo por J. Stebbins, C. M. Huffer y A. E. Whitford, sobre la aparicién
de excesos de color en los cumulos globulares (65), de las observaciones de estrellas
del tipo B (64, 66, 67, 68), cuya distribucién abarca la mayor parte de la via lactea, y de
las observaciones de las estrellas del tipo A que rodean los polos galdcticos, mas las que
circundan el polo norte de la rotacion de la tierra (69). Los tres autores nombrados llegan
a la conclusion de que “las nubes absorbentes se encuentran generalmente en las inme-
diaciones del plano galdctico. Estas nubes y en consecuencia también los efectos que ab-
sorben y alteran la luz de las estrellas estdn en tal forma aisladas y son tan irregulares
que YA EN NINGUNA FORMA SE PUEDE SUSTENTAR LA IDEA DE UNA CAPA
UNIFORME CON COEFICIENTES CONSTANTES DE ABSORCION INTERESTE-
LAR, ya sea que se trate una longitud de onda indwidual (= valores absolutos) o que
se comparen dos (= valores selectivos). Por lo demds, la alteracion interestelar del
color hacia la regiéon central de la via lictea es mayor que en la direcciéon opuesta, y ade-
mds las regiones mds brillantes de la via ldctea estdn en parte sometidas a un oscureci-
miento.” Finalmente, queda aln por resolver el problema que plantea Wilhelm Becker (70),
a saber, si la materia interestelar se encuentra exclusivamente aglomerada en las nubes
oscuras que individualmente pueblan el espacic, o si las tales nubes oscuras no son sino
como nudos de condensacién de una capa ininterrumpidamente continua de materia in-
terestelar.
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). — ORIGEN Y OBJETO DEL TRABA]JO

La idea del presente trabajo se le ocurrié al autor en el curso de una investigacién
anterior. El titulo de la misma era: “Photometrisch-Stellarstatistische Untersuchungen in
ausgewdhlten hellen und dunklen Feldern der stidlichen Milchstrage” (71). Este traba-
jo (71) difiere, en cuanto el autor conoce, de todos los anteriores de caricter semejante,
en que, por primera vez, se intenta aplicar el método de Bok (19 p 505; 28) simultd-
neamente sobre dos curvas de Wolf de diferente longitud de onda efectiva de sus mag-
nitudes aparentes, para el analicis tedrico de recuentos de estrellas con el fin de ca'cular
la forma de la distribucion de la densidad de las estrellas D (R) en el espacio univer-
sal con la distancia R. Para una mejor comprension de nuestro problema transcribiré al-
gunas frases de este trabajo.

La aplicacion de un esquema Kapteyn (19 p 398; 28, 29) con una densidad D=1,
constante en todas las capas del espacio tal cual lo pide el método de Bok, exige el cono-
cimiento de la distribuciéon de frecuencias de las luminosidades absolutas (funcién de lu-
minosidad) de las estrellas. Esta ha sido determinada en distintas ocas’ones por varios
autores, tanto en el azul (luminosidades fotograficas) como en el amarillo (luminosida-
des visuales). Las mas modernas son las de van Rhijn (27; 61 p 17), del ano 1925 y
1936, quien en dos oportunidades y utilizando métodos algo diferentes, ha determinado
la forma de la funcién de luminosidad visual y, haciendo ciertas suposiciones sobre los
indices de color, también la funcién de luminesidad fotografica. Bok (28a) ha tratado,
en el afio 1931, de mejorar la forma de la funcién de luminosidad fotografica. (Véase la
tabla 2).

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

Van Rhijn en su primer estudio (27) no tomé en cuenta la absorcién interestelar visual
(S=0). Por eso en la tabla 3 s6lo mencionamos los valores de densidad que da Bok (28a),
desconsiderando a su vez la absorcién interestelar fotcgrafica (S=0).

Al examinar las tablas 2 y 3, ya en aquel entonces, me llamaron la atencién ciertas
como antinomias que se dejaban entrever, comparando los importes D(R) obtenidos
por diversos caminos y los sistemas de valores que entregaban las funciones de lumi-
nosidad de los colores azul y amarillo. Lo mis llamativo resulté ser que, en la tabla 3,
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para R > 0.100 kpc, los valores azules D,(R) aparecian sistematicamente menores que
los amarillos D,(R), y en realidad, en una relacién al parecer fuerte, como que
D.(R) = 2 D,(R) Naturalmente que, en teoria, debe postularse sin restriccién alguna
que en cada capa espacial del esquema Kapteyn se debe tener que D.(R) = D.(R),
dado que el nimero total de estrellas situadas en una misma capa guarda absoluta in-

TABLA 3.

DIFERENTES DETERMINACIONES DE LA DISTRIBUCION MEDIA
DE LA DENSIDAD ESPACIAL D(R) DE LAS ESTRELLAS EN EL UNIVERSQ,
DERIVADAS DE RECUENTOS DE ESTRELLAS VISUALES Y FOTOOGRAFLCAS,
PROMEDIADOS SOBRE LAS LATITUDES GALACTICAS B=0"-20,
SINTOMAR EN CUENTA LA ABSORCION INTERESTELAR.

v.RHIJN| BOK |v.RHIUN| BOK
192511931 | 1925 1931
vis. | fotog.| vis. | fotog,
250 | 1.4 7.60 0.004
160 | 1.2 7.90 0.008
10.00 1.0 815 0.014
630 | 08 841 0026
4.00 | 06 860 0.040
250 | 04 883 0,067
160 | 02 9.04 011
1.000] 0.0 Q23 047
0630 18-2| 4357 920 | U272] 446
0744 0.555
0400] 1.6-2 9.34 023
9.905 0.804
0250 14 -2 9999 251 0998 032
0160 | 12-2) o | 966 | O35 ode
0400| 10-2| © 000 | 1,00
0063 | 08-2] 99%9] ¢ W91
o021 1.050
0.040 0.6-2 0 1
9.966 0925
0025 | 04-2 0 1
9.946 0883
0016 | 02-2| 007 0 0500 | !
0010 | 00-2| * 0 900 | 4
0.006 | 18-4 %ggg 0 :gf: 1
0004 | 1.6-4] © :

dependencia con la distribucién de las mismas, ya sea que hagamos su recuento segun
las luminosidades aparentes de diferente longitud de onda efectiva, ya sea que las anali-
cemos segun las funciones correspondientes a dichas luminosidades. Por eso, tampoco nos
tiene que sorprender que de aplicar la funcién D, (R), —como la encontré Bok, partiendo
de los promedios fotograficos de la via lactea—, basandose en el esquema visual Kapteyn
de van Rhijn y tomando como densidad constante D=1 en todas las capas del espacio,
en ninguna forma se llega a resultados que concuerden con el promedio de los nimeros
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que resultan de las “observaciones” visuales,sino mas bien a valores que por regla gene
ral representan sélo un 30 % menor que dicho promedio. Adviértase ademas que la fun-

cién fotografica de luminosidad de Bok coincide casi perfectamente con la de van Rhijn.
(Véase la tabla 2).

Lo primero que se le ocurriria pensar a uno, es que una distribucién de densidades,
cuyos valores estuvieran comprendidos entre los dados por van Rhijn y Bok, apli-
cada a un par de esquemas Kapteyn correspondientes para dos colores, bastaria sola ya
para obtener la cantidad de estrellas observadas de ambos colores. Sin embargo, un ensayo
en 1938 nos demostré claramente que ello es imposible con las funciones de luminosidad
de van Rhijn de los afios 1925 y 1936, y que el problema sélo podria tener solucién si,
al mismo tiempo que se modificara convenientemente el andar reciproco de tales funcio-
nes se eligiera otra que estuviera de acuerdo con las densidades. Esto es lo que hicimos en
aquel entonces, sin tomar en cuenta una absorcién interestelar quizas existente, porque:

1) ello no nos pareci6 entonces de necesidad inmediata para la prosecucién de
nuestro estudio, dado que en la mayoria de los casos las curvas de Wolf obser-
vadas en las regiones de la via lactea presentaban en general un andar ascenden-
te bastante pronunciado;

2) el intervalo de magnitudes (desde la m, — 6 hasta las 11 resp. 13), entre las
que se realiz6 aquella investigacién nos parecié demasiado pequefio como para
detectar exactamente el efecto desconocido de una absorcién interestelar posi-
blemente selectiva.

A pesar de todo esto, no era ajena, en aquel entonces, a la mente del autor la idea de
una posible nueva comprobacién de la materia interestelar absorbente, idea que parecia
trasuntarse de las discrepancias existentes entre las funciones de densidad de diversos
colores que representaban la distribucién de las estrellas en el espacio de nuestro sistema
galactico. En aquella descripcién del comportamiento reciproco de las curvas de Wolf que
fluian de cada una de las 7 regiones estudiadas entonces en la via lactea austral, se indi-
caba entre otras cosas, que la absorcion selectiva podria producir un distanciamiento anor-
mal entre las curvas de diferente longitud de onda efectiva debido a que ella absorbia mas
fuertemente la luz azul que la amarilla. Como hemos visto, las curvas ‘“observadas” de
Wolf que se originaban de los recuentos promediados de las estrellas de la via lactea, re-
sultaban ser mas abiertas que las mismas “calculadas”, sin tomar en cuenta la absorcién
selectiva. (EI valor promedio de las estrellas visuales “calculadas” era un 30 ¢¢ menor
que el de las visuales ‘“observadas”). Y con esto hemos arribado a lo que da origen a
nuestro nuevo estudio. Esto, que al principio pretendiamos fuera sélo una introduccién
tedérica de un trabajo que ampliara y mejorara las investigaciones anteriores que titu-
labamos: “Photometrisch-Stellarstatistische Untersuchungen in ausgewéhlten hellen und
dunklen Feldern der siidlichen Milchstra2e”, nos resultd de tal envergadura e importan-
cia, que hemos creido justificado el que aparezca como investigaciéon independiente.

Tanto Bok (28a p 6) como von der Pahlen (19 p 424) ya han adelantado algo im-
portante sobre lo que constituird uno de los puntos de nuestra investigacion, a saber que:
Kapteyn (5) y Seeliger (6) ya han demostrado que en los nimeros N (m,.) en ninguna
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forma es posible establecer una distincién entre los efectos de la funcién D (R) de las
densidades y los de la absorcién interestelar S(R) si sélo se consideran recuentos de es-
trellas de color univoco. Esto justifica suficientemente el que nosotros por via de ensayo
tratemos recuentos de estrellas a dos colores, a pesar de que Seares (72 p 94) en 1931
conceptuara esto como un problema en aquel momento inabordable por falta de datos con-
venientes de observacion.

Lo que constituye pues nuestro primer intento en la presente .investigacion es lo
siguiente": en base a ciertas hip6tesis elegimos un par de curvas Wo'f que representen
diferente longitud de onda efectiva de sus luminosidades aparentes, y aplicando sobre él
el método de Bok a los efectos de realizar un analisis de densidad, aceptamos a titulo de
ensayo que en los dos esquemas de diferente color de Kapteyn la funcion D (R) de las
densidades es la misma. Como ya sabemos, no basta sélo la ‘“‘conveniente” e'eccion de
D(R) para reproducir con exactitud satisfactoria los nimeros “observados” de estre-
llas de dos colores; es necesario, quizas, modificar al mismo tiempo convenientemente
las dos funciones de luminosidad. En caso de que aun asi nuestro problema no tuviera
solucién aceptable, se habra de introducir una absorcién interestelar S (probablemente
selectiva) tal, que venga a ser una nueva ccmprobacion.

Ya hemos dejado sentado en la introduccién cémo los astrénomos atn no han llegado
2 una conclusién uniforme sobre las asi llamadas leyes de la absorcién interestelar; antes
al contrario, a medida que se han ido acumulando ulteriores investigaciones tanto de
orden practico como teérico, parece haberse ido comprobando que lo que originariamente
se presentaba como capa ideal homcgénea galactica de absorciéon de Triimpler con una
sola posible ley de alteracién selectiva de color, aparece hoy descompuesta en fracciones
de nubes, cada una de las cuales parece poseer no sdlo su composicién peculiar sino
que también aparentan regirse por leyes de absorcién interestelar y cambios de color
de la luz propios.

En el caso, pues, que se hubiera alcanzado el primer objeto de la presente investi-
gacién, a saber, que las nuevas férmulas S; (E) de la absorcién interestelar efectiva-
mente resultaran ser funciones de la longitud de onda » y de la distancia R al sol, que-
darfia aun por comprobar el segundo, a saber, si tales férmulas serian de utilidad en
la. practica. Para esto dltimo, existe un excelente y abundante materia! moderno de ob-
servaciones basadas en los llamados médulos azules de distancia de 94 ctimulos globulares
de Shapley (11; 12); afiddanse ademas los trabajos de Stebbins y Whitford (65) sobre
los excesos de color de 68 cimulos globulares en los recintos » = 434 y % = 467 uu,
resp. » = 426 y % = 477 pyp, por un lado; y los resultados obtenidos por Stebbins,
Huffer y Whitford (66; 67; 68) entre » = 426 y % = 477 pp. tratando excesos de color,
y los médulos amarillos de distancia de 1332 estrellas del tipo B, por otro. Quizas nues-
tras nuevas férmulas de absorcién puedan experimentar mejoras indiscutibles al ser su-
Jetas a una tal comprobacién. Ojalad que la aplicacién de estas nuevas férmulas represen-
te ademas una contribucién eficaz para resolver definitivamente el tan discutido pro-
blema de la absorcién y alteracién de color interestelares en nuestra via Jactea.




2). — SELECCION Y ESTUDIO DEL MATERIAL
ESTADISTICO-ESTELAR DE LAS OBSERVACIONES

Para dar comienzo pues a nuestra investigaciéon, debemos ante todo elegir las dos
curvas de Wolf “observadas” y de diferente color que deben formar la base de todo nues-
tro estudio. Como hemos dejado dicho, el método de Bok sélo se ha empleado hasta el
presente para recuentos de estrellas cuyas luminosidades aparentes son de longitud de on-
da efectiva comun, es decir, azul (= fotografica), » = 430 w., por la sencilla razén
que hoy en dia apenas si existen recuentos de estrellas de doble longitud de onda efec-
tiva. Existen en efecto 4 regiones especiales del cielo donde se han observado simulta-
neamente luminosidades aparentes tanto fotograficas como fotovisuales, pero tres de
ellas, a saber S Monocerotis [L. B. Andrews (73)], la nebulosa Norte América [Helmut
Miiller y L. Hufnagel (74; 75)] v la Auriga [G. Hartwig (76)] se refieren a regiones
muy especiales, o sea a regiones donde nubes ricas en estrellas lindan con nubes oscuras
casi en absoluto desprovistas de ellas. Razdén por la cual, aqui, ellas no pueden entrar
en consideracién, debido a que ante todo nuestro trabajo pretende estudiar en general la
absorcién interestelar azul (== S,), amarilla (= S,) y respectivamente azul-amarilla
selectiva (= S._;) en funcién de la distancia K al sol. Quedaria, entonces, por considerar
la cuarta regién de las mencionadas, pero es de lamentar que en ella, o sea en los alrede-
dores del polo norte galactico [K. G. Malmquist (77)] sblo existan luminosidades apa-
rentes completas hasta m=13 (y observadas sélo hasta m=15).

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

En consecuencia nos ha parecido que los nimeros (promedios de estrellas sobre casi
toda la béveda celeste) publicados en 1925 por Seares, van Rhijn, Joyner y Richmond (31),
siguen siendo atlin los que mejor se adaptan a nuestro propdsito, debido a que estas nue-
vas determinaciones detalladas de los recuentos de estrellas segin la latitud galactica y
que vienen promediados para todas las longitudes representan perfectamente lo que seria
definitivo en la presente investigacién. Por eso, aceptamos como base de todo nuestro
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estudio Jos numeros de estrellas publicados bajo el titulo “Mean values of Log N.,”, en
la tabla 18 p 364 del trabajo (31) recién citado, a saber: las dos series de valores con-
tenidos en las columnas 5 y 6 cuycs epigrafes ‘“Photographic Grouping 0°- 90°” y
“Visual 0°-90°” agrupan las magnitudes que van desde 4.0 hasta 20.0 para el amarillo v
hasta 21.0 para el azul.

Sokre la determinacién de los nlimeros yisuales, los autores (31) anotan brevemen-
te lo siguiente: ““Si se clasifican las estrellgs por sus magnitudes visuales, su distribu-
“cion diferird considerablemente de la que ge hiciera considerando sus magnitudes foto-
“grificas (y latitud galdctica). Por el momento (1925) no se pueden suministrar deta-
“lles para una tal distribucion (visual) debido a que no se conoce como varia el indice
“medio de color con respecto a la latitud y longitud galdcticas. La relacién que vincula
“el color medio y la magnitud resultante de las estrellas de todas las latitudes, fué de-
“terminada sin embargo en Mt. Wilson Contr. 287; Seares (81) encontré que la clasifi--
“cacion por magnitudes fotogrdficas origina otra distribucion visual diferente, si se afia-
“de al argumento m el importe — Ic = (—0.16 — 0.950 m). Aplicando esta férmula en
“los valores [lg N,,(B=0°90°)J/oteur de la 5* columna de la tabla 18, se ob»tienen los
“nimeros de estrellas promedios correspondientes a la clasificacion por magnitudes vi-
“suales. En la columna 6* de la misma tabla aparecen los valores interpolados de los
“lg N.. para las magnitudes exactas 4™0, 4m5, ...” [Para convertir el resultado de un
recuento obtenido fotograficamente en otro visual, véanse las pags. 452-457 del Lehrbuch
der Stellarstatistik de von der Pahlen (19)].

La formula de conversion de Seares (81) recién citada, no es mas que el promedio
aritmético de dos férmulas lineales de interpolacién, dadas por el mismo Seares para
el crecimiento paulatino del indice medio de color I¢ cuando disminuye la lumi-
nosidad aparente m de las estrellas, promediado sobre todas las latitudes galacticas.

Una de ellas se refiere a las magnitudes visuales (amarillas), y a las fotograficas (azu-
les) la otra. Asi:

Te, — —0.18 4 0.071 m,

dan como promedio

Ie, + Ic,
Ie = ———— = +0.16 4- 0.050 m,
2

Las dos féormulas que representan el indice medio Ic de color como funcién de m; 6
m., no son sino simples resultados observacionales. Ahora bien; aunque sea cosa ya ad-
quirida por la estadistica de los tipos espectrales observados (19 p 237; 82; 83; 84; 85;
86) que, a medida que disminuye la luminosidad aparente de las estrellas, los tipos es-
pectrales llamados ultimos (en especia! los G) constituyen el porcentaje mas fuerte del
conjunto, sin embargo parece también ser un hecho comprobado por las observaciones de
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E. A. Kreiken (81; 87) que, en parangén con las dos férmulas en cuestién de Seares,
el crecimiento ostensible del indice de color y con este el de la coloracién rojiza de las
estrellas en las condiciones antedichas no aumenta dentro de la via lactea en la misma
proporcidon que fuera de ella, especialmente si entran en consideracién altas latitudes ga-
lacticas. Esto est4 relacionado por un lado con la fuerte concentracién galdctica de los
primeros tipos espectrales, es decir, de las estrellas tipo A y B y sus indices inferiores
de color, cosa que tiene lugar en casi todas las magnitudes aparentes, y por otro con el
hecho de que en la via lactea, excepcién hecha de las estrellas del tipo G, con el dismi-
nuir la luminosidad aparente s6lo aumenta el porcentaje de las de tipo F, que poseen,
como es sabide, un indice de color menor que las estrellas tipo G, mientras que en la di-
reccion de los polcs galacticos, excepcién hecha de las estrellas del tipo G, sélo aumenta
el porcentaje de las estrellas del tipo K, siendo estas de indice de color mayor que el de-
las G. Todas estas relaciones estadisticas de los espectros quedan patentes en la tabla 5.

Es de lamentar que hasta hoy (1942), en cuanto yo sepa, no hayamos encontrado
otra cosa que formulas que representen el aumento de! indice medio de color de las estre-
llas no sélo como funcién de la magnitud aparente decreciente, sino también, a la vez,
como funcién de la latitud galactica. Por consiguiente nos tendremos que contentar con
las dos férmulag arriba citadas de Seares (81) del afio 1925, las que promediadas para
toda la boveda celeste valen aproximadamente hasta para la 17 magnitud. Y como estas
dos férmulas promediadas aritméticamente han servido de base para de los recuentos
promedios fotograficos (= azules) deducir los visuales (= amarillos), de ahi que se
pueda interpretar nuestra investigacién como si con ella tratdramos también de explicar
detalladamente la causa del paulatino enrojecimiento que sufren las débiles luminosidades
aparentes de las estrellas.

Al respecto, von der Pahlen menciona en la pag. 258 de su Lehrbuch der Stellarsta-
tistik (19) las siguientes tres posibilidades de explicacion: .

1) las estrellas de luminosidad aparentemente débil en su transicién hacia lumi-
ncsidades aparentes siempre menores, podran contener un procentaje creciente
de estrellas absolutamente débiles de los ultimos tipos espectrales.

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

3) podria presentarse en el espacio interestelar una absorcién de luz tal, que debi-
litara la parte violada de los espectros, la que se debilitaria progresivamente
aumentando las distancias.

Segtlin Friedrich Becker (85c, d) tres serian las causas que contribuirian a configu-
rar los rasgos caracteristicos pcco ha citados respecto a la distribucion de los tipos es-
pectrales, a saber:

1) el conocido aumento de la frecuencia de las estrellas a lo largo de la serie prin-
cipal del diagrama de Russel desde el tipo espectral B hasta el M;

2) un descenso progresivo —a partir de cierta distancia y también en la via lac-
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tea— de la densidad de las estrellas en el espacio universal, sea en si real o
provocado irrealmente por la absorcion interestelar;

3) la forma aplanada de nuestro sistema estelar,

Naturalmente que al respecto aln es dable formular nuevas hipétesis a los efectos
de resolver el problema del enrojecimiento de las estrellas de débil luminosidad aparente,
cosa que, por asi decirlo, también forma parte del tema de nuestra. investigaciéon. De
cualquier manera la solucién del problema que tratamos parece vincularse intimamente
con lo que se diga sobre la constitucién de nuestro sistema estelar. Ya en la pag. 22 con-
signabamos claramente la posibilidad de una solucién. A saber:

1) eleccién de una funcién de densidad conveniente D (R) de la poblacién de las
estrellas en el espacio como funcion de la distancia R al sol;

2) eleccién de distribuciones convenientes (azul v amarilla) de la frecuencia de
las luminosidades absolutas (= funciones de luminosidad) de las estrellas;

3) finalmente, también si es necesaric, eleccion de funciones convenientes (azul
y amarilla) S7\(R) de una absorcién interestelar (azul y amarilla) tal, que
cuando se traten diferentes longitudes de onda efectivas » de magnitudes estela-
res aparentes, dependa también en 1* aproximacién sélo de B (pero de ningin
modo también de la latitud galactica).

A falta de material de observacién busecamos entonces nosotros una solucién del pro-
blema promediando todas las latitudes (respective las longitudes) galacticas. Esto, natu-
ralmente, mientras se considerara como una “primera solucién” en nada obstaculizaria
nuestra labor. Por eso no juzgamos de interés, como ya habiamos ensayado en nuestro
trabajo (71) anterior, el calcular sobre une latitud galactica fija, por ej.: B=0°, los
promedios indicados por Seares, van Rhijn, ete. (31) en la tabla 18 de su trabajo al
tratar los logaritmos de los nimeros de las estrellas, que eran:

Mean values of Log N, (0°-90°) Visual Grouping = lg N[> (m.) 530+0.5;B=90°-0°]
” 2] 1%} 13 ” 13} PhOtOgraphic I3) - l.(] N[‘>(m-\‘)—£1}()+0°5 ;B:90°'00]
donde N, = N[>m.] representa el nimero de todas las estrellas por grado cuadrado mas

brillantes que m, es decir que m., y donde los subindices 459 ¥ 530 Indican las longitudes
efectivas de onda de m,. Por el contrario, una solucién aunque grosera podria quizas, por
el momento al menos, sernos de una utilidad practica inmediata. Esto no nos impide que
examinemos desde va, si nuestros numeros de estrellas, promediados desde B=0° hasta

90°, nc poseen acaso una latitud media galictica efectiva B. Saber esto no sé'o resulta-
ria ahora conveniente, sino que mas tarde nos sera de absoluta necesidad para poder con-
tinuar nuestra investigacion. En la tabla 4 se presentan yuxtapuestas las series de los
nimeros de estrellas de Seares, van Rhijn, etc. (31), con el fin de que de un golpe de
vista se pueda establecer una rapida comparacién entre sus valores.
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Significado de la notacién (Tabla 4) :

N[>m+0.5] = nimero total de estrellas
mas luminosas que m -+ 0.5.

A[m=0.5] = ntmero total de estrellas
desde m — 0.5 hasta m 4 0.5.

N~ 5; e
Q = (7m+-05;B) __ concentracion galactica para el total de
N N (@m+-0.5;B=90°) estrellas méas luminosas que m -+ 0.5.
|~4nS
QO — A(m+0.5,B) __ concentracion galactica para e] total de
A A (m=+0.5:B=90°) estrellas desde m — 0.5 hasta m -+ 0.5.

La comparacion sélo es factible para las magnitudes aparentes azules de las estrellas
comprendidas entre (m,)430 = 3.5 y 20.5. Los nimeros de estrellas mas luminosas in-
cluidos en la columna horizontal han sido extrapolados de las tablas 17 y 18. De todos
modos se ve, que los nimeros azules de las estrellas que representan e! promedio de los
valores que van desde B=90° hasta 0°, caen entre las columnas donde B=25° y 20° res-
pectivamente. Y si bien, desde las estrellas que aparentemente resultan ser méas lumino-
sas hasta mas o menos las de (m.)439 = 15 dichos valores se mantienen muy cerca de
B — 25°, a partir de entonces aparecen desviarse cada vez mas fuerte y rapidamente

hacia latitudes galicticas menores hasta llegar a ser B < 20° en las (1) 450 = 20. No
estard de mas recordar aqui que, segiin los propios datos de Seares, van Rhijn, etc. (31),
todos los numeros donde (m,)430 > 18.5 —separados en nuestra tabla 4 por una raya
horizontal— poseen sélo un valor extrapolatorio. Por razones, que sélo mas tarde podran

explicarse, hemos aceptado en general el valor B = 23% cuyo logaritmo exacto es:
lg csc 23°6 = 0.4

En parrafos anteriores acabamos de indicar la relacién intima que liga nuestra in-
vestigacién con la estadistica de los tipos espectrales de las estrellas. A esta relacién se
debe que hayamos calculado la tabla 5 y no a las existentes entre los tipos espectrales
cuya descripcion sélo hemos abordado muy rapidamente. A los datos numéricos que apa-
recen en la tabla 4 para las latitudes galacticas B=99°, B=(90°-0°) y B=0° hacemos
corresponder en la tabla 5 los valores para B=-169°, =B (+69° +1°) y B=+1°,
separados segun -los tipos espectrales promediados de la Bergzdorfer Spektral- -
Durchmusterung. (86).

Los niimeros promediados de las estrellas de latitud galactica B==(+69° + 10)
derivan de los promedios aritméticos formados sobre las cifras correspondientes a las 7
zonas galacticas +69°, 4+56°, +43°, +30°, 4+17°, +9°, +1° que figuran en la tabla 3 del
2¢ tomo (1938) de la antedicha Bergedorfer Spektral-Durchmusterung. Para facilitar la
comparacién tanto en la tabla 4 como en la 5, se exhiben las tres columnas verticales que
contienen los nimeros de estrellas N(?m) y las tres que representan a los A (m=0.5),
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siempre que ellas valgan para todos los tipos espectrales. Del estudio de ambas se despren-
de que los promedios de las estrellas para B= (+69° +1° corresponden casi exacta-

mente a una latitud galactica efectiva cuyo promedio B es un poco menor que -+20°; acep-

temos que sea —}_??-Qs—{—18°. La comparacién entre los porcentajes de los tipos espectrales
correspondientes a los promedios de estrellas para B= (4-69° +1°) y las tablas que
entregan la distribucién de los mismos para las 7 zonas galacticas individuales, antericr-
mente mencionadas, no permite promediar, entre limites tan exiguos, una latitud galacti-

ca efectiva. So6lo podemos decir que este B oscila mas 0 menos aproximadamente entre
+.20° y +=10°. Pero, a pesar de estas groseras pcsibilidades de comparacién, creemos que
del examen de los nimeros de las estrellas, porcentajes y concentraciones galacticas de los
diversos tipos espectrales, en particular como considerados en conjunto, que figuran en las
tablas 4 y 5, el lector podra formarse una idea exacta del orden de las magnitudes que
suponen las hipétesis y condiciones estadistico - estelares observadas de nuestro trabajo,
aun cuando aquellas parecieran algin tanto deformadas por causa de la formaciéon de
los promedios.

Como las luminosidades aparentes fotograficas (azules) y fotovisuales (amarillas)
de las estrellas de Seares, van Rhijn, etc. (31) estan contenidas en el sistema interna-
cional de Mount Wilson (19 p 211-215;, 88), hemos aceptado simplemente como longitu-
des de ondas efectivas monocromaticas Ay = 430 py. y A = 530 pr como ya lo dejamos
indicado en la pig. 26. Ademas tomamos como base de nuestra investigaciéon las funcio-
nes de luminosidad de van Rhijn (27; 61 p 17) reunidas ya en la tabla 2. Pero estas lumi-
nosidades visuales absolutas se refieren a la escala visual de Harvard (27 p 73). .Como
en 1929 A. Brill (89) encontraba que hvis Harvara~530py., mientras en 1935 Wesselink (99)
obtenia que ‘ivis Harearda = 507 pn, Parece quizas existir una pequefia diferencia entre los
dos sistemas de luminosidades visuales, de ahi que nosotros tratemos los recuentos de
estrellas segin sus luminosidades aparentes en la escala internacional fotovisual v las
absolutas en la visual de Harvard. Seares (91) ha efectuado una investigacién especial
con el objeto exclusivo de poder pasar de la escala visual de Harvard al sistema foto-
visual de M. Wilson y viceversa. Cuan pequeiia sea la influencia de estas diferencias de
escalas sobre el resultado de nuestro estudio tendremos ocasiéon de apreciarlo recién en el
capitulo préximo cuando expongamos las relaciones numéricas que intervienen en el es-
auema Kapteyn. Las luminosidades aparentes de los nimeros fotograficos (azules) de
las estrellas de Seares, van Rhijn, etc. (31), asi como las luminosidades absolutas foto-
graficas (azules) de las funcicnes de frecuencia de van Rhijn (27 p 73; 61 p 17), vienen
. dados en el mismo sistema internaciona! de M. Wilson.

Al final de este 2° capitulo hemos de mencionar todavia un punto que se relaciona
igualmente con el problema de la seleccién de las funciones de luminosidad a emplearse.
Por ejemple, Bok (en 1931) para la determinacién de! descenso (como ocurre en la ma-
voria de los casos) de la densidad D(R) con que se presentan las estrellas en las dife-
rentes direcciones del cielo en la via ldctea (19 p 505; 28a) ha fundado todos sus extensos
calculos en un mismo esquema Kapteyn azul para densidad constante D=1. Y haciendo
caso omiso de que un tal esquema segun la férmula lineal simple S,3,=0.40R estaba
afectado de una absorcién interestelar azul (.. ~ 430 py.), el caso es que todos los ni-
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meros calculados de estrellas a(lg R+0.1; m=+0.6; M=0.5) correspondientes a
todas las capas espaciales desde las mis préximas hasta las mas lejanas, se basaron de
una manera constante sobre una misma y unica funcién de luminosidad azul, la que he-
mos reproducido en la tabla 2 bajo el titulo “azul, Bok 1931” y que es casi idéntica con
la “azul, van Rhijn 1925”,

A su tiempo, al menos tedricamente y al principio, no podia descartarse en las inves-
tigaciones de Kapteyn y van Rhijn sobre la funcién de la luminosidad, una posible va-
riacion de su forma con la distancia. [Véase también von der Pahlen (19 p 440, etc.)].
Es verdad que van Rhijn en su trabajo fundamental sobre la construcciéon definitiva de
una forma de la funcién de luminosidad [Gro Pu 38 (1925)] que correspondiera a la
realidad, opinaba que dicha forma era definitiva (véase la tabla 2) y que no se modi-
ficaba con la latitud galactica; sin embargo, mas tarde, se comenzd a pensar que una tal
idea (la del afio 1925) ya no se podia sostener. Del mismo problema de la forma de la
funcién de luminosidad (92; 93) ya se habia ocupado también antes (1924) Seares. Pero
a4l mismo Seares (94; 95; 96) méas tarde (1931) se le presenté la necesidad inevitable
de considerar la variabilidad de la forma de la funcién de luminosidad con la distancia
creciente del sol. El mismo en la dltima pagina del primero de los tres trabajos recién
mencionados (94 =Mt Wilson Contr 436), escribe mas o menos lo siguiente: ““...el
“ejemmplo que ha servido de prueba se ha realizado con una funcion constante de lumi-
“nosidad porque hasta el presente no teniamos razén para hacerlo de otro modo. Sin em-
“bargo el cambio rapido en las densidades calculadas en los alrededores del sol delata
“que la funcion de lumgnosidad no es la misma en todas partes. Véase por eso Mt Wilson
“Contr 437”. Sobre el contenido esencial de esta investigacion de Seares (95 = Mt
“Wilson Contr 437) von der Pahlen (19 p 518) se pronuncia de la siguiente manera: “Si
“van Rhijn en Gro Pu 38 (1925) pensaba que se podia creer en la tnvaritabilidad de la
“funcion de luminosidad (naturalmente tanio en la amarille comp en la azul), asi tam-
“bién ahora, Seares piensa poder explicar un tal estado de cosas basdndose en que
“van Rhijn ha atributdo las discrepancias encontradas entre las partes de la funcion
“de luminosidad deducidas de diferentes capas espaciales a un error sistemdtico come-
“tido al tratar los paralajes de las estrellas débiles con movimientos propios pequeiios
‘“(cdlculos que se basaron en realidad sobre extrapolaciones), y que €l lo ha eliminado
“por el aditamento de correcciones algin tanto arbitrarias, a lo menos para las estrellas
“de luminosidades absolutas débiles. Para las estrellas sin embargo de fuerte luminosi-
“dad absoluta, la variacién sistemdtica de la funcion de luminosidad con la distancia,
“comio podia demiostrarlo Seares, puede reconocerse aun claramente y en sentido correcto
“en las tablas de van Rhijn”.

Afidanse a todo esto las extensas investigaciones de A. Pannekoek (97) apareci-
das casi en los mismos afnos, sobre la distribucién espacial de las estrellas y en especial
las que se refieren a los tipos espectrales particulares. Para no mencionar méas detalles,
incluimos en la tabla 6 las funciones de luminosidad (azules y amarillas) que usaremos
mas tarde nosotros, o sea ®(W=x=0.5=M +10=+0.5) y las variaciones que sufren al
crecer la distancia Z (expresada en kpc) respecto al plano galactico.

En cuanto a la table 6 hay que anotar lo siguiente: los valores lg o(M=+0.5) de
van Rhijn en Gro Pu 47 (1936) p 17 tabla 6, que representan los numeros de todas las
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estrellas por parsec ciibico que dentro de las luminosidades absolutas (M=+0.5) rodean
al sol (es decir, donde D=1), formaron (para la distancia Z=0 del plano galactico) la
base de las funciones indicadas de luminosidad.

Para suprimir el cambio de signo de las luminosidades absolutas que origina ciertas
molestias al tratar un esquema Kapteyn afectado de absorcién interestelar, introdu¢imos
una nueva luminosidad absoluta W por medio de la ecuacién M 4+ 10 = W, como ademas
clegimos como unidad de distancia el kiloparsec en lugar del parsec, vale también la
ecuacion :

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

34+ IlgR =lgr
La conocida relacion entre m, M, r, es decir
m—M +5=25Igr
se transforma por consiguiente en
m—W = 5lg R

donde habiendo desaparecido también el incémodo sumando +5, el médulo de la distancia
resulta ser directamente el quintuplo de su logaritmo decimal. Esto representa una pe-
quehna modificacion de la conocida relacién entre las luminosidades aparente y absoluta
y €! logaritmo de la distancia, simplificacién que recién reconoceremos su utilidad cuan-
dc la empleemos frecuentemente, amén de que con ella se descongestiona algo el cuadro
que representa los grandes esquemas de la distribucién estelar.

En base a la eleccion hecha de las unidades, podemos ahora pasar del nimero de
estrellas contadas por parsec al computo en kiloparsec cibico por la ecuacién:

5+1g9o(W=0.5) =1lg &(W=0.5)

Esto tiene la pequena ventaja que, los valores tabulados de los logaritmos de la funcién
de luminosidad ganan algo en la practica, debido a que en casi todos los casos son > O,
2 lo menos para Z=0. (Véase la tabla.) En la misma via lictea en una esfera del volu-
men de la unidad de un kiloparsec ciibico y de radio un poco mayor que R=0.600 kpc se
encuentran simultadneamente p. e. unas:

10 estrellas, .cuya luminosidad absoluta es W= 4
10 millones de estrellas, cuya luminosidad absoluta es W=24

La mejor representacién de los recuentos promediados observados de estrellas, des-
pués de todo, pareceria obtenerse si los logaritmos recién citados de las funciones de lu-
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minosidad de van Rhijn [de Gro Pu 47 (1936)] para Z = 0, vale decir, si los valores
g <b530,@3q(W;Z=0) se aceptaran modificados en la forma lg @5, un(W,;Z=0) para las
dos longitudes de onda efectiva A==530py. y ~=—430 pp. segin el esquema siguiente:

lg P39, uv (W ; Z=0) = lg Ogg¢,r (W ; Z=0) + 0.01 (para W < 14)
Ig (1)430, HW (W , Z=O) == lg ‘1)430, q,-R(W N ZZO) — 0.01 (para W < 14)

Como la variacidn *“‘quizds” necesaria de las funciones determinadas por van Rhijn seria
asi muy pequefia, su valor, en caso de que existiera alguno, radicaria mas en su direccién
que en su valor absoluto. Estas dos funciones asi aceptadas se encuentran pues en la
ultima fila horizontal de la tabla 6 para Z=0=R. Los valores de lg 43, (W;Z == 0)
fueron calculados simplemente segin las diferencias A lg ®i30, 00 {(W;Z) que media
ban entre las diferentes distancias Z del plano galactico que habia encontrado Qort (98
p 281. tabla 30) como resultado inmediato adicional en otra investigacién. Los antilo-
garitmos de estas diferencias A lg ®430,00t (W;Z) de Oort se relacionan (multiplican-
do) con los valores de la distribucién D(Z) de la densidad de las estrellas, valores que
coinciden satisfactoriamente con los deducidos mas tarde, como parte del resultado prin-
cipal, por van Rhijn y Schwassmann (99 p 187 Tabla 19) en una investigacién de ca-
racter muy diferente; de los valores de la distribucién D(Z) que acabamos de hablar
hace mencién Oort (98) en la ultima fila horizontal! de su “Tabla 30”,

Coincidentes con Oort, hemos aceptado también, que la funcién azul de luminosidad
para W =18 no modifica mas su forma con la distancia Z de la via lactea. Igualmente
hemos juzgado como mas conveniente aceptar que las dos funciones (azul y amarilla)
de luminosidad conservan respectivamente una misma forma constante para todos los
7 = 1.58 kpc. Oort no ha indicado valores de A lg ®hiswoort(W;Z) para Z > 1.500 kpc
debido a que ‘“siendo muy inseguros los valores para Z = 1.500 kpc el presentarlos hu-
biera sido pura adivinanza’- Ten.endo a la vista la tabla 6 hace la impresién como si las -
diferencias A g ®i30,001(W;Z) tendieran a cero con el crecer de Z; por eso nos pare-
ci6 en primera aproximacién justificado suponer que era A lg ®,3,(W;Z) = 0 para
Z > 1.500 kpe. Ademas, en la tabla 5 vemos cuan rapidamente decrece el porcentaje de
las estrellas del tipo B y A, de luminosidad aparente mas débil. Anadase por fin, lo que
K. G. Malmquist (100 p 459) nos ha podido comunicar en una de sus investigaciones en
curso (1938), a saber que e! porcentaje de las estrellas gigantes decrece generalmente
con el aumento progresivo de las distancias de la via lactea en direccién del polo norte
galactico. (Quizas ya haya visto la luz publica este trabajo que el Sr. Prof. Dr. Malmquist
tuvo la amabilidad de anunciidrnoslo en el afio 1940; las dificultades en la corresponden-
cia que ha originado la guerra nos ha imposibilitado contar con datos tan interesantes.)
Pero aunque tedricamente exista la posibilidad de que nuestras hipétesis sobre el com-
portamiento de los valores A lg ® (W;Z) para Z>1.500 kpc no sean del tcdo correc-
tas, con todo, por lo que veremos mas tarde, ello en la préactica no tiene importancia al-
guna, por la sencilla razén, que a esas grandes distancias de la via lactea las densidades
D y los valores absolutos lg ® (W;Z) resultan insignificantes.

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

Finalmente, advertimos que las funciones amarillas de luminosidad que para las di-
ferentes distancias Z de la via lactea figuran en la tabla 6, han sido determinadas por
las ya existentes azules a las mismas distancias, basidndonos en que cada dos curvas
® (W;Z) de diferente color y cuya Z es constante (es decir, ® tratada como funcién
de W) se comportan casi siempre como si estuvieran separadas en un AW correspondien-
te al respectivo indice medio de color Ie=AW.

Quisiéramos nuevamente insistir que en la tabla 6 los lg ® (W=x0.5) correspondien-
tes a la luminosidad absoluta (W =+ 0.5) de las estrellas valuadas por kpc cz’ibico, solamen-
te representan la distribucién de las mismas en el espacio universal para una densidad
constante D=1. Pero si se quisiera saber para todas las distancias Z el verdadero nimero
de las estrellas por kpc citbico, tratandose de luminosidades absolutas (W == 0.5), se ha-
brian entonces de afadir en el esquema de la tabla 6 una por una las diferentes capas
dadas por lg D(Z). Pero, esto ultimo ain nos es perfectamente desconocido! Una nueva
determinacion de los lg D(Z) creemos que constituird uno de los principales resultados
secundarios de nuestra investigacion.



3. — APLICACION DEL METODO DE BOK
AL MATERIAL DE LAS OBSERVACIONES

Creemos oportuno indicar aqui que cuando hablamos de material de observacién se

tiene que entender en un sentido muy amplio; pues dentro del epigrafe en cuestién se
deberan también enumerar:

1) los promedios indicados por Seares, van Rhijn, ete. (31) en la Tabla 18 de su
gran investigacién, o sea, los promedios de los logaritmos de los nimeros

lg N[_>('m’s) 53010.5]
lg N[> (m) 430+0.5]

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

(M) 530-+0.5
(M) 4304-0.5

dentro del recinto de un grado cuadrado [segin se trate de luminosidades ama-
rillas (= visuales o fotovisuales) o azules (=fotograficas)];

2) un par de funciones de luminosidad (refiriéndose una a magnitudes amarillas
y a azules la otra) aunque no constituyan ellas en si ningin resultado inme-
diato observacional —sea que se trate de las Gro Pu 38 (1925) o de las Gro Pu 47
(1936) de van Rhijn.

No es nuestra idea presentar acd una exposicién detallada de los diversos esquemas
Kapteyn que, tratados e investigados por nosotros, nos han conducido a las nuevas fér-
mulas de la absorciéon interestelar ultimamente aceptadas. Una tal exposiciéon, a mas de
exigir necesariamente mucho tiempo, resultaria tanto para el autor como para los lecto-
res demasiado onerosa. Como por otro lado el método de Bok (19 p 507; 28) resulta ser
demasiado simple, claro y conocido, creemos més del caso enumerar solamente los puntos
de vista mas sobresalientes y que nos parecen revestir mayor importancia. Sin embar-
go, a los efectos de que sea mas comprensible nuestra exposicién y con el objeto de que
nuestro trabajo no pierda interés en su realizacién, hemos estimado conveniente repro-
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ducir en la tabla 7 uno de los susodichos esquemas; en realidad hemos elegido el que con-
tiene el resultado final de nuestra colaboracion.

Como el método de Bok resulta de tanta mayor aplicacién cuanto mayor sea el do-
minio de las magnitudes aparentes con que se pueda contar, de ahi que hayamos elegide
para los valores

lg N[> (m; + 0.5]

como limites méas brillantes en ambos colores (m;) = 3.0. |[Los valores lg N[3.5] de la
tabla 7 han sido extrapolados de los datos de Seares, van Rhijn, etc. (31)]. Como limites
mas oscuros habiamos elegido primero (ms)s;30 = 17.0 y (ms) 430 = 18.0, con el objeto
de que correspondiendo estos nimeros aproximadamente al indice medio de color de estas
estrellas se pudiera progresar igualmente lejos en el espacio universal tanto de las colum-
nas amarillas como en las azules. Seares, van Rhijn, etc. (31) indican que sus nimeros
de estrellas han sido extrapolados méas alla de (m,) = 18. Nosotros por eso despreocu-
pandonos de ciertas dudas eventuales hemos elegido finalmente como limites mas oscuros
(Ms) 530 = 19.0 y (ms) 430 = 20.0. (Véase la columna horizontal superior de la tabla 7).
Ma4s abajo se encuentran los valores correspondientes

A[ms=0.5] = N[>me4-0.5] — N[>m—0.5]

La base pues de toda nuestra investigacion la forman simultaneamente los nimeros
de estrellas A [m,=0.5] en los dos colores Debemos pues reconstruir ahora vpor medio de
dos esquemas Kapteyn (uno amarillo y otro azul), estos nimeros de estrellas Asyrk ob-
servados por Seares, van Rhijn, etc. Comenzamos sencillamente calculando un esquema
Kapteyn con una densidad constante D=1 en todas sus capas, basandonos en cada una
de las dos modernas funciones de luminosidad (una amarilla, azul la otra) de van Rhijn
de Gro Pu 47 (1936) p 17 Table 6, sin tomar en cuenta una eventual variacién producida
por la distancia de la via lactea. Y dado que van Rhijn (27) se ocupé preferentemente
de la funcién de luminosidad amarilla, probaremos por ejemplo de representar lo mas
exactamente posible los numeros amarillos observados de las estrellas A[ (7)550+0.5]
para lo cual elegiremos una serie conveniente de densidades D(R) como funcién de la
distancia R al sol, prescindiendo del grado ds desviaciéon que provocarian en uno u otro
sentido los nimeros azules de las estrellas Agw que se calcularian a su vez por la mis-
ma serie de densidades D (R) correspondientes a los valores observados Asyr . En esta
suposicién casi siempre factible, es decir, que los nimeros observados a lo menos en un
esquema Kapteyn (en nuestro caso en el amarillo) estidn de acuerdo con el calculo, estu-
diamos las discrepancias que resultan de los calculos del autor con las observaciones de
Seares, van Rhijn, etc., comparando las siguientes fracciones (siempre propias) :

A 430, SvR ( A,z ) Ayz0, HW ( Ayso )
A\

Ajss30, SYR Ao s Ajsz0, HW
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Esquema Kapteyn smm]tanonmenle en color azul y amarillo para le reconstruceion fedrica [ método de BEIY Cire 3’1J de los nimeros promediados de 1
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observadas por Seares, van Rhijn, Joyner y Richmond } Ap J 62 (1925), Table 18, Mean values of \le Grouping 0°—90° |
1 o —!

la funcién fotogréfica de luminosidad de van Rhijn ‘ Gro Pu 47 (1936) ¢ e
h 3 visll:ll o para la distancia Z —— 10 al plano galictico,
” ” B ” ] ” " " ” " » . 10
§ 1
2)  la variabilidad de las funciones de luminosidad, recién citadas bajo 1), con la distancia % =— Refl 4 Plano galdctico seetn los datos de Oort
10

as estrellas con luminosidades aparentes de color azul y amarillo,

en hase a:

’_n.\.\' (1932) Ne 238 Table 30 ~ :‘ _

~ Tabla 6 de esta publicacién

Tob o 3 162 Ruy° 2.566 Rus®

3)  absorcién interestelar selectiva segiin la formula (resultado final de esta publicacion) @ S= S Slzm.,pp(“*-’301“23")—*'* — Si_papp (B=23%3R2°)=

3.162 2.566

1+ 1+ Ru3® Lt Ruy®

1.000 0.317

En el esquema Kapteyn mismo se expresa, al principio v al final de eada columma, el color (a—430pp A= 530'111 para amarillo) a que corresponden los valores de a(m,=-0.5) =vXDXb,
o

oo i s las cifras en las columnas sin indicacion de color, coresponden a los VAR = logaritmo de la funcién de luminosidad, sujeta a una absoreién interestelar de nnpmt(‘ S.
5 w | a » la curva gruesa en zig-zag civeunseribe la region, '|,,ml(‘ a la sazon (1‘)25) i (('“‘ Pu 38 Table 12) habia determinado su funcién visnal de luminosidad (jconstante en todas partes!).
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Naturalmente que cada una de estas dos fracciones es una funcién de la luminosidad apa-
Ay3z0

) dada por las observaciones se destaca en la Fig. 1 con un
Asz0 /svR.
trazo mas grueso y de forma bien definida y ligeramente céncava. Evidentemente que la

dificultad primordial en la solucion de nuestro problema radica en lg necesidad de cu-
brir aceptablemente en toda su extension las funciones de la luminosided aparente ca-
racterizadas por estas dos fracciones propias. En este sentido tenemos que confesar que
nuestra primera solucién al problema, en la forma en que se acaba de exponer, significa
un fracaso, cosa que también pone en evidencia la Fig. 1. Mientras los nimeros amari-
i'los As30,aw de las estrellas calculados por nosotros, coincidieron satisfactoriamente con
los observados Ass0,svR , los azules A,s0,uw calculados resultaron a su vez de 1.2 hasta 1.7
veces mayores que los A,s0,svr observados.

rente m.. La curva (

Tal desproporcién entre calculo y observacidon resulta demasiado fuerte para pasar
inadvertida, o para ser tildada de error de las observaciones. No nos queda entonces sino.
ocuparnocs aunque sea sbélo brevemente de la influencia que sobre las posibilidades de so-
luciéon de nuestro problema tiene la diferencia de las dos escalas de luminosidades visua-
les. Como la funcién visual de luminosidad de van Rhijn esta basada (27 p 73) en la
escala visual de Harvard, en la Tabla 8 se presentan los nimeros de estrellas

Nl;_>(m.s)ris int + 05] para B: (OO'__QOO)

de Seares, van Rhijn, etc. (31), reducidos de s ini €n M, ;... segin los datos determi-
nados por Seares (91) con tal fin.

Un ligero examen de la tabla 8 demuestra que en la mayoria de los casos -J\T(m.u,-s Harv)

asi como A (MyisHare) SON Mayores que los valores correspondientes N (myis int) ¥ A (Mois int)
de igual luminosidad aparente. Lo que significa, que la curva “observada’” de los valores

Aygso
(———) se ha desplazado parcialmente hacia valores mas débiles de sus ordenadas,

530 SvIR . o
debido a la introduccién de las luminosidades visuales de Harvard. La separacién visible

A43O
) y la de los valores

en la Fig. 1 entre la curva de los valores “observados” (
A530

SvR
A430 ” - . 4 . L
———) se ensancha algo mads, es decir, empeora su significado, debido
A530 H‘kv L d . . - [
a un pequefio mejoramiento de la coincidencia de las dos escalas visuales de luminosidad
entre los nimeros observados de las estrellas y las funciones usadas de luminosidad.

“calculados” (

A consecuencia del aumento de los valores N respect. A por la transicién de recuen-

tos de estrellas de m,,, ;,, @ M,;, ;0. t2MbPién se ensancha la separacién de la curva ama-
rilla y azul “observada’” de Wolf. Como acabamcs de hacer notar antes, nuestras dos
curvas “observadas” de Wolf en ambos colores separanse muy fuertemente (Fig. 2),
y la razén es, porque mientras los valores “calculados” A,;0,uw se presentan de 1.2 has-



36 OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA

ta 1.7 veces mayores (es decir, siempre con luminosidad aparente mas débil) que los
‘ observados” Asso.svk, a su vez los valores calculados y observados Ajso coinciden. En el
capitulo 1° (p 21) ya hemos dejado establecido que una separacién superior a la normal
de dos curvas Wolf de diferente color puede delatar la actividad de una absorcién interes-
telar selectiva, dado que esta absorbe mas fuertemente la luz azul que la amarilla. La fuerte
y permanente separaciéon de nuestras curvas Wolf observadas que aparece en todas las
luminosidades aparentes desde las més brillantes hasta las mas débiles, y la imposibili-
dad de poder explicar dicho fenémeno por un error en las escalas de luminosidad, no son
aun razones suficientes que permitan abandonar la idea de la actividad de una absorcién
interestelar selectiva.

Sin embargo, para no dejar camino por explorar, y a los efectos de conseguir, a
pesar de tode, una comprobacién simultanea, a la vez que completa y calculada tanto
de los numeros observados amarillos como de los azules que representen los promedios
de las estrellas por una sola serie l6gica de valores D de densidades espaciales en las
-diferentes capas del universo, se podria quizids pensar en lo siguiente:

1) De acuerdo al andar reciproco de las dos funciones de luminosidad, suprimir
desde cierta distancia las estrellas mas brillantes [cuando Puw: > Pamariiio

para W > 9] a fin de que los nimeros calculados azules no crezcan tan rapida-
mente como los amarillos en su suma A (m =+ 0.5). Este método es muy seme-

jante al de la variabilidad que sufren las funciones de luminosidad al distan-
ciarse cada vez mas del plano galictico y del que daba cuenta la tabla 6. Este
método sin embargo resulta aqui del todo ineficaz, puesto que:

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

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

Quzul (mi05 ;Wi05)
siempre es la mitad mayor que el valor individual

Qumarillo (mi05 ,Wi05)

calculado, correspondiente al valor azul (es decir, al situado en la misma
célula individual del esquema Kapteyn; véanse las diferencias correspon-
dientes lg ®amaritio — lg Pu:ws dela tabla 2; todas resultan ser <0.30=1[¢2)
mientras que los valores “observados” A (m =+ 0.5), que deberian represen-
tar las sumas de las columnas verticales ‘“‘calculadas” «(m=+0.5;W=+0.5)
por todas las luminosidades absolutas W=+0.5 con m siempre constante,
resultan en el azul |=Au: (m-+0.5] ser siempre menor que la mitad de los
correspondientes valores “observados” amarillos A . (m=0.5) y esto vale
para todos los recuentos de estrellas desde m =10 hasta m=18 (véase tam-



TABLA 38

Conversiéon de los numeros visuales promedios de las estrellas para
B =1(0°-30°) de Seares, van Rhijn etc. de ApJ 62 p 364 Table 18 (1925)
de m visint N M vis Harv 86gGn Ap J 61 p 284 Table 2 (1924)

4.261
264
3.997
288
3.709
310
3.399
3133
3.066
356
2.710
375
2.335
392
1.943
409
1.534
423
1.411
436
0.675
447
0.228
457
9.71

465 |

9.306

472

8.834

480

8.354

486

7.868

aalgN

22

23

23

19

17

17

14

13

"

10

Myis mt™Myis HARV

-0.07

+0.02

+0.11

+0.20

+0.28

+0.19

+0.10

+0.02

~0.04

-0.07

-0.08

le N{mvis parv)-1¢ N (Mvis int )
(mvis HARV)

I

QD

-0.027 2308
$ 1951
** 1579
% 119

122 0.797
% 0.313
** 9.817
Y9.315

8.815
9

8.320
- 3

7.829
~0.039

N A
Invis HARV
310.
203.
13.7
89.3
51.4
379
22.2
15.7
9.43
6.27
4.21
2.06
1404
0.656
0.449
0.207
0.1417
0.0653
0.0444
0.0209
0.01415
0.00675

20.0
19.0
18.0
17:0
1.0
15.0
14.0
12.0
12:0
11.0
10.0
9.0
8.0
70
6.0
5.0

4.0
35

Io N(Mvis int)

4,261

3.997
3.709
3.399
3.0066
2.710
2.335
1.943
1.5%
1M

0.675
0.228
9.77
9.306
8.834
8.354

7.868

N A
Myis nt
18200,
8270.
9930.
4810.
5120.
2610.
2510.
1350.
1160.
647.
513.
297.
216.
128.3
87.7
53.5
34.2
213
129
8.17
4.73
3.04
1.69
1.100
0.590
10.388
0.202
0.1338
0.068:
0.045¢
0.022¢
0.01522
0.0073s




Las dos curvas Wolf de los nimeros N [>(m g) 5, -~ 0.5] de las estrellas por grado cuadrado, obser-
vados por Seares, van Rhijn etc. segin ApJ 62 (1925) Table 18, promediados entre [B=(0°-90°)],
azules (= fotogr.) y amarillos (= fotovis.). Si se calculan estos artificialmente (véase texto p. 35)
en base a una cierta distribuciéon simultinea de la densidad de las estrellas en el espacio uni-
versal de tal manera que por ejemplo la curva amarilla de Wolf observada y calculada coincidan,
entonces a pesar de ello la curva azul de Wolf calculada pasa notablemente distante por encima
de la curva observada del mismo color en sus aparentesluminosidades de estrellas, probablemente
por omisién de la absorcién interestelar (selectiva) en el calculo.
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bién Fig. 1). Hay que advertir, en especial, que los niimeros A de las estre-
llas estan compuestos en su mayor parte por estrellas de luminosidad ab-
soluta W >8, entre otras causas por el descenso brusco de la densidad al
aumentar la distancia. Hemos revelado asi la verdadera causa de nuestro
fracaso, cuando tratamos de ensayar una estadistica estelar segiin el mé-
todo de Bok, basados en dos longitudes de ondas efectivas que abarcaron un
campo bastante extenso de magnitudes aparentes (desde m=4 hasta 18).

En vista de lo expuesto en el apartadc b) habrin de modificarse conveniente-
mente las dos funciones de luminosidad (y naturalmente también las densida-
des), a fin de no permitir que los valores Ag..; (m=+0.5) calculados tedéricamente
crezcan demasiado en proporcion a sus correspcndientes Aunariz, (m=+=0.5) ;

introducir una absorcién interestelar conveniente (azul y amarilla). Como re-
cuentos de estrellas, por el momente, sélo existen desgraciadamente en dos lon-
gitudes de ondas efectivas (en azul y amarillo pero ain no en rojo) en una sola
regiéon del cielc, no es el caso descontar definitivamente del comportamiento se-
lectivo de esta absorcién interestelar algun aditamento que resultara indepen-
diente de la longitud de onda- Digase lo mismo respecto al valor del exponente
de la absorciéon selectiva, valor que aun queda pcr el momento sin determinar.

Por lo expuesto en a) v b) hemos considerade pues que nuestra primera proposicién no
es de utilidad para los recuentos de estrellas en cuestidn.

Y ahora, dos palabras sobre nuestra segunda proposicion. Se realizaron algunos en-

sayos modificando las dos funciones de luminosidad de van Rhijn de Gro Pu 47 (1936).
Las dos funciones anteriores de Gro Pu 38 (1925) del mismo van Rhijn representan ya
tina modificacién en tal sentido, pero resultan ser del todo insuficientes. La ultima modi-
ficacion artificial realizada puede verse resumida en el esquema de la tabla 9. Esta pre-

TABLA 9

N
N\ Sp
| B A K
Wis \\
10.0 — 0.20 —0.20 + 0.20
11.0 — 0.40 —0.40 + 0.40
12.0 — 0.40 — 0.40 + 0.40
13.0 — 0.40 — 0.40 + 0.40
14.0 —0.20 — 0.20 + 0.20
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senta las modificaciones efectuadas arbitrariamente por nosotros de las funciones visua-
les de luminosidad en los tipos individuales del espectro (=Sp) segun los siguientes im-
portes que°se han de sumar a los valores individuales lg ®(Sp;W) (naturalmente que
entonces las funciones azules de luminosidad quedaran a su vez autométicamente modifi-
cadas). Estas adiciones, que al modificar esencialmente (p. e. 0.30=lg 2.0!) en sus detalles
ia construccion del diagrama Hess (19 p 247) usado (amarillo y azul), y que parecerian ser
de gran influencia en las dos funciones de luminosidad de todos los tipos espectrales reuni-
dos, especialmente en los valores correspondientes ® (W) a una misma luminosidad abso-
luta pero de distinto color, resultan sin embargo ser de muy escasa influencia. Por eso se-
ria aventurado tratar de buscar por este camino un par de funciones de luminosidad usan-
do una serie comun de densidades D sin contar con el auxilio de la absorcion interestelar;
y esto, ni alin en ¢l caso de que las citadas modificaciones artificiales sobrepasaran am-
pliamente los limites de una posible deficiencia de las funciones de luminosidad. Mas aun:
la sucesiva comprobacién de las posibilidades de satisfacer los nimeros de estrellas por
funciones de luminosidad mas fuertemente alteradas, hace suponer que una tal solucién
nunca tendria éxito debido sobre todo a que las funciories totales de luminosidad aparecen,
conformadas de una manera peculiar por las pequefias funciones de luminosidad de los
tipos espectrales individuales. Y ain dado el caso que el resultado fuera satisfactorio, es-
tariamis en presencia de funciones que distarian mucho de ser las realmente observadas
por Rhijn.

No nos queda entonces otro camino que agotar las enormes posibilidades, aun por
su riqueza de formas, de nuestra tercera proposicién, vale decir, la aplicacién de una
absorcién interestelar selectiva. El resultado obtenido, por consiguiente, debe ser consi-
derado como una nueva comprobacién de tan importante problema de la astronomia mo-
derna, y que al mismo tiempo demuestra la eficacia del esquema inventado por Kapteyn
y tantas veces usado por Bok, maxime si se lo desarrolla ulteriormente en sentido tal
que se lo aplique simultdneamente a los recuentos de estrellas en varias ondas efectivas
de sus magnitudes aparentes, como lo hacemos nosotros por primera vez en gran escala.

Comenzamos pues con la construccién de un esquema Kapteyn basado en las fun-
ciones de luminosidad de van Rhijn de Gro Pu 47 (1936) y esta vez con la suposicién
adicional de una absorcién interestelar azul Sys0 = + 0.4 R . [Como siempre, en con-
feccion doble, coordenadas diagonalmente y en su color correspondiente se encuentran
en cada uno de los recuadros individuales, para todas las combinaciones de myy W, los
valores azules lg ®,, a=(v X D X 9.), v = volumen. Digase lo mismo para los valo-
res amarillos]. Como en e] primer ensayo con absorcién interestelar, igualmente ahora,
no contando con ningin punto adecuado de partida, hemos elegido esta férmula lineal cu-

. . [ d S430
yo coeficiente de absorcién azul

- = T430 = <+ 0.4 al permanecer constante parecié
R

también a Bok (28a) como el mas conveniente para nuestro sistema galictico. En con-
sonancia con la proporcién hallada anteriormente (por Triimpler (16) ] y usada general-
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= 0.5, hemos aceptado ademas la hipétesis que sea S;30 = + 0.2 R, a fin

S530

de que resulte verdaderamente ( ) = 0.5. Pues en el caso en que S=U (%) XV (R),

S43O

vale para cualquier valor de R la ecuacién:

== T530 . T430 = U;')"O . U430 = const,

v

d S530 ) ( dS430)

dR dR

S50 : Sizo = (
Pero, como ahora comprendemos por el estudio de la Fig. 1, con el auxilio de estas
dos funciones de absorciéon en ninguna forma se ha logrado representar plenamente la
separacién dominante entre nuestras dos curvas observadas de Wolf. La curva caracte-

A430
ristica calculada de la separaciéon ( ) €in absorcion interestelar (S=0), en nin-
Aszo 'mw
) Az
guna forma habia cruzado la observada ( ) (Como prueba de la existencia de ab-
Ass0 /svR
sorcion interestelar, véase también p 35 y 36).
Las funciones .
S430 = 04 R
S530 =02 R

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

8430 = 0.8 R
S530 =04 R

s6lo que ahora el punto de interseccion entre ambas curvas se encuentra desplazado en
algunas magnitudes en direccion de las aparentes mas fuertes. Y asi tiene que ser, pues
a funciones de absorcion mas fuerte (especialmente a funciones de mayor selectividad)
que originan una separacién proporcionalmente mayor de las curvas calculadas de dife-

Ay4zo
rente color de Wolf, corresponden en la Fig. 1 curvas (————) de separaciéon mas eleva-
As30 .
das, es decir, curvas cuyos valores son mas pequefios. Debido a este paralelismo entre el

Ayso )
Asso

comportamiento exterior de la absorcién interestelar S y las curvas de separacion (
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originadas por dicha abscrcién en relacién con creciente distancia al so! es que en la
Fig. 1 hayamos tomado los valores crecientes de lag ordenadas en sentido contrario al
clasico. Asi se explica que la curva de separacién derivada del célculo sin absorcién al-
guna (S=0), se encuentre en la parte mas baja de dicha figura, y que el par de fun-
ciones

Sy30 = 0.8 R

8530 — 04 R

ascendiendo mas rapidamente origine también por el calculo una curva de separacion
(vista desde abajo) que se eleva méas fuertemente que las dos funciones

Sy = 0.4 R
Ssz0 = 02 R

de si mas débiles.

Impuestos asi del mecanismo de la Fig. 1, podemos guizas con su ayuda representar
la absorcién interestelar S) (R) en nuestro sistema galdctico como funcién de la distan-
cia R del sol y de la longitud de onda efectiva . En base a las primeras comprobaciones
recientemente efectuadas podemos anticipar desde ya como valor de importancia que en-
tre las funciones S; de la absorcién interestelar y la distancia R nunca puede existir una
dependencia puramente lineal!. Tal cosa ya estaba en el animo de los que se ocupaban
de este asunto; s6lo por carecegy de datos mas precisos se vieron sin duda obligados a
usar caci siempre la forma lineal S=TXR. Aplicar pues una tal férmula sobre distan-
cias de algunos kiloparsecs, aunque arriesgado, no merecidé explicita reprobacion; de ahi
la variada diferencia que es dable observar en los valores hallados de T; para la misma
longitud » de onda efectiva.

Un esquema Kapteyn de un tamafio tal, que abarcara desde m,=3.5 hasta m,=19.5
(en amarillo) y hasta m,=20.5 (en azul) —y atn en doble confecciéon (azul y amarillo) —
presentaria a pesar de su tamafio una malla tan angosta en la distribucién de las estrellas,
que hace pcsible pensar de la absorcion interestelar en una hipétesis mas precisa que la
usual —es decir, que la que se basa en S=T xR donde T es una constante— a saber, en
una funcién aun no reconocida por todos y que seria S(R). Hemos dejado dicho en nues-
tra introduccién (p 7) que ya en 1929 llamé la atencién de Schalén (15) el hecho de que

mag

el coeficiente T en para una cierta longitud de cnda efectiva de la absorcién interes-

kpc
telar probablementepno fuera una constante universal, sino que disminuye para distan-
cias mayores (sobre algunos kiloparsecs). Igual comprobacién constaté més tarde (véase
p 10) Zug (20) en los cimulos estelares abiertos por lo que respecta a los excesos de
color E439_620. Una interpretacién parecida merecen también las afirmaciones de E- T. R.

Williams (54) y R. J. Triimpler citadas en la pag. 16 de la introduccién que aseveraban
que:

Ty >1 para R < 0.700 kpe
Ty50 <1.5 ,, R > 0700 ,
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En este sentido es interesante una investigacion de F. D. Miller y J. A. Hynek (102) sobre
analisis de recuentos de estrellas hasta la 18* magnitud en Cygnus segun el método de
Bok. En las pags. 22-25 de su publicacién los dos autores llegan a la conclusién légica
“que (en pequeiias latitudes galdcticas) la absorcion interestelar en distancias grandes no
conserva un coeficiente tan grande como el deducido generalmente por el estudio de la
absorcion selectiva en el interior de los 2000 parsecs del sol, ni ain en las regiones bTi-
llantes y aparentemente no oscuras de la nube Cygnus.” Pero la prueba méas evidente
en este sentido nos la suministran las extensas observaciones de los excesos de color de
las estrellas de] tipo B realizadas por Stebbins, Huffer y Whitford (64; 66; 67; 68). La
ultima de las investigaciones (68) de estos tres autores presenta una comparacion del
coeficiente promediado de la absorcién selectiva entre A =426 pu y » =477 pp. en la via
lactea para 733 estrellag del tipo B [casi todas mas brillantes que (m.).is = 7.5] obteni-
do en el primer trabajo (64) con el que resulté del tratamiento de 1332 estrellas del mis-
mo tipo [casi todas méas brillantes que (ms),is = 10] incluyendo en dicho nimero las 733
anteriores. Asi es como los tres autores pueden escribir en la pag. 195 de su trabajo (68)
mas o menos lo siguiente: “La causa de que el coeficiente promediado de la absorcion se-
lectiva resulte ahora (para las 1332 estrellas) menor que antes (para las 733 estrellas),
a saber 0.17 en vez de 0.28, radica en que las estrellas débiles adicionales en la lista de
las 1332 estrellas no presentan la alteracion de color correspondiente al aumento de sus
distancias”. Un pcco antes habia ya logrado comprobar Oort (103; 62), por un trata-
miento adecuado de las 733 estrellas del tipc B que el exceso promediado del color de
tales estrellas Eyog 477 =S426—S477 crecia con un andar constantemente mas lento respec-
to a la distancia creciente Z del plano galacticc, lo que era seiial de una marcada con-
centraciéon galdctica de la materia interestelar. [ (Consiltese la Fig 1 de Annales d’As-
trophysique 1, N° 1, p 76 (1938 y la Fig. 2 en BAN 308 p 244 (1938)]. De la Fig. 1 del
trabajo citado (103) Oort deduce como consecuencia que el coeficiente

d
Tyo6 417 (Z) = —— (Ey26.417)
dzZ

de la absorcién interestelar selectiva entre estas dos longitudes de ondas efectivas lle-

ga a ser proporcional a e-(lOZ) en el interior de Z=0.0 — 0.4 kpc Ya antes de la
puklicacién de este trabajo (103) tanto van Rhijn (61) como el mismo Oort (104),

transformando esta curva de la absorciéon selectiva no llneaIJ T(Z)dZ por medio de

factores convenientes, la habian aplicado a la absorcién azul, empleqndola en otra parte.

Ensayos para reconocer S como funcién de A, fueron ya efectuados con anterioridad
por Bok (19 p 512 Tabla 69 y 28a p 20 Tabla 8) y por Brill (105 p 386 Tabla 2). Pero
estas dos soluciones adolecen forzosamente del defecto que desde un principio se debié ha-
cer una suposicién arbitraria en D(R) para poder iniciar la tarea propuesta, dado que
en realidad sélo se contaba con una curva observada de Wolf en una sola longitud de onda
efectiva de sus luminosidades aparentes. Bok mismo ya se di6 cuenta de que en tal caso
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las dos funciones D(R) y S(R) no podian en forma alguna disociarse (como ya se dijo
en la pag. 21-22. La hipétesis que suponia arbitrariamente a D=1=const. para recuentos
de estrellas que resultaban de promediar B==0°-20°, y que quizds emergian por la lati-
tud galactica B ~ 10°, de la via lactea, no podia sin duda sostenerse para distancias ma-
yores (Brill analizé por eso recuentos de estrellas que valian exactamente s6lo para B=0°).
MAs adelante comprobaremos lo dicho, al examinar nuestra Tabla 7 cuyos recuentos re-
sultan en efecto de un angulo de la via lactea mas ventajoso (porque mas grande), o sea
de B=23%, pero por el momento y a los efectos de dejar lo dicho ‘bien sentado al dar
cuenta de su existencia en dos longitudes de ondas efectivas de sus luminosidades apa-
rentes, nos vemos libres de cualquier hipétesis sobre el andar de D(R). Y ésta no es
necesaria, maxime cuando el andar de D(R) se nos presentari espontineamente en el
transcurso de nuestra investigacion. Si de las dos curvas Wolf de diferente color la

A430
—) de separacién en ninguna forma puede ser cubierta por la obser-

A53O HW

calculada (

A43O

) , entonces la causa no se habria de buscar en una errénea eleccién de
A530 SvRR

D(R), sino, mas bien, y exclusivamente, en una falsa apreciacién de Sy30(R) y S530(R).
Por eso es de capitalisima importancia la eleccién conveniente vy simultanea del exceso de

del tipo

vada (

Ei30-530 (RB) = Sy30(R) — S530(R)

por ser también una funcién de R. Tal eleccion ‘“‘conveniente” resulté al autor la tarea
més onerosa. La variabilidad con la distancia del plano galactico, representada con mas
detalle en la tabla 6, a pesar de tener cierta influencia adicional no representa mayormen-
te una gran dificultad.

Insistamos entonces en la busqueda de las funciones ‘‘convenientes” S(R). Basando-
nos en la Fig. 1 acabamos de hacer ver que S nunca puede depender linealmente de R:
de ahi que hayamos primero efectuado algunas pruebas con funciones de absorcién del tipo

S=¢ X RX (donde 0 < K < + 1)

A modo de prueba encontrara el lector dibujada en la Fig. 1 la solucién de nuestro pro-
blema; haciendo

|
|

Sz = =  R*
S500 = 0.5 S430 —_— — 05 R%

(7]

se obtiene
S50 — Ss30 = 0.5 Sy30 = Sy30 = 0.5 RY%

Lo que representa un gran adelanto después de nuestra ltima solucién lineal, puesto
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Ay3zo
que recién ahora y por primera vez la curva calculada de separacién ( —) Cco-
A530 HW
A4P.0
mienza a enlazarse con la cbservada de ( )
As30 ' svR

Ante esta comprobacion, casi podriamos quedar del todo satisfechos con el desarro-
llo de nuestro estudio, sino fuera, que en forma alguna el par recién citado de curvas
de absorcién (= curvas S) puede considerarse como “la solucién” de nuestro problema.
Descontando las dificultades que implica la representacién de los valores individuales ob-
servados de A 30 y Asso para ms = 4 y 5, de ninguna manera nos satisface el andar ma-
tematico de estas funciones S, debido a que durante investigaciones ulteriores tendria-
mos claramente que comprobarlo. En efecto: la solucién buscada mejora de un modo no-
table con la creciente disminucién del exponente K desde un valor menor que K=1, pero,
simultaneamente los importes S de absorcién se agrandan a consecuencia de las propie-
dades matematicas de la féormula S = ¢ X R¥ en la parte del esquema Kapteyn més cer-
cano al sol, modificando asi de un modo notable todo el esquema criginal debido a los
desplazamientos que produce justamente la absorcion interestelar en un esquema origi-
nalmente libre de ella. De una tal clase de esquema Kapteyn libre de absorcion, cuyos
limites se hallan en la Fig. 7 marcados con trazo mas grueso, habia ya deducido van Rhijn
[Gro Pu 38 (1925) Tabla 12] a la sazén sus funciones de frecuencia de luminosidad abso-
luta de las estrellas, funciones que nosotros en tcdo nuestro gran esquema las considera-
mos constantes. Estas funciones forman una de las bases fundamentales de nuestro tra-
hajo, las que en todo caso deben resultar de aquella parte del esquema maéas cercano al
sol y tal cual las obtuvo van Rhijn, es decir, descontando una absorcién interestelar esen-
cial. Vale entonces ahora para todas las funciones del tipo

S=cXRE con 0<K<-+1

::_—*-OO

AS
la férmula: (

AR impr —o0

Por esta primera razén, pues, en ninguna forma podra considerarse como solucién del
problema una tal curva exponencial, debido a que deberiamos naturalmente postular
que
AS _
(—_ = T,= -+ const. |- + o0
AR lim R— 0O

Pero entretanto nuestras exigencias han aumentado. Recordemos que andamos a la
bisqueda del andar de las funciones S; de la absorcién interestelar de diferente longitud &
de onda efectiva con respecto a la distancia R del sol en la latitud efectiva galactica

B—=23°5 de los recuentos de estrellas analizados por nosotros. Si pues sin llegar direc-
tamente hasta el polo norte o sur galdctico cuya csc 90°=1.0, s6lo lo hacemos hasta
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ese 23°5=2.5, deberemos sin duda experimentar los efectos de una capa galactica de ab-
sorcién, que idealizada la supondremos compuesta de capas individuales paralelas y tales
que desde su interior (Z=0) hasta su exterior (Z.» oc) pierdan paulatinamente su fuer-
za de absorcién
as;
T (Z) =

dz

hasta llegar a un valor final nulo. La altura Z = =+ H de esta capa interestelar de absor-
cién en direccion hacia los dos polos galacticos se puede aceptar (a lo menos tedrica-
mente) como infinitamente grande. Sin embarge, como de las relaciones de visibilidad
que las nebulosas extragalicticas guardan entre si deduce Hubble (53) que el valor al-
canzado por la absorciéon total S; en distancias Z tan grandes como se quiera de la via
laictea nunca puede exceder un cierto limite constante, vale decir que

[S)\ (Z)] lim Z —> o0 Sl (OO) — Sgo,l — consl S, A F= + oo

de ahi que esta sea la segunda razén de la invalidez de § = ¢XZX. Ademas las
funciones de absorcion S; (Z) deben satisfacer, como se acaba de decir, las dos condi-
ciones siguientes:

( A Sy (Z2) )

= T) (0) = T,; = const 5 = -+

AZ lim Z —> 0
A8, (%)
y ( ___) = Ty (o) =T, = 0.
AZ lim Z —> o

Debido a la suposicién hecha de nuestra capa galdctica de absorcién podremos introducir
en estas férmulas condicionales el valor Rg en lugar de Z, materializado por un vector
del radio que emerge del plano galactico en cualquier latitud |B| > 0°. Asi entonces Z y
RB quedan relacionados por la conocida ecuacién:

R, =Zcsc |B|
y en nuestro caso especial por
10
Ry = 2 X —
4

La inversa de la conocida funcién trigonométrica de la tangente, esto es el arc tg
responde asi a todas las exigencias impuestas hasta el presente. Bajo la forma

j(—:i = arclg ( R)

a
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se ensayaron una serie de soluciones a nuestro problema, suponiendo siempre que

=0.70 — 1 exactamente;

Ssno = 0.5 Syao 6 lg (

las constantes @ y b que modifican la escala satisfacen las ecuaciones siguientes:

—

S(w)szé
T (0) = b/a

La mejor solucién, en las nuevas condiciones, se encontrd para los siguientes valores de
las constantes azules: )

1
lg b = 0.90 — 1 lg(—)=0.70
a
1
b=0.79 (—-):5.01
a
es decir:
Mg
T430(0) — 3.98 N S_lgo(OO) = 1v25
kpc
respectivamente:
mag
T530(0) = 2.00 —— ; Syz0(00) = 063
kpc

(Para simplificar los calculos se han redondeado todos los logaritmos de las constantes, ya
que el lg R en el esquema Kapteyn crece también siempre de capa en capa segin multi-
plos enteros exactos de 0.20). Las formulas usadas fueron:

Ss30 (R) =0.40 arctg (5.01 R)
Si30 (R) =0.70 arctg (5.01 R)

La curva de separacién obtenida en nuestro célculo con estas férmulas también se puede
Amo

ver dibujada en la Fig. 1. En gran parte se superpone a la observada de valores (——)
AJSO SvR

Sin embargo, en el recinto de las luminosidades débiles aparentes, nuestra curva calculada

se desvia de la observada cada vez mas hacia abajo (en el dibujo). El valor aceptado

mag
T430(0) = 3.98

kpe
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aun cuando algo grande, corresponde mas o menos a lo que era de esperar, pues si bien
es verdad que p. e. Brill (105 p 386 Tabelle 2) habia hallado en su anélisis ya citado (pa-
gina 41-42) el mismo valor originario T30 (0), sin embargo el autor (49b) habia impuesto
anteriormente 'a condicién:

mag
T430(0) = 2.5 :
kpe

El gran valor originario amarillo T53,(0) lo refrendan van de Kamp y Vyssotsky (63),
quienes computaron el mismo importe para el plano galdctico (véase pag. 17). El valor

Sy30 (00) = 1725 aceptado para B = 23° corresponde a un valor de la absorcién azul
4

que va de un polo al otro cuya mitad = Ty30XH = —X1.25 = 0750. Este valor es tam-
10

bién algo grande al lado de los encontrados por van de Kamp (24) (ya citado p 13) y por
Hubble (53) (véase p 15), a saber: m = (0.4 == 0.1 y 025 = 0™05 respectivamente.
Mas tarde E. Williams, en base casi al mismo material usado por Hubble, obtuvo un valor
algo mayor, a saber: m = 0m30 =+ 0707.

Como se deja entrever, “la solucién de nuestro problema”, en la forma en que queda
bosquejada, deja ain mucho que desear. Y la causa principal que alimenta nuestra dis-

conformidad es la suposicién demasiado artificial de que en todas las distancias R se deba
S0
cumplir S;;, = ——. Esta formula tiene su origen en la primera investigaciéon hecha por
2

Triimpler (16) [1930] sobre los cimulos estelares abiertos (véase p 8-9) y resistié durante
algunos afios. Fué aceptada provisoriamente todavia en 1934 por Stebbins y Huffer en la
primera investigaciéon de la alteracién de color de 733 estrellas del tipo B (64 p 246), y
esta fué la razén de haberla usado también nosotros al principio de nuestro estudio. Hoy
en dia se la considera sélo como un caso especial, correspondiente sélo a una ley 7~ °
de la absorcién interestelar —citada ya en nuestra introduccién (Tabla 1) —. Sin embar-
go, desde hace poco (como se explica en forma mas detallada en la pag. 14) la ley 2!

- _1 L

SSSO 230
- ( _) — 0.81 segtin tabla 1

viene cobrando mas importancia en el campo tanto teérico como espectro-fotométrico,
especialmente en las partes mas profundas de la capa galactica de absorcién, donde al
parecer, viene a constituir, por asi decirlo, la autécrata de la alteracién de color en todas
las longitudes de ondas. Sin embargo para las grandes distancias de la via lactea, donde
se encuentran la mayor parte de los cimulos globulares, no parece tener influencia al-
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guna, dado que dichas regiones parecen regirse sélo por la ley »~ ' A esta ley responde
en la Tabla 1 la relacién

—1
S30

530
——— = ( ——-) = 0.43
Sy30 430

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

i —8 -

S530 ( 530 )

I

S43O 430

. . Xy . .
Finalmente, cabe ain suponer que S ~_ » \M, donde cada longitud de onda conservaria,
por decirlo asi, su propia ley de alteracién, a los efectos de que la teoria corresponda a
las observaciones.

A fin, pues, de no encontrarnos en abierta contradiccién con los hechos de la alte-
racién de color interestelar resultantes de las observaciones mas modernas, hemos conti-
nuado tratando de dar una solucién en nuestro esquema Kapteyn de dos colores usando de
la absorcién interestelar selectiva lds nuevas férmulas

I
Sig0(R) = b arcty (*)

b p
S530 (R) = —arctyg (— R)

q a
habiendo valido siempre hasta ahora: 2 = ¢q 4+ p =1
y desde ahora en adelante debiendo valer siempre: q=p 1

Fueron asi combinados una multitud de pares de valores de las dos constantes b y « con
varios valores ¢g=p. Los pares resultantes de las funciones de absorcion S;;o(R) y S;30 (R)
fueron detenidamente examinados y comparados con los valores que resultaban de las
diferencias

Si30 (R) — Ss530(R) = Ey30 530

como funcién de R; lo que no es sino el exceso de color. Representando asi una y muchas
veces por un esquema Kapteyn de dos colores afectado de absorcién interestelar selectiva,
la misma serie observada de recuentos de estrel'as, llegamos a un conocimiento bastante
exacto del andar exigido por las observaciones del exceso de color E 34530 en funcion de
la distancia R. Después de estudiar detenidamente cudl. de las curvas “calculadas” de
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los excesos de color se ajustaba mejor a la “observada” E 30 530 (E) nos decidimos por el
siguiente par de curvas S:

Syz0(R) = 0.50 arc tg ( 6.31 R)
g =p = 5.01

S.50(R) = 0.10 arc tg (31.62 R)

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

dS43o dS.'»:‘.O ) mag

| — — Ty (0) = —— — Ty30(0) = 3.16 —
dR lim —> 0 dR lim R—>0 kpc

Syze(c0) = 078 y S:n0(0c0) = 0716

Ey0550(00) = S0 (00)—S855,(00) = 0262

4
T_};;()H _ — >< 0.78 — 0|~”31
. 10
Ss30(0C) 0.16 520 8
-— = = 0.20 = ( )
S0 (00) 0.78 430
En general
S50 () T550(R)
Sys0(R) Ty30(R)
pero
S;go(R) T53O(R) 530 0
(_____ - (—— — 1.00 = ( )
Sis0(R) 7 1im R—>0 T30 (R) ' 1im 1—>0 430

En el plano galactico mismo, es decir, para Z—=K=0, la capacidad de extincién de la

luz en la capa interestelar de absorcién posee para todas las longitudes de onda el mismo
valor constante

mag

T-}:’.H(O):T.‘J:';O(O) T it e s e e — 316
y kpe
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valor que simultaneamente representa el maximum de intensidad de absorcién de que es
capaz la capa por unidad de distancia. El valor del coeficiente diferencial azul

dSyz0 (R)
Tyz0(R) = ————
dR

decrece entonces en las mismas secciones de K desde R=0 hasta R= oo en una proporcién
mucho mas lenta que e! valor amarillo

AS550 ()
Tﬁ:su (R) —_

dR
(Anteriormente —para 2 == ¢ & p = 1 — esta proporcién fué siempre

TS:;U Sz.‘m
T4IH) ‘q-}.'ﬂi

desde R=0 hasta R=oc0). Consecuencia de lo expuesto es que aumentando la distancia R
(en la eleccién hecha de que p=q) la proporcién

Sinn(B) | Tawo(R)
Sis0 (R) T 0 (R)

puede disminuir tanto cuanto se quiera (segin la eleccién hecha de ¢=p); y en el caso

nuestro considerado desde 1.00 para F=0 hasta 0.20 para R—=oo. [Anteriormente ha-
S;";I}() Tﬁ:‘)()

biamos usado siempre la relacién constante — — = —— = 0.5; (véase por eso también
S«i.’it) T-l»:iﬁ’

pag. 38-39) ]. De esta manera la absorcion total azul alcanza un valor final Sy, (co) ==0"178,

mientras la amarilla llega s6lo a S5, (oc) = 016, La mitad del importe de! espesor azul,

llamado también 6ptico, de la capa que se extiende de uno al otro polo

4
TswoXH = — S, (o) = (»31
10
y que deriva del valor Sy;,(0c0) = 0"78 para la latitud galactica B — 23°, esta esta vez

en perfecta coincidencia con los datos observacionales.

El cambio de los colores provocado por el descenso continuado de la proporcion de

las absorciones totales de diferentes longitudes de onda —en nuestro caso especial de
S';%()(R)
—— = 1.00 hasta 0.20— que obedece a la distancia siempre en aumento de R res-
S-}.".()(R)
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pecto a! sol y de Z respecto al plano galactico, se pone en evidencia si se considera el de-
crecimiento permanente del exponente x en la ley %X de la alteracién de color interes-
telar selectiva. Es notable que los nimeros promediados azules y amarillos de las estre'las,
de Seares, van Rhijn, etc. (31), desde m,=4 hasta m,=20 necesiten justamente una dis-
minucién de este exponente x desde 0 hasta —8& para su representacién simultanea en un
esquema Kapteyn de dos colores, tan notable porque el autor en una investigacién anterior
sobre alteraciéon de color interestelar de los cumulos globulares (49a) situados a grandes
distancias de! plano galactico, habia precisamente encontrado también una ley »—8. Tal
cosa fué en 1937 una novedad a la que no era dable entonces encontrar explicacién al-
guna tedrica satisfactoria para tal tipo de alteracién de color en que x < — 4. Tal expli-
cacion debe encontrarse ahora en el permanente y fuerte decrecimiento de la densidad
de la capa galactica interestelar desde el inierior hacia afuera. Simultineamente con este
descenso de la densidad hacia afuera modificanse las intensidades de absorcién por uni-
dad de distancia, y los importes de absorcidon total correspondientes a las diferentes lon-
gitudes de onda de una manera tan espzcial que sélo halla su expresién matematica jus-
tamente en la modificacion del exponentz & desde 0 hasta —&8. '

E! par de curvas de absorcién recién discutido fué examinado mas detenidamente
por aplicacién directa en nuestro doble esquema Kapteyn. La curva de separacién de

ASZ{()
las proporciones de lcs recuentos de estrellas (———) originada por éste calculo apa-
Ayso 'Hw
rece también dibujada en la Fig. 1. Mientras en las proximidades del so! la coinciden-
Az A
cia con los valores ( ——) observados es excelente, los calculados (————
A.’S:’,O SvR As:m HW

que al principio resultan demasiado pequefios, después de m,=15" terminan por ser
rapidamente demasiado grandes en el sentido ya indicado.

TABLA 10

Z =+ R; Su0(R)=10.50 arctg (6.31 R);  S;3(R)=0.10 arctg (31.62 R).

10

o ] S;

7 (Kpe) lg 7 '542—2 X
oo + o 029 —178
0.100 0--2 029 —60
0.040 06 -2 045 38
0.016 0.2--2 073 —15
0.006 1.8—4 093 04

0.000 — 1.00 0.0
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Otro defecto de este par de curvas de absorcién es, que el decrecimiento de la rela-
S')‘{U

Siz0
principio tan fuertemente como lo demuestra la tabla 10, y como se puede apreciar
demasiado rapidamente.

J. L. Greenstein (45) ha investigado la absorcién selectiva en una serie de estre.las del
S50

tipo B encontrando que —— = 0.75, lo que corresponde mas o menos a x = — 1.3, Las
S440

38 estrellas del tipo B investigadas por él (45) en la Table 4, y las 42 de! mismo tipo

de la Table 8, se encuentran, como lo demuestra un sencillo calculo en base a los datos

de Stebbins y Huffer (64), a una distancia media de Z.~ 0.600 kpc del plano ga-
lactico, sin tomar en cuenta la absorcién interestelar; en caso de tomarla en considera-

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

cién este valor disminuye hasta casi Z = 0.40 kpc. Para esta distancia Z nuestras fér-
mulas de absorcién, arrojan va un valor de + = — 3.8 como se indica en la tabla 10,
en vez de — 1.3. Nuestras féormulas entonces no coinciden aun plenamente como seria
de desear con los hechos observacionales a pesar de los progresos realizados desde que
hemos prescindido de la simple forma lineal.

Sin embargo, nos parecié todavia mas importante, que como acabamos recién de

Aag
mencionar, la curva calculada (———ii-) de separacién se desviara siempre_tan fuer-
As;m Hw
A-l.'%t)
mente v en el mismo sentido de la observada(— ) en las cinco magnitudes apa-
A530 SvR

rentes mas debiles. En la Fig. 1 se aprecia sin dificultad que los excesos de color
Ei50.530(R) = Sy30(R) — S;30(R)

empleados para la reproduccion de los recuentos de las estrellas mas débiles han sido
demasiado pequefios. Intentaremos entonces ahora subsanar este inconveniente elig:endo
otra forma matematica de nuestras funciones de absorcion. Reconociendo entonces que
la funcién arc tg nos ha prestado servicios excelentes, toca ahora reformarla en un sen-
tido de mayor valor operativo. Como varios ensayos con otras funciones bastante com-
plicadas no nos llevaron al éxito deseado, partiremos ahora directamente de la defini-

cion misme del arce tg.

Un simple vistazo a la fig. 3 nos impondra de la conocida formacion de la funcidn
arctg R. Para angulos v grandes —por ej. cobre 60°— el crecimiento del arctg R mar-
cha bastante lentamente. Debemos entonces optar por una curva mas ajustada a nues-
tros fines, en vez de un circulo cuyo radio vector OQ corta 'a extensién de la curva que

forma la definicién de nuestro valor de absorcién interestelar. Asi pues hemos elegido
“otra curva” y para simplificar, la linea inclinada G. Un calculo sencillo nos proporcio-
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FIGURA 3

PARA LA DEDUCCION DE LA NUEVA LEY DE LA ABSORCION INTERESTELAR S
COMO FUNCION DE LA DISTANCIA R.

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

es decir, S =— b arctg Rl

(] - ,

mientras que ahora se lo hace por medio de una flecha rectilinea

. To X R 7
es decir, S = m
\ 0
1 — >R
hale's) -

> A Q

na la definicién de nuestra nueva funcién.de absorcién y que es:

R X G
S(R) = donde [ + 1 < G < + 0]

) _
R + l/ G2—1

Por razones puramente practicas aceptamos G2=2. Introduciendo ademas otra vez dos

constantes % y v que modifiquen la escala (y suprimiendo a! mismo tiempo el factor
de si insignificante G en el numerador), obtenemos:

R

[ J—
u
S(R) = ——
R
1+—

(2
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y puesto que
dsS '

—_—

dR

; v
= T(0) =T, =
lim R —» O R/

llegamos a nuestra nueva funcién (definitiva) de la absorcién interestelar expresada
bajo la forma mas clara:

T,R
S(R) = ———
T,
1+ —R
Soo

donde las importantes constantes arbitrarias T, y S figuran explicitamente,
Conservando los valores

_ mag
T430 (O) :T5:50 (0) =3.16
kpc
y
S50 (00)
—_— = 0.20
5430(00)

ya anteriormente usados de una funcién arc tg que ligara la absorcién interestelar S con
la distancia R, pero con la condicién de un pequefio aumento de los valores individuales

S (00) hasta

S4$)'U(CD) = (7891 y SS.‘}O(CD) = 0178

y con ello
E430_530((XD) = 843() — S530(oo) = 0n713

(anteriormente = 0762 sélo), .

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

"3.162R 3.162 R

S‘43()(R) — ) ; 3530 (R) —
3.162 3.162

R 1+——R
0.891 0.178

1+
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Para las suposiciones arriba mencionadas, gue en nada variaron de las anteriores, vale
naturalmente también para este par de funciones de absorcién que

S50 (00) 0.178 530 |\ °
S0 (00) 0.891 430
En general es
S30(B)  Tsu(R)
— _'i: e —————
Syso (R) Ty50(R)
exceptuando si se tiene
SS:}O(R) T430 (R) 230 0
— = {—— — 1.00 = ( )
S4:JU (R) lim R—>»0 T;:{(»(R) lim R—» 0 430

La mitad del valor del espesor de la capa 6ptica azul de un polo al otro resulta:

4
TysiyXH = '1_0 Sayp(c0) = 0736

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

TABLA 11

7 = {% R; S0 (R) = N i—tbgzéngR : Sss0 (R) = 12:1(_%:;%R
Z (Kpe) Ig Z 2530 X
130

00 + 00 0.20 — 7.8
0.100 1.0 —2 0.32 —5H.b
0.040 06—2 0.45 -- 3.8
0.016 02—-2 0.62 --2.3
0.006 1.8 —4 0.79 — 1.1

0.000 — © 1.00 0.0
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El calculo practico detallado segiin el método de Bok en nuestro esquema Kapteyn de

dos colores di6 origen a una pendiente menos pronunciada en la curva de separacién
Az ) _
(———) , cosa que resulta mas ostensible especialmente al final cuando se tratan las

Aszo 'mwW
magnitudes de las estrellas aparentes més débiles. Tal cosa se puede apreciar claramente

en la Fig. 1, asi como que el término correctivo sévlo.alcanza la mitad de lo que dekeria
haber sido. Ademas, las cifras del nuevo par de funciones de absorcién, como lo demues-
tra e] calculo detallado en la Tabla 11, “adclecen” de las mismas desventajas que como an-
teriormente aparecian en la tabla 10; es deciy, que el exponente x de la alteracién de color
interestelar progresa demasiado rapidamente hacia valores fuertemente negativos al salir-

se del plano galactico.

Mas desventajoso seria todavia si, con el objeto de que la curva calculada de sepa-
A~IJ'.U

Az )

racién ( llegara a cubrirse satisfactoriamente con la observada (

ASSO HW A.’»:;o SvR
trataramos de ampliar S...;(oc) para la seric de excesos de color S,.;,—S;30, en especial

para valores grandes de R, con una funcién amarilla S...;(c0) constante. Ademas que una
tan esencial ampliacién aditiva de Ss30(00), nos esti vedada por dos razones:

1) nuestro valor final Sy5,(00), como es sabide, se refiere a la latitud galactica
B=23° y en consecuencia esta relacionado con la mitad del valor de la absorcion
interestelar que va de un polo al otro por la ecuacion:

Syz0(00) = Ty30XH X csc 23%

Oy .

10
Syy0(00) = Z X Tya0XH

donde S,.;,(00) apenas si debe sobrepasar un limite superior ya bastante bien de-
terminado por otras observaciones aceptadas aqui como definitivas;

2) como lo demuestra el célculo arriba indicadc, todos los valores S,;,(R) crecen
naturalmente con S;;,(oc) [p. e. desde 0m891 hasta 1m585|. Ahora bien; convir-
tiendo segin la ley de la c¢se, Sy (Ru;) que va'e para B=23°, en Sy, (R5,) que
vale para B=5°, tendriamos que para los valores finales de S,;, (2C) aparecerian
en Sy, (R) valores tan elevados, que los médulos (m.—W) de distancia observa-
dos en tantos ciimulos globulares importantes de los alrededores del centro galac-
tico (a=+5° de lat. gal.) por Shapley (11), y atectados con seguridad de absorcion
interestelar, podrian explicarse por el calculo segtn la férmula conocida

m—W = 5ig R + S(R)
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sélo si se aceptara R=1—2 kpc. Cosa que resulta absolutamente imposible de

admitir, dado lo insignificante que aparecerian entonces las distancias de estos

cumulos globulares (distancia del centro galictico =~ 10 kpc por razones dina

micas de la rotacién galactica). Aun las “1332 estrellas de] tipo B” de Stebbins, °
Huffer y Whitford (67) se nos presentarian a distancias demasiado pequenas

con la introduccién de una tal calculada ampliacién de los excesos de color.

De esta manera y por estas razones llegamos finalmente a la meta de nuestros deseos
que no fueron otros sino estudiar la modificacién y correccién a introducir en las supo-
siciones y condiciones en las cuales queriamos encuadrar la so'ucién de nuestro problema,
a saber, la reconstruccion teérica de los nimeros promedios, azules y amarillos, de las es-
trellas observadas por Seares, van Rhijn, etec. Nos referimos a la modificacion de la forma
de las funciones de frecuencia de las luminosidades abso'utas de las estrellas con respecto
a la distancia del plano galactico. Este problema queda ya algo detallado al final del 2°
capitulo (pag. 28-32). Después de algunos ensayos hemos considerado seria lo mejor com-
pener el esquema de la tabla 6, como queda ya profusamente explicado. Cada punto de este
esquema, cuyas abscisas representan las luminosidades absolutas W y cuyas ordenadas son
los lg Z resp. log R(B=23°), responde siempre a una luminosidad aparente m segin la
férmula m—W =5 lg R. Para orientarse hemos dibujado también en la tabla 6 Tas lineas
rectas de igual luminosidad aparente m, desde m=4™ hasta 20™ para B=23° (lineas in-
clinadas sobre el esquema).

Como indicdAbamos ya en la pag. 31, deciamos que no habiendo encontrado una correc-
cién que solucionara satisfactoriamente nuestrcs resultados alcanzados, nos parecié opor-
tuno modificar parcia'mente (para W<14), aunque sumamente reducida en escala, las fun-
ciones de luminosidad indicadas por van Rhijn en su table 6 de! Gro Pu 47 (1936) :

=+ 0.01 del log ®,r para { 2;1;}1‘1110
es decir el mismo ®,;; por ; %)gi veces |

Pero en vista de su insignificancia esta modificacién no tendria va importancia alguna.
Toda ella se originaba en la idea de una eventual necesidad de intrcducir en tal sentido una
mayor variabilidad. Sin embargo, tal necesidad desaparecié completamente. Asi pues las
funciones de luminosidad en la forma en que fueron presentadas por van Rhijn conservan
todo su valor y utilidad, asi como las modificaciones con la distancia de! plano galactico
introducidas por Oort resp. van Rhijn y Schwassmann. Del intento de modificarlas ha
resultado una nueva comprobacién de la absorcién interestelar selectiva, vale decir que
queda como hecho adquirido que sobre distancias de algunos kiloparsecs aquella no puede
depender sélo linealmente de 'a distancia, sino que su curva debe tener una pendiente
muy bien determinada.

Este resultado en nada se ha alterado; en base a la hipétesis de nuestra tabla 6 se
repitieron todos los célculos —comenzando con lo suposicién S=0, luego S=TR, pero
" _ E | Al

omitiendo S=SRK y &'=b ayre¢ tg (—) , etc. —. Sélo las curvas de separacién [ ———
a Agyo "HW
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han sufrido algunos desplazamientos (no dibujados en la Fig. 1), que por lo demas no
tienen importancia especial. Las funciones de la absorcién interestelar, aceptadas defi-
nitivamente por nosotros después de un breve examen como las mas convenientes y que
valen para

B=23°% [lg esc 123°5| = 0.40],

son
3.162 R 3.162 R
Syg0(R) = — 5 S530(R) = —
3.162 3.162
1+ R 1+ R
1.000 0.316

La fuerte disminucién en el espacio universal de la frecuencia ® de las estrellas de ma-
yor y de maxima luminosidad absoluta segin nuestra tabla 6 exagerada tcdavia por el
ifuerte decrecimiento de la distribucién general de la densidad D en grandes distancias R
[p. e. D(R=10.00 kpc) =0.020] de nuestrc esquema Kapteyn, presenta a nuestra vista
un aspecto favorable del problema que no quisiéramos dejar de mencionar: que si hasta
el presente, y aun para capas del espacio, sumamente lejanas [lg R < 2.0], valia la rela-
ci6n D (R) == 6, desde ahora en adelante para poder calcular lo mas convenientemente po-

A:').‘-}O
sib’e la serie de valores (————

AJ.:;(» HW
débiles puede aceptarse la hipdtesis de D (R)=0 para todos los lg R > 1.1. La capa mas

lejana en nuestro esquema Kapteyn (véase takla 7), todavia de una densidad D(R)= 0,
se encuentra a una distancia de R=17.9 hasta 12.6 kpc (cuyos lg R=0.9 hasta 1.1). Su dis-
tancia promediada R=10 kpc corresponde a una distancia del plano galactico Z=4 kpc.
‘La parte posterior de esta capa se encuentra justamente a una distancia de Z =5 kpc,
en coincidencia pues con las proporciones d2 visibilidad generalmente restringidas de las
estrellas de elevadas latitudes orientadas hacia los polos galacticos, y en perfecta armonia
con una disminucién de la poblacién estelar, tanto mas fuerte cuanto mayor es su lumino-
sidad absoluta, como dan fe de ello las investigaciones ya citadas (pag. 28-32) de Oort (98),
van Rhijn y Schwassmann (99) y Malmquist (77; 100). Un semidiametro Z =5 kpc desde
un polo al otro de nuestro sistema galactico estd de acuerdo en realidad con el semidia-
metro maximo ecuatorial que segin las teorias modernas del achatamiento del mismo se-
ria de unos 15 kpc.

Volviendo ahora a nuestra reconstruccién de los nimeros observados 4,;, y A5z, de
A-}:'u

para lasluminosidades aparentes de las estrellas mas

las estrellas, deducimos de la Fig. 1, que entre la curva calculada de separacién

A430

Ass0 'HW

- perdura alin una pequeia desviacién. Por el momento no

ASI%(J SvR
contamos al parecer con medio a'guno para disminuir mas las relaciones calculadas de

A42§() )

y la observada (

en las m,=16; 17, 18 19. En cualquier caso de nada sirve introducir mo-
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dificacién alguna al esquema (tabla 6), de la dependencia de los valores ® de Z, esquema
supuesto por Oort resp. van Rhijn y Schwassmann. Ademas nos vemos en la obligacién
de hacer notar, como lo demuestra la tabla 7, que estando los valores (Ajsz0)svr observa-
dos para m,=11, 12, ..., 19, 20 de improviso tan de acuerdo con nuestros célculos, nos
hemos visto forzados a pensar que los nimeros (A;30)svr Visuales “observados” que in-
dican Seares, van Rhijn en la tabla 18 de Ap. J. 62 (1925) y que se han calculado por
la fé6rmula

Ic=0.16-+0.050 m, [de Seares (81)]

valen en realidad sélo hasta m, = 13 o a lo sumo hasta m, = 15; siempre que los niime-
ros “promediados’” de las estrellas puedan en general corresponder a la realidad. Y en
verdad aun quedaria por demostrarse si la simple féormu'a lineal de Seares para convertir
recuentos fotograficos en visuales alun podria aplicarse realmente mas alla de la m,=15;
tal pareceria deducirse claramente de la Fig. 1 de Seares en Ap 61 (1925). Preferimos
pues no introducir correccién alguna a nuestro esquema de la tabla 6 en lo que se refiere
a la dependencia de los valores individuales ® de Z, dado que si asi fuera, apartandonos
de nuestro objeto, correriamos el peligro de abordar una discusién sobre recuentos de es-
trellas auin inseguros que lindan nuestro sistema estelar.

La introduccién del fuerte decrecimiento de la frecuencia ® de las estrellas de lumi-
nosidad maxima absoluta en el espacio universal con distanciamiento creciente Z del plano
galactico segiin Tabla 6 y en relacién con nuestras funciones de absorcion usados nos pre-
senta otra consecuencia de importancia. Mientras conservabamos la hipétesis que

mag

T4:;1)(0) = T_-,;;(,(O) = 3.16
kpe

se nos ocurrié aumentar el valor de la proporcién de las absorciones

S:40(00) 0.178 0.316
— — desde ——— = 0.20 hasta ———— ~ (.32
Sy (00) 0.891 1.000

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

Eygy.550(00) = Syy(00) — Sia0(00) = 0768

La importancia del aumento del valor de la proporcion de las absorciones en el andar del
exponente x para pequefias distancias Z del planc galdctico podemos apreciarla mejor en

la tabla 12 maxime si la comparamos con las anteriores 10 y 11 construidas exactamente
con €l mismo criterio.
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TABLA 12
" 3.162 R \ 3.162 R
Z= 5 R; Seo (R) = 3.162 s Si30 (R) =~ 3.162
1+ qo00 B ? I+ 55e R
_ Ss30
Z (kpce) lg Z Sue X
0o + o0 0.32 — 5.5
0.100 1.0—2 0.51 — 3.2
0.040 0.6—2 0.66 — 2.0
0.016 0.2—2 0.80 — 1.1
0.006 1.8—4 0.91 — 0.5
0.000 — 1.00 0.0

Mientras en los casos anteriores (tablas 10 y 11), el exponente x habia alcanzado para la
distancia Z=0.040 kpc el valor negativo » = —3.8, ahora para la misma apenas si —2.0.
Lo que en cierto modo presenta ahora una concordancia satisfactoria con los estados de
alteracién de color realmente observados en la via lactea (41;42; 43; 44. 45; 49). El valor
negativo mas fuerte de x resulta ser ahora sélo de —5.5; lo que no esta en contradiccion
directa con las observaciones (49a) de los excesos de color de los cimulos globulares, dado
que estos si bien excluyen siempre la validez de una ley %!, en ninguna forma podian de-
cir qué valor tendria x(o0) entre —4 y —8.

Finalmente hay que advertir ain que esta solucién de nuestro problema, en la supo-

sicion que Sy, (00) = 1700 para la latitud galactica B=23°5, corresponde a la mitad del
valor de la absorcién azul de polo a polo Tyy3sH = 0"40; por lo demas estd en perfecta

coincidencia con van de Kamp (24), asi como por las razones indicadas en la pag. 55 en

los apartados 1) y 2) el importe T4,0H = 0740 se debera considerar como valor maximo
aceptable.

Asi como la introduccion de la tabla 6 entre las suposiciones que fundamentan nues-
tro esquema Kapteyn (de la tabla 7) de dos colores, nos ha ayudado para disminuir las
dificultades que, lejos del sol, se nos presentaban en la reconstrucciéon numeérica de los
recuentos de estrellas que nos entregaba la observaciéon; por el contrario, empeora-
ba las que nos salian al paso al fin del esquema, cerca del sol, aceptando en ge-
neral D (R) =const.=1.0 para todas las capas del espacio cuya distancia era £<0.100 kpc,
modo habitual de trabajar segin el método de Bok. Pero, como mas detalladamente se
puede apreciar en la tabla 7, tales discrepancias pudieron ser eliminadas satisfactoriamen-
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te por la hipétesis que la densidad D (R) aun mas alla de R=0.100 kpc, contando desde
el exterior al interior, seguia creciendo francamente cada vez mas, es decir hasta:

D(R=0.010 kpe) = 2.25
D(R=0.006 , ) = 2.50
. D(R=0.004 , ) = 2.75

Creimos deber nuestro tomar en cuenta en el calculo, aunque no fuera mas que sumaria-
mente, el exceso conocido de las estrellas absolutamente brillantes mas cercanas al sol
—como lo dejamos consignado en la pag. 31-32—. incitados -por una investigacién especial
de van Maanen (101), quien en los alrededores de nuestro sol (R < 0.004 kpc) habia es-

estrellas
timado en == 0.20

, es decir, una densidad tres veces mayor que la que para
(parsec)
D =1 admiten las funciones de luminosidad de van Rhijn |Gro Pu 47 (1936) ], es decir

estrellas

(parsec) s

0.06

La distribucién de las densidades D de las estrellas en el espacio universal, en vigor
para todos los colores, sin tomar en consideracién la longitud de onda efectiva de las lumi-
nosidades aparentes o absolutas —resultado secundario de nuestro estudio en el esquema
Kapteyn— aparece representada en la tabla 7 como funcién de !a distancia R,,°; al sol,
4 ,

v en la tabla 13 como funcién de la distancia R, = R,;%; X sen 23°5 = — Ry3%5 = Z
10

del plano galactico.

En la tabla 13 damos lugar ademas a las modernas neo-determinaciones de Oort (98) y
van Rhijn y Schwassmann (99). Nuestras cifras (columna HW) se encuentran —si vale
una comparacién— en coincidencia satisfactoria con las otras dos columnas entre Z=0.100
y 6.400 kpc. A distancias mayores de la via lactea, nuestros valores D son mayores, pro-
bablemente porque en nuestro trapajo, cosa que no han hecho los autores citados, se ha
tomado en cuenta el efecto de la absorcién interestelar, lo que aparentemente disminuye
las cantidades observadas de las estrellas. Naturalmente que a nosotros nos fué sin duda mas
facil imponernos de este efecto que lo fuera para van Rhijn y Schwassmann cuyos ntime-
ros de estrellas procedieron de latitudes galacticas B=30°—70° 6 para Oort B=20°—60°;
y la razén ha sido que nuestras estrellas al prcceder de B=0°—90° ademéas de exenderse
en una direccidén de latitud galactica mas peguefia o sea de sélo 23°5 podian observarse
en dos colores para las mismas luminosidades aparentes. Nuestras densidades D en la ta-
bla 13 se obtuvieron suponiendo implicitamente que la densidad D en el plano galactico
mismo poseyera en todas las distancias el valor 1; pues si este valor decreciera lentamente
como lo han indicado van Rhijn y Schwassmann en la dltima pagina de su investigacién
recién citada (99 p 187 Tabelle 18), entonces hubieran resultado un poco mas grandes
ain nuestras densidades D en distancias Z> 0.400 kpc. Una dificultad de comparacién de



TABLA 13

Neo-determinaciéon de la distribucién media de las densidades D(Z)
de las estrellas en el espacio universal
en relacidon con la distancia Z al plano galactico.

7 g Z D (Z)
(kpe) | | ~ -
van Rhijn,
Oort Schwass- HW
mann
(1932) (1935) (1941)
5.000 0.7 0.000
4.000 0.6 0.020
2.500 0.4 0.050
1.600 0.2 0.06 0.09 0.100
1.000 B 0.0 0.11 0.12 B 0.166
0.630 1.8.2 0.26
500 0.26 0.27
0.400 1.6-2 0.39
0.250 1.4-2 0.56 0.50 0.52
0.160 1.2-2 0.66
130 0.85 0.80
0.100 1.0-2 | 083
0.063 0.8-2 1.00
0.040 0.6-2 1.17
0.025 0.4-2 1.32
0.0i6 0.2-2 1.48
0.010 0.0-2 1.70
0.006 1.8-4 1.95
0.004 1.6 4 2.95
0.003 1.4-% 2.50
0.002 1.2-4 2.75
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la serie de densidades D (R.3") encontrada por nosotros en la tabla 7 subsiste debido a
que la serie promediada vale para todas las longitudes galacticas. Sin embargo, una ra-
pida ojeada a la Fig. 8 de la extensa investigacién realizada por Oort (62) y recién pu-
blicada (1938) sobre la distribucién de las densidades en nuestro sistema galactico, hos
demuestra que con la serie de densidades D (R.,3") que derivd forzosamente de nuestro do-
ble esquema Kapteyn de la Tabla 7, nuestro estudio en lineas generales marcha satisfac-

toriamente,.



4). — EL ESQUEMA B—R—Z Y ALGUNAS
APLICACIONES DEL MISMO

En el 3er. capitulo, por la aplicacién simultanea del método de Bok a mas de cum-
plir una serie de condiciones observacionales, hemos tratado de obtener lo méas fielmente
rosible la reconstrucciéon teérica de los nimeros de estrellas promediados azules v ama-
rillos, observados por Seares, van Rhijn, ete. (31). La introduccién de una absorcién
interestelar selectiva v algunas condiciones secundarias se juzgaron imprescindibles a
tal efecto. Después de muchas pruebas en las que se variaron las constantes se llegd final-
mente a una solucién del problema, en la que los nuimeros observados de las estrellas
desde las aparentes mas brillantes hasta las més débiles concuerdan notablemente con
el calculo. Por lo tanto no tomando més en cuenta la reconstruccién ‘“incompleta” de
los nimeros amarillos observados de las estrellas llegamos entonces a la conclusién que
las dos férmulas (una para e! azul y para el amarillo la otra) de la absorcién interes-
telar resultan ser las empleadas en el esquema Kapteyn ultimamente tratado (para 'a

Jatitud galéctica'§'=2395) a saber:

3.162 R 3.162 R

Siz0(R) = s Siza(R) = —
3.162 3.162

1+ R 14 ——R
1.000 0.316

En el capitulo pasado hemos agotado, al parecer, todas las posibilidades de una deter-
minacion mas exacta de las constantes de estas dos funciones de la absorcién intereste-
lar, naturalmente hasta el limite que permiten alcanzar los nimeros de estrellas entre-

gados por Seares, van Rhijn, etc., y la latitud galactica especial de B=28°5 [cuyo
log (csc 23°5) es exactamente 0.40]. Las dos nuevas funciones de absorcién “que englo-
ban el universo” tienen un caricter tal, que no nos ha sido posib’e alin constatar si valen
respecto a la absorcién interestelar de otras latitudes galacticas y si deben alin introdu-
cirseles alguna correccién. |En la pag. 55 ap. 2) insinuabamos ya esta necesidad al tratar
de los ctimulos globulares]. A tal fin existe un excelente y extenso material de ob-
servaciones de los moédulos azules (» =430 pp) de distancia de 94 cumulos globulares

de Shapley (11, 12) y de los excesos de color entre x =434 y h =467 .
resp. 426 y 477 .
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para 68 cimulos globulares de Stebbins y Whitford (65) ; afiddanse los excesos de color
entre » =426 y » =477 pp. y los médulos amarillos (X =530 pp) de d.stancia de 1332 es-
trellas del tipo B de Stebbins, Huffer y Whitford (66; 67; 68). Trataremos primero los
cimulos globulares en distancias aproximadamente de 10 kpc, porque las estrellas del tipo
B s6lo han sido observadas a distancias de mas o menos 0.5 hasta 2 kpc.

A los efectos de abordar este trabajo —que abarque no sélo los 94 cimulos globu-
lares sino también las 1332 estrellas del tipo B— debemos dar primero a nuestras dos fér-
mulas de la absorcién interestelar, que valen exactamente s6lo para la latitud galactica
B=23¢5, una forma que permita su aplicacién inmediata en todas las latitudes galéacticas.
Considerando entonces que en nuestra capa galactica todos los planos de igual densidad
y fuerza de absorcién sean paralelos entre si y con el plano galactico donde se supone en-
contrarse el sol, las relaciones entre los radios vectores que partiendo del sol barren dife-
rentes latitudes galacticas hasta la misma distancia Z del plano galactico, se regularan
como se sabe por la ley de la csc de la latitud, y asi obtenemos:

Sg = So¢° csc | B | resp. Rg == Ryy°csc | B |
asi como .
SQ?,O = Sg‘)(;o CScC !230| reszp. Rr_;;;o == Rg)(;o CSC !230}

en consecuencia: )
csc| B | cse (23°|

S = S,;° ————resp. R,3° = Kp — —
cse |23°] csc| B |
en consecuencia:
csc| B | cscl B | cse |23°!
Sp = ———— X So3"(Ryy") = — X Sus (RB — ) [ 1 ]
csc |23°] cse 123°. esci B

La férmula ultimamente citada nos indica el importe de !a absorcién interestelar Sp en
direccién de una latitud galactica B arbitraria como funcién de una distancia Ry también
arbitraria, cuya marcha coincide con la direccién de esta misma latitud galactica B, siem-
pre que la absorcion S se nos haya guministrado de antemano en forma explicita como fun-
ciéon de R para alguna otra latitud galdctica cualquiera (en nuestro caso para B=23°).
Esta forma explicita de la que ya dimos noticia en el capitulo anterior es (véase pag. 53) :

T.;»(0) X Ry
Sy (Roy) = —
T..(0) [2]
I + ——— Ruy
S.3°(00)

Las dos constantes T55°(0) v S.s° (00) conservan naturalmente sus valores constantes al
3 J o 3
pasar de S.;°(R,:°) a Sp (Rg), no influyendo para nada en el traspaso de una a otra su
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subindice 23°, subindice que sélo .indica la latitud galactica de su origen. De la substitu-
ciéon de 2] en |1] resulta:

T, (0) X Rp
Sp— = S(B;Rs) [3]
T.5°(0) X Rp X esc |23°
1+

S»3°(00) X esc |B|

Si ahora en esta fé6rmula, donde S aparece como funcién de las dos variables independien-

tes By Bp, se toma a B como constante y se forma la derivada de la funcién S en el plano
ga'actico mismo

¢ S(B;Rp)
( ) — Tp (0) = Toy(0)
0 RB lim Ry ——> 0

constatamos que T es una constante universal por el hecho de resultar completamente
independiente de la latitud galactica B, latitud bajo la cual partimos del plano galactico
con la absorcion interestelar S. Por eso, en ade'ante para simplificar escribiremos

T (0) = Ta3(0) = T(0)

suprimiendo por carecer de significaciéon el subindice B resp. 23°. En el denominador de
la férmula [3] podemos aun introducir la siguiente transformacion:

S23°(00)
— == 8y°(00) == S(90°; o0)
cse |23°]

donde S(90°;00) representa naturalmente la mitad del valor de la aksorcién interestelar
de un polo hasta el otro. En consecuencia la féormula [3] se podra escribir como sigue:

(BR T(0) X Rp

S ,’ _

5) T(0) XR~B [4]
14

S(90°; o0) X esc|B

Al parecer deberiamos ahora afrontar la laboriosa tarea de calcular una tabla con do-
ble entrada para la funciéon S segun la férmula [4], dado que S depende de las dos varia-
bles independientes By Kp de una manera complicada. Si trataramos S, _ 45, uy enla
forma indicada y si corrigiéramos por la alteracién de color azul los médulos de distancia
del mismo color (A = 430 pp ) observados por Shapley, podriamos aprovechar los demas
datos de observacién, tanto de los cimulos globulares como de las estrellas del tipo B, los
que a su vez se apoyan sobre otras longitudes de ondas efectivas % [= 480 (redondeada
para A 477) 6 530 6 630 pp ]. Y puesto que simultaneamente con A se modifica
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S(90°; 00), la que, por asi decirlo, es una funcién de %, resulta mejor ahora escribir:
S, (B=90°;R=00). Esta es la razén por la cual tendriamos aun que calcular nuevamen-
te muchas tablas para S; (B;Rgp ), puesto que aun deberiase probar primero un valor con-

veniente para S,s,(B;Rp).

TABLA 14

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

Comenzamos pues nuestra tarea, como lo demuestra la tabla 14, concibiendo que la
gran capa galactica de absorcidn, estd ccmpuesta por capas particulares paralelas como
lo indica la columna vertica! (—1) a cuya izquierda ge indican las distancias Z=R,," del
plano galactico central, plano que consideramos encontrarse en la parte inferior de la
tabla, mientras que el vértice del polo galactico (norte o sud) lo concebimos situado en
la parte superior de la misma. El centro de la columna vertical (—1) contiene los valo-
res lg Z correspondientes a las distancias Z. Recordando el esquema Kapteyn hemos ele-
gido intencionadamente las diferencias /A lg Z entre valores lg Z vecinos igua'mente’
grandes. Y precisamente la practica ha comprobado un importe /A lg Z = 0.10 (exacto)
ceme el mas conveniente y necesario para poder interpolar rapida y facilmente en la ta-
bla 14 los valores S deseados de absorciéon correspondientes a todas las latitudes galac-
ticas B v distancias Rg . Las columnas verticales siguientes (0), (+1), (4+2), (+3)
etcétera, corresponden a las visuales que en la columna horizontal 3 indican las dife-
rentes latitudes galacticas, o sea, contando desde la izquierda hacia la derecha: B=90°0;
£2°6; 39°1; 30°1; 23°5; etc.. .. En las columnas verticales bajo estos encabezamientos se
encuentran los valores S(B;Rp) de absorcién, calculados seglin la férmula [4]. La elec-
cién de los valores de la variable independiente |B|, para los cuales en especial se han cal-
culado los importes de la funcion S(B;Rp ) y que a primera vista resultan dificiles de
comprender, encuentran su explicac.6n formal si se observa la 1* columna horizontal de
los titulos donde se indican los valores correspondientes del lg ¢sc |B .. Quiere decir pues,
que los mismos crecen de izquierda a derecha y comenzando con lg ese [90°1=0.0 en la
cantidad de 0.10 (exactamente), es decir, en exactamente el mismo importe, con que cre-
cen de abajo hacia arriba los valores lg Z = lg R,,° en e] centro de la columna verti-
cal (—1). Precisamente en la igualdad de los pasos (=0.10) con que crecen general-
mente las dos variables independientes B y Rp en 'a forma de

Zg CcS¢e 1Bi y [g RI;‘ — Zg R”“u "+' lg CSC [Byl

en las dos direccicnes de las coordenadas del esquema de la tabla 14, se encuentra definiti-
vamente el por qué de la facilidad con que pudo ser llevada a cabo la tarea de calcular las
tablas de las diferentes funciones S; (B;Rp), cosa que parecia al principio exigiria mu-
cho mas tiempo. 4

Supongamos, por ejemplo, que hubiéramos ca'culado S(B;R ) para un par muy defi-
nido de valores lg ¢sc¢ |B| y Rp y hubiéramos obtenido el valor lg S (lg csc |Bl;lg Rr) como
resultado. Entonces basta una mirada a la férmu'a |1] 6 |4] para comprender que es:

ly S(0.1+1lg esc |B/;0.14+lg Rg) = 0.14ly S(lg esc B ;lg Rus ), [5]
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porque se tiene:

lg Rg —lg cse |B, = 0.1+ lgRp— 01 —lgese |Bl =1g Z [6]
Por esta ecuacién deducimos ademas que los dos valores de absorcién

S(lg csc |B| ; lg Rp) y S(0.1 4 lg esc |B| ; 0.1 4+ 1lg Rg)

tienen lugar también a exactamente la misma distancia Z del plano galactico; es decir
que en la tabla 14 se encuentran estos valores uno al lado del otro en dcs columnas ver-
ticales vecinas, cuyos dos lg csc |B| difieren solamente de 0.1, y en una misma columna
horizontal que corresponde al mismo valor lg Z. Por esta razén hemos encabezado la
tabla 14 con el titulo: “Esquema lg csc |B, — lg Rg — lg Z”, o en gracia a la brevedad
simplemente “Esquema B—R—Z"".

La doble ecuacion [6] no representa en lo esencial otra cosa que la forma logaritmica
de la asi llamada ley de la csc:

Rz = Z X ¢sc B [7]

Propiamente hablando habriamos también podido construir directamente nuestro esquema
en base a la formula |7]. Y en efecto, pues para lo que nosotros deseabamos obtener, es
decir, contar con una red de puntos que cortando transversalmente a la via lactea y sien-
do vertical al plano central, contuviera el sol y unc de los dos polos galacticos (por el mo-
mento naturalmente sin una definicién aproximada de la longitud galactica L de dicho
corte transversal), sélo nos hubiera bastado la [7].

Sin embargo un tal esquema basado en la féormula |7] y reconstruido directamente
del natural por coordenadas polares B y KEp teniendo al so! como origen, adolece sin em-
bargo de dos defectos de importancia:

1) o la red de los puntos (donde deben suponerse situados los valores de la fun-
cion por ej.: S; ) esta seccionada por distancias lineales y angulayes iguales y
entonces la supuesta estructuracion de nuestra via lactea por capas p'anas para-
lelas en ninguna forma se pone en evidencia; o

2) dicha red se supone dividida en forma tal que todos los A lg Fg y A lg csc |B,
resultan iguales entre si a 0.10 y entonces la estructuraciéon de la via lactea re-
sulta patente al colocar todos los puntos de nuestra red sobre lineas rectas que
corran paralelas entre si y con el plano }galéctico. En tal caso entonces en el
esquema y hacia la parte mas distante del sol habrda de contarse con un espacio
de exagerada magnitud para dibujar los valores de la funcién (p. e. de la ab-
sorcién interestelar Sj ), cuya distribucién en este corte transversal de la via
lactea habra de estudiarse. Por el contrario en la parte préxima al sol dicho
espacio disminuye progresivamente hasta el punto de que en el plano galactico
resultaria imposible cualquier anotacién.

Estos dos defectos quedan eliminados con el solo hecho de dibujar el esquema de la dis-
tribucién de lcs puntos como queda consignado mas arriba, a saber utilizando la for-
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ma logaritmica (lg csc |B| y log Rp como coordenadas). Asi es como nuestro esquema
B—R—Z dibujado logaritmicamente posee todavia dos ventajas adicionales sobre la red
de puntos reconstruido del natural en escala lineal, a saber:

1) La transferencia y las posibilidades de comparacién de resultados encontrados
en un esquema Kapteyn (como es justamente nuestro caso) quedan muy faci-
litadas por la misma escala logaritmica de las distancias de sus capas espaciales.

2) Como todos log puntos del esquema B—R—Z dibujado logaritmicamente difieren
entre si en 0.1, resulta evidente por la férmula [6] que las curvas de distancia R
constante del sol (que son naturalmente circulos) resultan ahora rectas para-
lelas que yendo de izquierda a derecha cruzan oblicuamente el esquema de arri-
ba hacia abajo. El logaritmo de la distancia constante de tal linea recta viene
indicado simplemente por lg Ry,°, anotado bajo la forma lg Z = lg Rg,° en e!
centro de la columna vertical (—1) del esquema y precisamente a la misma altu-
ra de lg Z que es donde termina bajo el &ngulo B=90° (cuyo lg esc |90°|=0.0;
esta linea recta de distancia constante. En la misma columna vertical (—1)
mas a la derecha se encuentra el valor del médulo constante de distancia corres-
pondiente m—W = 5 lg Z = 5 lg Ry,°.

La razoén recién apuntada en 2) es de especial importancia para el estudio de la dis-
tribucién de los astros en nuestro sistema galactico dado que ellos se caracterizan por
una propiedad que les es peculiar; en particular tratase en nuestro caso de la distribu-
cion de astros, que por asi decirlo, posean una luminosidad absoluta constante. En este
caso las lineas rectas inclinadas en nuestro esquema logaritmico B—R—Z, que en cual-
quier caso ya son lineas rectas de constante distancia del sol, se transforman también a
su vez en lineas rectas de constante luminosidad aparente. Su adulteracién pongamos el
caso por absorcion interestelur podrd entonces ser estudiada céomodamente en este es-
quema B—R—Z mo sdélo como funcion de la distancia sino a su vez también como funcion
de lo latitud galdctica. Esto ensancha notab’emente el campo de investigacién, puesto que
en caso de contar con abundante material de observacién, puede aumentarse todavia mas
con el empleo de diferentes esquemas B—R—Z en longitudes galacticas particulares.
Pero para ello no bastan los 94 ctimulos globulares ni tampoco las 1332 estrellas del
tipo B, debiendo estas ultimas més tarde dividirse en diferentes grupos de igual lumino-
sidad absoluta.

Por el momento empero seguimos otro camino comenzando por llenar el esquema
B—R—Z, cuya construccién y peculiaridades acabamos de exponer, por medio del calulo
directo con los valores de la absorcién interestelar S en todos sus puntos. Esto se efec-
tua sencillamente calculando sélo una vez, desde abajo hacia arriba, toda la columna
lg S (lg cs5¢|90°|; lg Rp). Los valores lg S, por encontrarse al lado en la columna hori-
zontal del mismo lg Z, resultan entonces de inmediato segin la férmula [5] afiadiéndo-
les 0.1. Todo el trabajo queda realizado una vez que se haya llenado de esta manera el
esquema B—R—Z en las primeras 10 columnas verticales con los valores S que van desde
lg esc .]90°[ = 0.0 hasta lg csc |7°2| = 0.9. Los valores S, por encontrarse en las préxi-
mas 10 columnas verticales y en la misma horizontal que lg Z, resultan de las 10 verticales
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precedentes multiplicandolos por 10, y asi sucesivamente... A consecuencia de las nece-
sidades practicas realmente el esquema B—R—Z apenas si sobrepasa el lg csc |Bl = 2.0
siendo csc |B| =100
para B = 0°57.

Esto no impide sin embargo, para nuestra orientacién, que al final de cada linea recta
oblicua que representan las distancias constantes Rp se anote en su parte inferior a la
derecha el valor limite maximo alcanzado por

S(lgesc |B| > 00 Ry _y )
para log ¢sc |B| 2 + oo
cuando csc (B> oo
para |B| = 0°,

En este caso la férmula [4] se transforma en la simple forma lineal
S(B=0,;R,) =T (0) XR,

con la que se han calculado dichos valores limites.

Un resultado del 3er. capitulo de nuestro trabajo que ya dejamos consignado al prin-
cipio de este capitulo fué que S(23°;00) = 17000 de donde se deduce que:

S430(28°;00)
= S450(90°; 00) == 0»398.
cse [23°)
mag
Habiamos encontrado ademas que T45,(0) = 3.162 ——. Con los valores de estas dos cons-
kpe

tantes caracteristicas azules hemos completado segin la férmula [4] nuestro esquema
B—R—Z en la tabla 14, con los valores de la absorcién azul interestelar Sy;,(B;Rg).
Asi estd ya todo listo —como ya se dejé constancia por necesidad de una prueba provi-
soria en la pag, 55-56— para, aln en la suposiciéon de estar falseados por la absorcién in-
terestelar, aprovechar los médulos azules observados (m.—W),,, de cualquier astro de
latitud galactica B arbitraria y distancia verdadera Rp -segun la férmula

ms—W == 519 Kg + S(B;Rs) [8]

en la determinacién directa (interpolatoria) de Rp .

Segiin un propésito ya antes mencionado muchas veces aplicamos nuestro esquema
B—R—Z de la absorcién azul interestelar de la tabla 14 en el sentido recién citado por
medio de la ecuacién [8] sobre los médulos azules de distancia de los 94 cumulos globula-
res observados por Shapley (11; 12). Del resultado numérico de este calculo da cuenta

la tabla 15.
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A esto hay aun que afiadir que en lo que respecta a la determinacion de las latitudes ga-
licticas de los cimulos glcbulares (v mas tarde también de las estrellas del tipo B), nos
hemos dejado guiar por las concluyentes explicaciones de Stebbins y Whitford (65 p 146,
etc.) sobre el espacio que sirve de fondo al cimulo globu'ar NGC 6440. Es decir, que
prescindiendo de este cumulo, los 25 cimulos globulares mas cercanos, visibles en las
inmediaciones del centro galdctico, penetran casi con igua! profundidad a ambos lados
de la faja de Hubble caracterizada por la ausencia de nebulcsas extragalacticas. Esta ho-
mogeneidad de penetracién de tales cimulos, aun visibles en este lugar de la via laciea,
en la “faja carente de nebulosas” [como !a ha llamado brevemente Hartwig (76 p 214) |
se pone en evidencia seglin Stebbins y Whitiord (65 p 147), debido a que el centro entre
las dos latitudes galacticas mas pequefias (de los dos cimulos NGC 6304 desde el Norte
y NGC 6553 desde el Sur) se situa a 1°2 al ncrte de! ecuador galactico si se acepta el polo
de Newcomb A=12" 4474 = 191°1 ; D=-142€°8 (1990) y a 0°25 al sur, si se acepta el
jlamado polo Harvard A=12" 40 = 190°;D = - 28° (1900). Si empero ce calcula el
centro aparente de gravedad de las longitudes L y latitudes B galacticas de todos estos 26
ctimulos globulares (Ap J 84 p 151 Table 7), vale decir, incluyendo también a NGC 6440,
entonces se encuentra segin Stebbins y Whitford

L B
para el polo de Newcomb ~ 322°€ + 1°0
para el polo de Harvard 329°2 —. 0°5
.' . + 1°2
es decir se llega en B a valores muy semejantes a 095

Considerando ademas que nuestro sol estd situado con mucha probabilidad un poco al
norte del plano central galactico —Lindblad (17a p 1009. 17b p 571) indica para este
por ej.: Z o = 4 0.034 = 0.011 kpc como el valor probable mas plausible— hemos deci-
dido emplear en este trabajo el sistema Harvard de las coordenadas galacticas (Lu ;Bu)
segin Ohlsson (106) (suponiendo para simplificar Z o =0).

Noétese ademas que en la tabla 15 hemos alterade completamente el mcdo general de
expresar los datos de los cimulos globulares por el orden de sus nimeros NGC (corres-
rendientes a la AR de los mismos). Queriendo estudiar en un esquema B—R—Z la ab-
scrcion interestelar de las longitudes de onda particulares como también la selectiva de
los camulos globulares, hemos dividido los 94 en cuestién, tomando primero 46 con latitud
galactica negativa (la mitad izquierda de la tab'a 15) y los restanies 48 con positiva
(mitad derecha de la misma tabla). Después, a log 94 cumulos que resultan de estos dos
grupos les hemos asignado colectivamente une latitud galactica |B, que decreciese desde
arriba hasta abajo, enumerandolos luego |columna vertical (0); tabla 15] en forma que
existiera cierto paralelismo de crecimiento entre el nimero corriente de un cimulo y su
cs¢ B| resp. lg csc |Bi. El cumulo globular NGC 2419 no tiene nimero determinado, con
excepcion del intermedio + 13a, debido a que propiamente no encuadra con el grupo de

Ics demas por su distancia desproporcionadamente grande y directamente opuesta al cen-
tro galactico [véase W. Baade (107)].
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Como Jos nlimeros corrientes de los cliimulos globulares resultan ser atin sélo cifras

que van desde = 1 hasta + 464-47, las posibilidades de orientar nuestra elucubracién ha
ido ganando seguramente como pronto veremos en las figuras 4, 5, 6, 7, 8 v en las tablas
17 y 19.
La figura 4 nos demuestra la distribucién aparente de los cimulos globulares en la super-
ficie celeste hacia los alrededores de] centro galacticc. Los cimulos con latitud galactica
positiva y negativa aparecen generalmente indicados por + 6 © respectivamente. Los 26
cimulos, anteriormente citados, que tienen las latitudes galacticas + B mas pequenas, vie-
nen sin embargo cada uno de ellos acostados segin su longitud y latitud galacticas por
los simbolos que se dejan sin méas apreciar en el interior del esquema de la figura 4*
cbservando hacia el centro galéctico.

FIGURA 4a

Simbolos de los cimulos globulares en las cuatro direcciones del cielo, que
emergen del centro galéactico.
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Todos estos 26 cimulos globulares se encuentran en el interior de un circulo, cuyo radio
apenas si sobrepasa los 13°. 13 cimulos de estos estan situados al norte del ecuador,
quedando al sur del mismo los restantes 13. Nosotros sin embargo hemo anadido a am-
bes lados y en cada uno de ellos 9 cimulos méas, indicados en las figuras 4, 5, 6, 7, 8 y
en las tab'as 17 y 19 por simbolos situados més hacia afuera en la figura 4* Todos estos
44 cumulos globulares, es decir, casi la mitad de los hasta hoy encontrados, se hallan
en el intericr de un circulo cuyo radio es de 2€°. Los simbolos de que hemos hablado se
encuentran dispuestos en las dos columnas verticales (==1) de la tabla 15 junto con sus
propios nimeros corrientes.

Las columnas verticales (=2) hasta (=+=8) de la tabla 15 quedan suficientemente
explicadas por sus titulos. Las luminosidades aparentes azules observadas de los cumulos
globulares, tales como quedan indicadas por el autor (HW) en las columnas verticales
(=5), fueron calculadas en base a los datos de Shapley (Sh), las que, como es sab’do
(Handbuch der Astrophysik 5, 2 p 744), no aparecen en la escala de Pogson, conforme
a la férmula de compensacién anteriormente usada (49a p 21), es decir:

l (m,s)_}:}o] HW — 3.621-‘|—O.663 X l (7”3) 430]Sh
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Los valores W de las luminosidades absolutas de los cimulos globulares en las columnas
verticales (=6) resultan automaticamente de la diferencia entre las dos columnas ver-
ticales vecinas =5y =T.

Los valores de los verdaderos (no ya falseados por alteracién alguna) moédules de
distancia m—W =5 log Rs y de los importes correspondientes a estos de la absorcién
interestelar S(B;Rp ) de las dos columnas verticales +8, fueron determinados por inter-
polacién de la tabla 14 en forma que su suma fuera:

5 log Ry +S (B;Rp ) = (m,—W) [8]

es decir, que justamente es igual al médulo de la distancia observada por Shapley (11; 12)
[falseado por absorciéon]. Por eso para una mejor orientacién las paralelas oblicuas que
indican la distancia constante al sol (Rg = const. para todas las latitudes galacticas B)
aparecen en nuestro esquema B—R—Z de la tabla 14 trazadas distando exactamente 1™
de sus particulares médulos constantes de distancia m—W = 51lg Rp .

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

519 (Rs), = 5 lg Rs + S(B;Rp) [9]

donde e! miembro de la izquierda representa el quintuplo del logaritmo de la distancia

talseada por la absorcién. Si escribimos ahora en la forma conocida [Stebbins (108) ]
que:

Rp =fxX (Rs ). [10]
entonces resulta segin la ecuacion [9] que: ¢
lgf (B;Rp) = — 0.2 X S(B;Rs) [11]

El factor de disminucién f4s(B;Rs ) fué calcu’ado segin esta férmula con los valores
S430(B;RB) de las columnas verticales (=8) y se encuentra en las dos columnas ver-
ticales (=9) de la tabla 15. En las columnas verticales (%12, +13, +14, +15) se en-
cuentran entcnces tanto las coordenadas R..X., Y., Z, de los cimulos globulares azules
falseados de Shapley (11; 12), como las verdaderas R,X [eje en direccién al centro galac-
tico; L=327°;B=0° (segin Shapley)], Y, Z expurgadas ya por la ecuacién [10] de su
absorcion interestelar. La correspondiente distribucién verdadera de los cimulos globu-
lares en el espacio universal aparece en nuestras tres figuras 5, 6 y 7.

Nuestras figuras 6 v 7 admiten una comparacién notable con las dos correspondien-
tes figuras 3a de Stebbins y Whitford (Ap T 84 p 150 (1936)]. En parte con este fin
los 26 camulos globulares cercanos al centro galactico tratados alla especialmente por es-
tos dos autores se han marcado en nuestras figuras con flechas como simboles. Salta
en seguida a la vista, que dichos 26 cimulos asi marcados poseen todos en nuestras dos
figuras 6 y 7 la coordenada X = 4 kpc con excepcién de solo uno, es decir, nuestro cu-






o 7 +12
N *
) y / 8
+lq yig - ~. - 1:
’ /5]
+11 I
J i
OIO;MJ |
|
i
X=+10 kpc
i
oli . oofs
o) !
i
+27 i
i + /6.6
L9 o !
+9 20/ P,
olo 5 . :
030 L
t
Y=+ kpc S5 P '%1
9 ‘'ell @ 03 o)

FICURA 6. — La distribucién de los cumulos globulares proyectados sobre el plano X-Y.
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FIGURA 5. - La distribucion de los cumulos globulares proyectados sobre el plano Y-Z.
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FIGURA 4. —La distribucién aparante de los cumulos globulares sobre la su
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mulo —33 == NGC 6656, cuya X = 2.5 < 4 kpc. Por el contrario en la fig. 3a resp. Ta-
ble 7 del trabajo antes citado de Stebbins y Whitford (65) 7 de entre los mismos 26
cimulos tienen una coordenada de X < 4 kpe; para 5 de estos 7 cimulos se caleuld
2 < X < kpe; y para 2 de ellos hasta 0 < X < 2 kpe.

Los 26 cimulos en cuestién fueron expresamente elegidos por dichos autores; porque
considerando la gran distancia del centro galactico de aproximadamente 10 kpe, que es
por varias razones coincidentes donde nos encontramos segin van de Kamp (23) y
Stebbins (108), sin embargo deberiamos poder percibir claramente la condensacién es-
pacial del sistema de los ciimulos globulares hacia el nticleo de la via lactea. Por eso
Stebbins y Whitford (65) declaran que estos 26 ciimulos globulares (superior a la cuarta
parte del total de los cimulos visibles) especialmente elegidos por ellos en una superficie
tan reducida del cielo hacia el centro galacticc, probablemente deberian en su colocacién
espacial formar mas bien una aglomeracién que una linea recta (partiendo del sol hacia
fuera al universo). Sin embargo contra todo lo que se pudiera suponer ocurre esto ltimo.
Y asi es, puesto que en la Fig. 3a en Ap T 84 los 26 cimulos globulares citados aparecen
en el plano XZ en una colocacién muy marcada a lo largo de dos lineas rectas (una hacia
el norte, es decir, todas las Z>0; la otra hacia el sur, es decir, todas las Z<O0), las que
forman en el sol, donde se cruzan, una curiosa saliente de la distribucidén espacial de estos
2€ cimulcs globulares en nuestro sistema galictico. Por eso Stebbins y Whitford (65)
noes comunican que su Fig. 3* (v también la 3b) “nc es muy convincente”. Como proba-
bles causas de errores los citados autores mencionan:

1) las dificultades de la determinacién exacta de los moédulos de distancia de los
camulos globulares

2) o una posible inutilidad de la llamada ley de la c¢sc de la absorcidn interestelar.

A la primera causa deseariamos anotar que Stebbins y Whitford senalan entre otras
cosas una influencia tan grande y tan frecuente que origina una defectuosa determina-
cién del didmetro aparente de un cimulo globular sobre el calculo de su distancia. Se
menciong la disminucién innegable del diametro aparente a consecuencia de la interven-
cién de la absorcién interestelar (especialmente con estos ciimulos globulares en pequena
latitud galactica) y también el trabajo de Shapley y Sayer (109). Estos dos ultimos

autores indican ya en (109) del afio 1935 factores correctivos -———— (columnas ver-
Wigs0
ticales (-=16) en nuestra tabla 15] para los diametros medidcs antes [11; 12 del ano

1930] al tratar 70 cumulos globulares. Estos factores oscilan entre 1.3 y 10, lo que es
un indicio de las dificultades de una determinacién exacta de los diAmetros aparentes de
estos astros. Se presume que la disminucién del diametro aparente a causa de la absor-
ci6n interestelar depende de la concentracién de las estrellas de un cimulc hacia su nucleo
(clase de concentracién de Shapley = “Class” = Cl en las columnas verticales (+=19) de
la tabla 15) lo que podria comprobarse empiricamente por comparacién de tiempos de
exposicién cortos y largos de fotografias de un mismo ciimulo globular. A esta suges-
tién de Stebbins y Whitford (65) responde e] trabajo citado de Shapley y Sayer (109),
por lo demas atn incompleto.
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Estos dos autores nos anuncian expresamente en este su traajo (del afio 1935) que:

a) los nuevos didmetros aparentes o35 (columnas verticales 17 en nue:tra
tabla 15) de los cimulos proceden ahora de una serie bastante homogénea de
negativos fotograficos;

L) entre estog nuevos wiy;5 y las antiguas distancias (Rgp ). de los cimulos globu-
lares [de Shapley (11; 12)] atn no corregidos de absorcion interestelar, vale su-
ficientemente la relacion

w 413X (Rp )y = const.

como es normal para esferas, que poseen todas el mismo didmetro lineal Dm,
pero que a nosotros se nos presentan a diferentes distancias verdaderas Rg
bajo diversos angulos aparente: w .

Esta conocida ecuacién ha permanecido inalterada en su forma matematica, pero en
lugar de la verdadera distancia Rs se ha puesto la (KB ). seguramente falseada (por ha-
berse calculado en base a moédules alterados), la que siempre es mayor que Rp. Por
consiguiente debemos suponer que los nuevo: didmetros angulares w;y35 de los 70 cimu-
los globulares estan igualmente falseados; por esoc los llamaremos mejor desde ahora
( ©1035)s v los supondremos siempre menores que los “verdaderos” didmetros angulares
w , es decir, como hubieran resultado de la medicién si no hubiera intervenido la absorcion
interestelar. Shapley y Sayer se refieren también claramente a esto cuando en la uUltima
irase de su articulo dicen:

“Los diametros angulares y las magnitudes aparentes totales de los citmulos glo-
bulures han sido aparentemente medidos con defecto y respectivamente con debili-

dqd en mds o menos la misma proporeion en todos aquellos lugares donde la absor-
cion es fuerte”,

Shapley y Sayer (109 Fig. 1) de 63 valores (o 1435)s comparados con sus correspon-
dientes (K ). obtienen la relacién:

(w 1933)s X (Ry ). = 215 [IZ]
| (w 1935)"« medidas en minutos de arco]

con una dispersion marcadamente pequefia de los valores particulares alrededor de esta
curva. De 215=3438 X Dm resulta inmediatamente el promedio del diametro [ | 3]

lineal de los cumulos globulares a saber: Dn=0.063 kpc. Si ahora quisiéramos calcular
|[columnas verticales (+18) en nuestra tabla 15] los didmetros lineales particulares Dm
de los cimulos globulares segin la férmula:

N
Dm = __w i [ I4]
3438
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v usaramos para ello por un lado estos novisimos didmetros angulares (o 1435)., observa-
dos por Shap'ey y Sayer y por otro nuestras novis'mas distancias Rs de los cimulos glo-
bulares, libres del efecto de la absorcién interestelar, entonces claro estd que, prescin-
diendo de las variaciones individuales y considerando el promedio, del diametro lineal
(Dm). asi calculado de un cumulo globular disminuye exactamente en la misma propor-
cién que como (Rp). ha disminuido a Rp al aplicar en la férmu'a [10] el factor f. Para
los cimulos globulares f=f(B;Rp ) (véase férmula [11]) es esencialmente una funcién

de la latitud galactica B, y el andar de f(B;Rs ) aproximandose al ecuador galactico que-
da mejor de manifiesto por las dos columnas verticales (+=9) en nuestra tabla 15. Para

los cimulos mas cercanos al ecuador nuestra f(B;RB) oscila entre 0.20 y 0.08. Los -
diametros lineales (Dm). de estos ciumulos globulares se calcularian de la dimensién

(Dm) .~ 0.010 kpe, es decir, resultarian de 5 a 12 veces mas pequeiios de lc que en los
polos galacticos |[valores (Dm), en las columnas verticales (+18) de la tabla 15].
Tan extrana distribucién de los verdaderos didmetros lineales de los ciimulo: globu-

lares es muy poco probable. Esto es también un indicio de que los 70 valores (o 1435)< NO
son directamente comparables entre si. N9 dudamos de que las fotografias fueron sa-

cadas por Shapley y Sayer de una manera lo mas homogéneamente po:ible ccmo se ve
también por la semejanza de los tiempos de exposicién, pues casi todas oscilan entre los
45 y 90 m'nutos; pero, precisamente por e:0 quizis podamos sospechar que no fueron al-
canzados en tcdos los cumulos globulares los limites correspondientes de la visibilidad de
sus didmetros aparentes, lo que significaria que cuidando de los tiempos de exposicion
no se presté suficiente atencion al efecto empanante de 'a absorcién interestelar. Para
incluir aun hasta el mismo grado en todos los cimulos globulares, al medir sus diametros
aparentes, el efecto de las estrellas cumulares de una misma y cierta magnitud limite m,,
libre de absorcidén, deberemos elegir los tiempos particulares de exposicién t, de tal
manera, que en cada placa fotografica aparezca todavia la magnitud limite m. que viene
dada por la ecuacion

m.—m, = S(B;Eg). [ ] 5]

En condiciones por lo demés iguales de exposicién, entre dos tiempos t, y t. y las magni-
tudes limites m, y m; obtenidas con aquellos en la misma placa fotografica, existe, como
es sabido, la relacién siguiente:

5 L.
m,—m,= —pXly ( —_— )
> N [16]

donde p representa ahora un factor caracteristico del tipo de placas usadas; asi por ej.
vale para placas Agfa generalmente p=1, para placas Kodak un valcr menor, o sea alre-
dedor de p=2/3. Para anular entonces los posibles efectos de la absorcién interestelar
sobre las mediciones de los diAmetros aparentes de los cimulos globulares, los tiempos de
exposicién t, de las placas fotograficas para los cimulos particulares deberian ser elegi-
dos segin la férmula siguiente (de |15] y [16]):

Lo 2
| = — S@iRa) [17]
5p

lg (—
to
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donde t, es una unidad arbitraria constante de tiempo y donde S(B;Rg ) resulta general-
mente del esquema B—R—Z de la absorcién interestelar (tabla 14) resp. de las columnas

verticales (+8) de nuestra tabla 15. Asi conseguiriamos mas o menos para los cumulos
globulares y para s =430 py. (las proporciones de) los tiempos de exposicion de que da
cuenta la tabla 16.

TABLA 16

Relaciones necesarias de los tiempos de exposicién para placas sensibles al azul (her =~ 430 pp.)
con el fin de eliminar el efecto de disminucién de la absorciéon interestelar
en el diAmetro aparente de los ciimulos globulares a pequefias latitudes galacticas.

Ig csc |B| | B S, (B;R) p=1 =%,

t t | t t

] ( s ) s | ( s ) s

S\ t s t,

0.0 900 0.4 0.16 1.4 0.24 1.7

0.2 | 390 0.6 0.25 1.8 0.38 2.4
0.4 230 1.0 0.40 2.5 0.60 ’ 4
0.6 ~ 140 1.5 0.6 4 0.9 i 8
0.8 ~ 8o 2.5 1.0 10 1.5 32
1.0 ~ 57 3.5 14 25 2.1 126
1.2 ~ 35 | 45 1.8 63 2.7 500

El lg esc |B| = 0.6 resp. B = =+ 14° divide el total de los cimulos globulares visibles
para nosotros, en dos mitades exactas, de las cuales la primera est4 contenida en una faja
ecuatorial de 28° de latitud y la otra se extiende por partes iguales sobre los dos gran-
des casquetes polares. La tabla 16 nos indica que:

(—]
2.5 to 'B=93 4 te L
B
1.4 ( t, ) 1.7 to 'B =23 to "B =900
to B = 90°
resp.
()
4 to B = 14 8 ts tv
— < — < o (—) ~4(—
1.4 ( t(, ) 1.7 tu B = tjo to B = 90
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Lo que traducido al lenguaje vulgar quiere decir que para que las mediciones de los dia-
metros aparentes angulares de los cimulos globulares puedan ser comparables entre si,
en log =+ 23° de latitud galactica el tiempo de exposicion deberia ser 2 veces y en los + 14°
ya 4 veces mayor que en los polos. Apesar de las grandes diferencias individuales aparen-
temente existentes entre los didmetros lineales, sin embargo a causa de la falta de tiempo
de exposiciéon, ya en la mitad de los cimulos globulares que se encuentran fuera de la
faja ecuatorial de = 14° de latitud, salta a la vista la dism:nucion de los didmetros an-
gulares aparentes (wig35). medidos. Véase como los diametros lineales de los cimulos glo-
bulares calculados en las columnas (=18) de la tabla 15 segin la fé6rmula

(o 195:»;).5-( to ) XRs
(Dm) ( to ) = en parsecs
3.44

al crecer la distancia angular de los polos galacticos, se hacen rapida y fuertemente meno-
res que el promedio del verdadero diametro lineal de los ciimulos Dm=63 parsecs, calcu-
lado segun la féormula [12] resp. [13].

Esta disminucién de los diametros aparentes [columnas verticales (+=17) de la ta-
bla 15] de los ctimulos globulares con (aproximadamente) igual tiempo de exposicién
para todos los cimulos tiene lugar tan exactamente que Shapley y Sayer pudieron esta-
blecer la ya citada formula [12], a saber:

(w1935) ( fQ)) X (Rp ),=const.=215,

E] calculo de los verdadercs didmetros lineales Dm de los ctimulos globulares deberia efec-
tuarse segun la formula [14]:

w X R (en kpc) w X (R )«Xf(B;Rs)
Dm (en parsecs) = = — .
3.44 3.44
Si ponemos ahora:
(w 19:'::.)3 18
w() prmmm— ——
f(B;Rg) [ ]
entonces resulta:
(0 1923) s X (BB )s (kpc) ‘9
Dm (parsecs) =
3.44 [ ]
resp.
— 215
Dm — —— = 63 parsecs = const.

3.44
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Si se reducen los diametros aparentes cumulares, obtenidcs por Shapley y Sayer con
diferentes tiempos de exposicion tg , segin la férmula que resulta de las ecuaciones [18],
|11]$ |15]y I16J’ (Q:mQ —’m,,) .

- (w]g.:;.-,).xt@):l 2 ( by )

=—2lgf=€Q=7)lg

2lg|

- ((0 lﬁ):}.'))»\'(tu) t,

si se reducen, decimos, a un tiempo uniforme de exposicién t,—=690 minutos, apenas si se
mejora entonces un poco la representacion de la féormula [12]. Véase la figura 8.

r - |

631 18 [ 1 '
@ FIGURA 8.AbsCisas (enKpc) : Las distancias (Re); de 70 cumutos
T o, | . globulares observados por Shapley (Harvard
| l | . Observatory Monograph N°2) aumentadas
| | . artificiamente por la absorcion interestelar.
398 06 NG - v l - - =~ - - - Ordenadas (enminutos de arco):Los diametros aparentes
B - () (t,) de los mismos 70 cumulos Blobulares
A6 15 | . observados por Shapley y Sayer (Harvard
; . Reprint N°lib), disminuidos artificialmente por

i _ 3 absorcion interestelar. Las rayas verticales
miwo L N\Um SR - comienzan en (s (to) y terminan en el simbolo,

es decir.en (Wengs (to) donde t,=60 minutos.

‘ f
| |
|200 1.3 : . .
i | 030 La linea recta corresponde a 13 relacion de
i ; | o Shapley y Sayer (Harv. Repr N°{16):
L NG g (el RY=205
. ! 8 : I
12.6 14 ; ! 7|'1 ‘
10010 . _ __ e L . 70 A N S » O
| I |
7.9 09 ; .
i I
6308 __ . _L_ . S ]
: : 1§a
I | :
50 07 | !
1 |
| i
4008 - __ (R S
3 ' |
3 ! :
32 05 | ! | ‘ ‘ |
7lg.-- ' 15 14 15 17 {8
(S).Z) lg(R,,)s %g (f),,g 10.0 126 l¥8 200 25 3L6 3a8 0l a1
L__
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P
| e 1\ |
Si en ( —) se hace por ej. p=2/3
to
3 tp = 40™ bt | | 1.15
y fo — 90 se cbtienen los valores. 0.87

Los verdaderos diametros lineales Dm de los cimules globulares particulares, calculados
entonces segtn la férmula [19], figuran en su mayoria dentro de los limites siguientes:
. 50 parsecs < Dm < 80 parsecs [columnas verticales (=+18) de la tabla 15]. Y aqui es
digno de notarse que en las proximidades del ecuador galactico (|B| ~9°) estos valores Dm
indican una marcada bifurcacién en la distribucién de sus valores. Al sur del ecuadcr
galactico existe en los valcres Dm una tendencia pronunciada hacia el limite inferior y al
Norte hacia el limite superior. Para hacer desaparecer esta improbable =eparacién en la
distribucién de los valores promedios de los verdadercs didmetros lineales Dm de los cu-
mulos globulares asi calculados, en los alrededores del centro galactico se deberia despla-
zar algo mas hacia el polo norte galactico el centro de gravedad de la absorcién inter-
estelar. Por la escasez del material de observacién disponible no vale sin embargo por el
momento la pena cultivar més esta idea.

Si queremos entonces atenernos a que el didmetro lineal promedio sea para todos los
cimulos globulares una constante =63 parsecs, entonces nos vemos obligado a aceptar
la ecuacion-hipodtesis [18] arriba mencionada. Estc equivale a suponer que (de [11] y |18])
con igual tiempo de exposicion se tiene:

W, 28 (B,'Rn ) 2
2 lg = = — |m,—(m,—S)]
(U) ]U;;;’.)s 5 5
G
F() ,i__S‘
lg — lg ,
F,\- i()

donde F' es la superficie del cielo ocupada aparentemente por el cimulo e 7 es la intensidad
aparente de las estrellas mas débiles fotografiadas del cimulo. La hipétesis de la ecua-
cién [18] equivale entonces a suponer que

Fxi = const. [2()]

Presentandosenos los cimulos globulares distribuidos en 12 diferentes clases de concen-
tracién que van desde los mas densos (Cl=1) hasta los mas ralos (Cl=12), si con la
ecuacion [20] recién citada se creyera que en cualquier forma se podria calcular un diame-
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tro lineal promedio que fuera comin para el total de los 94 cumulos (como realmente se
hizo provisoriamente hace un momento), con ello se incurriria muy posiblemente en un
error.

Al contrario quizés, seria mas facilmente posible aplicar las dos ecuaciones [18] y
|20] hacia e! niicleo en los cimulos globulares a cada una de las 12 clases de condensa-
cién aparente de las estre'las y luego calcular para cada clase en particular un diametro
lineal promedio de los cimulos globulares. Practicamente este se calcularia simplemente
segiin la férmula [19] anteriormente citada [columnas verticales (+=18) de la tabla 15];
que para cada una de las clases tampoco exista un tal didmetro lineal promedio, parece
comprobado segiin se deduce de una reciente nota publicada en la p 597 del Harv. Repr.
116 por Shapley y Sayer y que dice: “El estudio de las desviaciones de la curva prome-
diada (v 1945)s X (RB )s=215 no demuestra relacién alguna sistematica con la clase de la
concentraciéon del ctimulo”.

La intensidad absoluta de las estrellas cumulares mas débiles tomadas todavia por la
placa fotografica se calcula segun la férmula

W':ms—S(B;RB )—5 lg RB :m5—5 lg (RB )s.

Su magnitud se hace méas lumincsa asi con el quintuplo del logaritmo de la distancia se-
gun Shapley del comulo globu'ar, y tampoco tiene aparentemente, como indica la Fig. 1
de Shapley y Sayer (109), influencia alguna regular sobre la determinacién del diame-
tro lineal de! cimulo.

Digamos ahora dos palabras sobre las posibles fuentes de errores, citadas en la pag. 73
Apdo. 2) de que nos hablan Stebbins y Whitford y que habian deformado su Fig. 3a
en Ap J 84 de la manera inesperada ya descripta. A los efectos de establecer una com-
paracidon, anticipamos que Stebbins v Whitford (65) usaron las llamadas coordenadas
falseadas (Rg ). de los cimulos globulares segiin van de Kamp (24 p 101 Table 4) [que
no toman en cuenta las apreciaciones de los didmetros aparentes de los cumulos globu-
lares de Shapley (11; 12)], mientras nosotros hemos tomado directamente de Shapley
(11; 12) lcs médulos originales alterados de distancia que figuran en 'as columnas ver-
ticales (+£7) de la tabla 15. Esta diferencia carece aqui de importancia, pues el resul-
tado depende solamente del tamanio de las relaciones totales reciprocas de las distancias

(RB). de los cumulos globulares anticipados por la observacion y afectados por la absor-
cion interestelar.

Par el contrario hasta cierto punto, reviste esencial importancia el hecho de que,
casualmente, la mitad del valor de la absorcién azul interestelar que va de un polo al

otro, tenga el mismo importe T43,H=0"40, puesto que Stebbins y Whitford usaron
también este mismo valor encontrado antes por van de Kamp (24) en la forma conocida

Ss50(B) =0.40 cse |B| [21]

de la ley de ecsc “pura” para la férmula de su factor decreciente f,., (B), que era (segun
nuestra féormula [11]) :

lg fi30(B) = —0.08 csc |B] [22]
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La hipdtesis naturalmente necesaria para la aplicacién de esta férmula es que los 94
cumulos g'obulares —incluyendo a consecuencia de su enorme distancia a aquellos que
tienen las latitudes galacticas mas pequefias— se encuentran completamente fuera de la
capa galactica de absorciéon. Esto parecié justificarse tanto mis cuanto que por ej. se-
gun van de Kamp (24 p 102, 105) en todo casc debian preferirse a los valore: maycres
los relativamente pequenios H~0.2 kpc de la altura efectiva (=mitad del espesor de esta
capa). En efecto la base de todas estas apreciaciones fué a su vez la suposicién simplista

de que la capa de absorcién era igualmente densa en todas sus partes y que a causa de

asS dsS

€so su fuerza de absorcién T— = —— = const. fuera igualmente fuerte (a lo me-
dR dZ

ncs en el promedio) en todas partes.

A esta ultima opinién, indudablemente se han opuesto andando el tiempo y en forma
aislada una serie de hechog observacionales, de los que dimos cuenta en la introduccién
de nuestrc trabajo. En el capitulo anterior, por un camino del todo diferente (teérico),.
habiamos lograde interpretar estos diferentes hechos observacionales econ una nueva fér-
mula matematica de la absorcién interes:elar S (valida a lo mencs para el promedio).
Para simplificar, tampoco nosotros podemos prescindir de la concepcién de una gran capa
galactica de absorcién, compuesta a su vez por delgadas capas individuales paralelas en-
tre si. Asi es como obtuvimes la férmula [4], que para el lim (B > 907 resulta

T(0)xZ

S(B=90°:7) —
T(0) %7 [23]

1+

S (90°; o0)

de donde se obtiene que:

s
—— = F(Z) | const.
dZ

Sin embargo nuestra nueva capa galactica de absorcion posee una propiedad especial
tedrica. El importe de absorcién total producide pcr ella, es decir, la mitad del valor de
le absorcién interestelar de polo a polo, al que antes habiamos designado siempre com>

una especie de precmedio del producto_T_H-,-posee en efectc aun ahora (en coincidencia con
los hechos ob:ervacionales) un limite superior fijc, al que en la férmula [23] corresponde
ahora la constante S(90°;00). Pero recién entcnces se llega tedricamente a este valor
limite cuandc en dicha férmula |23] se pase al limite Z=>oc. Y asi a pzsar d® un importe
finitc de absorcién de polo a polo, dentro del sign.ficado que entrana la férmula 23],
nuestra capa galactica de abscrcion resulta atn, por lo menos en teoria, infinitamente
espesa. En efectc, en la practica nos basta pcr completo una exten:ion de la capa hasta
Z =10 kpe (cuyo calculo hasta es2 valor fué necesario para los cumulos glcbulares),
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como se deja entrever del examen del esquema B—R—Z por ¢j. de la absorcidén interes-
telar azul de nuestra tabla 14; y la razén de e'lo la da la relacién:

S, (B=90°:Z—=10) 393
— = = 0.99
S4;;,;(B—_—9OO,'Z:OO) 398

En el transcurso de nuestro 3er. capituly y al! iniciar el presente encontramos que la
mitad del va'or de la absorcién interestelar azul de pclo a polo era Si3,(90°;00) =0740,
el que por casualidad resulté ser el mismo quc Stebbins y Whitford emplearon para la
construccién de su Fig. 3a por medio de las férmulas [21] y [22]. Esta igualdad casual
dc la mitad del valor usado de la absoreién azul de polo a polo en la capa galactica —usa-
do en la Fig. 3a de Ap J 84 por un lado y en nuestras figuras 6 y 7 por el oiro— faci-
lita ahora un poco la comparacién entre los diferentes efectos de las dcs férmulas de
absorcién. Quiere decir entonces que suponiendo que todos los cimulos globulares se en-
contraran fuera de nuestra capa galactica de absorcién en razén a sus grandes distan-
cias Ep, es decir que, haciendo en nuestra f5rmula [4] para la absorcién interestelar es-
tas distancias Rg o0, obtendremos

S(B;R; >0) = S(B;00) =8(90°;00) Xesc !B = S(B),

llegando nuevamente a la ley dé la ¢sc “pura” de la absorcién interestelar, donde esta de-
rende solamente de una variable independiente B. Como ademas, por lo anteriormente
expuestc, se tiene accidentalmente que S;3¢(90°;00) =0740, resulta que también en este
caso se llega otra vez exactamente a los valores que entregan las férmulas [21] y [22].
las que con el mismo fin habian utilizado ya Stebbins y Whitford (65).

Por esta razén se han calculado los valores S,,,;(B;o0)==S,,,(B) para nuestros 94
cimulos globulares seglin la féormula [21] en las dos columnas verticales (=10) de la
tabla 15 y conforme a eso fi;0[S(B,;Rg >00)] = fy4,(B;00) = f,;,(B) por la féormula
|11] resp. [22]; estos valcres se han incluido en las columnas (+11) de la misma tabla.
Asi, la comparacién de las dos series de factores de disminucién f, a saber, f,.,,(B;RB )
en las columnas (=%9) y f,,,(B;00) en las (*=11) de la tabla 15, resulta ser numérica-
mente lo mismo que si se compararan intuitivamente nuestras figuras (6) y (7) con la
figura doble 3a de Stebbins v Whitford en Ap J 84. En efecto, esto ocurre ostensible-
mente sélc con algunos de los “26” cimulos glebulares, aprarentemente mas préximos a!
nacleo de nuestra via lactea. Vemos por ej. en la columna horizontal mas baja de la ta-
bla 15, que en especial nuestro cimulo globular +47T=NGC 6440 esti en realidad 8 ve-
ces mas lejos de nosotros que lo que el factor de disminucién f,;, (B; o) de la ley de la
cs¢ “pura” le atribuiria como distancia; porque para el es:

f4;),0[B:2°3,‘S4;)-<,(B:2°3,'R-_>”;;:4.0)] f4::¢)[B:203,'S4:;o: 5*3153] 0.08

— - 8
f—L’}U[B:zOg ;S4;;(;(B:203;R203: CD)] f.;;;n[B:203;S4;;“:101'n00] 001

La verdadera distancia del cimulo globular NGC 6440 ge calcula de esta manera no ¢n
sole 0.5 kpe, sino en R,°;=4.0 kpe. Con ello se le ha desplazado completamente de su po-
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- 6.3
+ 80
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4.0
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4.0

- 13.0

- 9.0

o+ o+ o+ o+ o+

C] (w 1935)5( tu)
[ 1o30]

10 7.2
1 287
4 85
9 [18]
6 419
(7.0]
9.0
3.6
(6.6)
14.5
12.7
6.2
15.0
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sicién de primer plano con respecto a su distancia de nuestro sol. Por el momento sélo
uno de los “26” cimulos admite el cdlculo de una distancia Ep en realidad menor que
4.0 kpe, a saber, nuestro cimulo —33=NGC 6656 con R ,°,=2.7 kpc. Hemos logrado asi
reducir debidamente la desproporcion de la parte saliente hacia nuestro sol de la distri-
bucién de estos “26 cumulos globulares” en el espacio universal produlcida artificialmente
por la aplicacion de la “ley de la c¢sc pura” de la absorcién interestelar.

El cumulo globular NGC 6656 sin embargc, sobre tode de entre los 94 visibles, re-
sulta ser ademdas el mas cercano a nuestro gol en nuestro sistema galactico. No fué pues
quizds pura casualidad que fuera precisamente este cimulo el primero en ser descubierto
después de la invencion del anteojo como tal por Ihle en el afio 1665, ccmo nos lo comu-
nica Shapley (11 p 3) en base a un relato de R. Wolf (110). Por el contrario lo que
ciertamente e€s en realidad casual es que este cimulo se encuentre entre aquellos “26”
que aparentemente por efecto de proyeccion, redean en el cielo mas cercanamente el centro
galactico. El rango en efecto de lcs cimulos glokulares, ordenado segin su verdadera dis-
tancia al sol (cuya posicién se encontraria al pie de la tabla 17) resulta ahora (desde
abajo hacia arriba) ser el siguiente, como se ve en la tabla 17.

La tabla 17 contiene todos los cimulcs globulares cuya distancia a nosotros es R<6.0 kpc.
Estos cimulos que rodean mas cercanamente nuesiro sol son casualmente también 26,
pero de ellos s6lo 10 pertenecen a los hasta ahcra citados como “26 cimulos del centro
galactico aparente”. En efecto, la lista de los “26 cimulos del centro galactico” de Stebbins
y Whitford (65 Table 7 resp. Fig. 3a) contiene también 11 climulos cuya distancia R
es menor que 6.0 kpc. En esto se funda el que nos veamos obligados a suponer que es
casual en realidad el que entre nosotros y el centro galactico en una distancia de cerca
4-6 kpc se encuentre una mayor concentracién de cumulos globulares. En esta concentra-
cién incluimos, de nuestra numeracién, los 11 cimulos siguientes; 20, 35, 38, 39, 43, 44,
47 y —27, 39, 40, 46. S6lo 9 de estos 11 pertenecen a la lista original de los “26 cumulos
del centrc galactice”. Para orientarse mejor, una linea de circunvalacién engloba a estos
en nuestras figuras 4, 5, 6 y 7. Nuestro cimulo +47=NGC 6440 también pertenece a este
grupc y es en efecto el inico de entre ellos que tiene la latitud galactica tan pequeiia.
Los cumulos globulares sobre todo parecen inclinados a agruparse (en general no
mas de dos) en el universo. Conocidos son los grupos en el cielo, que por su proyeccion
puramente externa saltan a la vista, como per ej. los dcs cimulos globulares dobles

nuestro ciimulo + 1=NGC 5024

con . . + 3= ,, 5053
OI

nuestro cumulo +14=NG(C 6218

con ’ ’ +15= ,, 6254

En base a nuestras figuras 4, 5, 6 y 7 hemos tratado de encontrar todos los cumulcs gio-
Lulares agrupados los que para distinguirlo: mds rapidamente de los solitarios se les ha
marcado con una linea cerrada. El grupo, anteriormente mencicnado, de los 11 cimulos
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globulares es con mucho de los méas numerosos. Seglin P. ten Bruggenkate (111) se en-
contraria entre las grandes nubes de estrellas de la via lactea en el sagitario, y que
segin la teoria de B. Lindblad (112 p 30 Fig. 7) representarian el poderoso brazo in-
terno del sistema espiral de nuestra via lactea, ccnceptos que poco después fueron com-
probados de nuevo por A. Wallenquist (113 Fig. 26). Notable también es la “cadena en
+46

forma de flecha de los ctimulos globulares” —33, —25, |45, 3 la que por efecto

de la proyeccién aparece en el cielo alargada sobre una longitud de arco de mas de 60°.
La punta de la flecha estd formada por el cimulo —33, el que en el espacio resulta ser el
més cercano a nosotros, formande una de sus partes terminales nuestro ciimulo +21 el
que posee el didmetro aparente mas grande siendo por eso famosc bajo la denominaciéon
de w Centauri.

Por lo dicho nos veriamos en la cbligacién de pensar que en los alrededores del cen-
tro galactico, es decir, a mas o menos 10 kpc de distancia de nosotros, se tendria que en-
centrar la més poderosa aglomeracién de cimulos globulares. En rea'idad de verdad la
Fig. 4 trasunta que los alrededores inmediatos del centro galactico, vistos en proyeccién,
estan ocupados exclusivamente por aquel gran grupo de los 11 cumulcs, el que se encuen-
tra a la distancia aproximada de s6lo 4 a 6 kpc; pero a su vez la misma figura nos delata
que tanto al norte como al sur de este lugar un grupo vecine inmediato de cimulos glc-
bulares especialmente amplio (esbozados sélo en la fig. 4) y que segun las fig. 6 y 7 se
encuentra de nosotros a una distancia de alrededor 9 kpc corresponde por razones dina-
micas al centro galactico. En estos dos grandes grupos los cimulos particulares se en-
cuentran por lo general con alguna mayor inccherencia. Por compensacion, cada uno de
esios dos “grandes’” grupos contiene entre ¢trog dos cimulos globulares dobles y el “gran”
grupo del sur ademéas un cimulo globular triple. No cometemos entonces un error al con-
siderar estos dcs ‘“‘grandes” grupos de climulos globulares como los casquetes polares
unicamente visibles del centro galactico, suponiéndolo a este idealizado como a una esfera
llena de cimulos globulares. Para simbolizar los polos, norte y sur del centro galéctico,
en nuestras figuras 4, 5, 6 y 7 se ha ahadido por eso en la notacién una N al! cimulo
doble (428 +33) y una S al sinético (—28 —32). Apesar de haberse trazado algo ajus-
tados sus limites exteriores, sin embargo el gran casquete del po'o norte contiene con
todo 7 cimulcs y el del sur hasta 11. No habria dificultad de enumerar ain entre e:tos,
al norte de! ecuador galactico los dos camulos -+26 y 432 y al sur el —18. Vemos por
ej. en la tabla 15, que la distancia (R ) =50 kpc, tenida por insegura segin Shapley co-
mo asi mismc nuestra KB =16 kpc para el camulc globular 432, caso tnico, admiten en
el calculo el enorme didmetro lineal verdadero de Dm—167 Parsec. En este caso s.n
embargo seria mucho mas probable que su verdadera distancia fuera solamente la mitad,
y que quedara aun asi ubicado en el interior de nuesiro gran casquete norte del centro
galactico. Los dos casquetes por lo tanto sumados incluyen unos 20 ctimulos, es decir,
apreximadamente un cuarto del tctal de los cuimu'los globulares generalmente visibles
hasta el presente por nosotros, los que comparados con los 94 visibles en tod> nue:tro
sistema galadctico representan para aquellos un volumen del un.verso que resulta nota-
Llemente pequeio. Nuestra fig. 5, al reproducir de los cimu'os globulares las ccorde
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nadas YZ, es muy fiel expresién de esta gigantesca aglomeracién de los cimulos globu-
lares en general como asi también en especial de los grupos dobles y multiples hacia el
centro galictico. |

En la fig. 21 de Shapley (12a p 758), al presentarse la distribucién de los cumulos
globu'ares en sus coordenadas originales Y;, Z,, se deja entrever ya algo de eso. En la
fig. 19 [plano X, Y, y en la 20 plano X, Z,] de la misma publicacién de Shapley, la dis-
tribucién de los cimulos globu'ares en la direccién de la X aparece pronunciadamente
alargada. Stebbins (108) es el primero que ha recurridc a la ley de la ¢sc “pura’” de la
absorcién interestelar para conformar mas simétricamente en el plano XZ la distribucién
de los cimu'os globulares. Su experimento (108 p 57 Fig. 2) fué coronado por el
mejor de los éxitos, apesar de haber empleadc por aquel entonces (1932) en su férmula
lg f = — 0.0324 csc |B| un factor demasiadoc pequefio comparado con el que se deberia
emplear desde el punto de vista actual.

Poco después van de Kamp (114) publicé sus diagramas de la distribucién de los
cumulos globulares en los tres planos principales XZ, XY, YZ. En correspondencia con
el importe 0.40 mag encontrado poco antes por él (24) como la mitad del valor de la
absorcion interestelar azul que media de un polo al otrc, van de Kamp (114) utilizé para
la determinacion del factor f (véanse al respecto también nuestras féormu'las [9], [10],
|11] de la pag. 72) la siguiente férmula:

lg f = —0.08 csc |B]

La distribucién de los cimulos globulares en el plano YZ, asi calculada y dibujada
(114 p 163 Fig. 2) por van de Kamp, demuestra ya muy claramente la concentracion
de los cumulos en los alrededores del centro galacticc, aun cuando en dicho dibujo toda-
via falte la representaciéon de los cimulos globulares dobles y maltiples, indicados por
nosotros en nuestra figura 5 especialmente por sus contcrnos. Por otro lado van de Kamp
ha calculado también en el mismo trabajo (114 p 164 Table 3) la condensacién hacia el
centro geométrico de gravedad de su sistema de los cimulos glcbulares, encontrando que
el nimero de los tales disminuye por kiloparsec cubico aproximadamente en proporcién
inversa de la 3* potencia de la distancia de aquel; decrecimiento en realidad muy rapido.
Para la distancia del mismo hasta el sol encuentra el pequeio valor de 5.5 kpc.

El autor que a continuacién se ocupé de log diagramas de la distribucién de los ci-
mulos globu'ares de van de Kamp (114) parece haber sido F. K. Edmondson (115). Este
adopta simplemente en su dibujo (115 p 9 Fig. 4) para el plano XY las coordenadas de
los cimulos globulares calculadas por van de Kamp haciendo uso de la férmula recién
citada para lg f. Edmondson relacionando al mismo tiempo las velocidades radiales de los
ctimulos globulares con la teoria de la rotacién galadctica recién comprobd que la distan-
cia del centro galactico al sol resultaba ser de unos 10 kpc aproximadamente. En con-
secuencia se adheria —como nos lo dice él mismo— comp'etamente a la suposicién de
Stebbins y Huffer (64 p 251), es decir, a que todos los cimulos avistados hasta ahora
se deben encontrar situados entre nuestro sol y el centrc galdctico, pero (casi) ninguno
detras. En base a su calculo sobre la distancia del centro geométrico de gravedad de los
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cimulos globulares que le entregaba 5.5 kpc, van de Kamp (24 p 103) suponia que dicha
cifra, mucho menor que la del centro galactico ccn la que deberia coincidir, resultaba
sin duda falseada por la ausencia de cimulos globulares visibles, pero que deberian exis-
tir, especialmente en las cercanias del plano central galactico y a grandes distancias; por
su grafico (115 p 9 Fig. 4) Edmondson estima que nuestro sistema galactico todavia
contiene por lo menos tantos cimulos globulares mas que los hasta el presente descubiertos
(a saber: 94 cimulos). S6lo asi, puede reconstruirse, como dice Edmondson, la fuerte
aglomeracién de los cimulos globulares que de todos los lados se orientan hacia el ntcleo
de nuestra via lactea y que tan claramente se manifiesta en la proyecciéon de los mismos
sobre el plano YZ, como por el contrario resulta todavia tan deficiente en la del XY.
Como causa del por qué hasta hoy nos ha side posible realmente chservar sélo el 59 %
de los cimulos en realidad existentes, Edmcndson apela, como era de suponer, a la ab-
sorcién interestelar, la que, como es sabido, es mas fuerte hacia el centro galactico que
en cualquiera otra direccién del cielo, dificultando en consecuencia la visibilidad que re-
sultaria hasta cer nu'a por envolver aquella dicho centro y las regiones que se encuen-
tran detrias del mismo. El nuevo descubrim’ento de cimulos globulares, especialmente en
esta direccion y a los efectos de clasificacién, contard con las dificultades que ofrece
sobre todo la falta de discriminacién en los astros fotografiados. Edmondson cita como
ejemplo nuestro cimulo globular +12=NG(C 5694, el que hasta hoy, que sepamos, es el
ultimo (1932) de los ctimulos descubiertos en nuestro sistema galactico (por Lampland
y Tombaugh (116)]. '

Basiandonos en la mitad del valor de la absorcién interestelar azul de polo a polo,
ex decir en 0.40 mag, encontrado igualmente por ncsotros (véase cap. 3 de este trabajo),
es decir, basandonos en nuestras figuras 4, &, € y 7 ya suficientemente detalladas, pode-
mos adherirncs sélo sin dificultad a los conceptes sobre el numero, distribucién y visi-
bilidad resp. invisibilidad de los ciimulos globulares en nuestro sistema galactico confor-
me fueron iniciados por van de Kamp y Stebbins y luego reajustados por Edmondson.
Nuestro cimulo +32 podria despertar en alguno la sospecha de que quizds alguna vez
se pudiera observar a través o por detras del centro galactico, sin embargo nosotros
ya hemos adelantadc en la pag. 84 que la verdadera distancia de este cimulo con toda

probabilidad no alcanza a los 16 kpc sino que a lo sumo dista sélo la mitad de dicho
importe.

Es mas, sobre Edmondson ain podemos avanzar un paso mas por lo que respecta a
la exposicién sobre visibilidad resp. invisibilidad de los cimulos globulares. Lo que quiere
decir entonces que podemos directamente indicar en el plano X7 de la fig 7 (como tam-
kién en e! plano YZ de la fig. 5) la curva limite (azul) entre ambas regiones basandonos
en nuestras nuevas férmulas [4] de la absorcién interestelar (azul). Nuestra 1* cuestion
formula la pregunta sobre la magnitud de la verdadera distancia Rp de un astro, en
une latitud arbitraria galactica B, cuyas magnitudes aparente m. cbservada, por lo tanto
talseada por la absorcién interestelar S, y absoluta W nos fueran conocidas. Y la res-
puesta nos la entrega la conocida férmula |8] de la pag. 69.

m—W=51g R +8 [8]
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donde Ry puede determinarse directamente por interpolacién. En la 2* cuestién, al con-
siderar nuevos astros de una cierta magnitud absoluta W, todos superiores en brillo a
una observada magnitud aparente limite prefijada m., y de manera que a su vez el médulo
observado de distancia (m,—W) resultara también valor limite maximo constante y fijo,
se investiga sobre la forma de la superficie limite entre la visibilidad e invisibilidad
de dichos astros, o dicho en otra forma, se buscaba la forma que posee la curva limite
entre visibilidad e invisibilidad de estos astrcs, la que se origina por la interseccién de
la. superficic recién citada con el plano XZ resp. YZ. La respuesta a esta 2 cuestién es
por deméas simple en el caso en que la absorcién interestelar S sea independiente de la
latitud galactica B y que por lo tanto depende unicamente de la distancia R, a saber:
S=S(R). Entonces la distancia limite, calculada por la férmula [8] para un valor
fijo (m.—aw), sera igualmente independiente de la latitud galactica B, pues se tiene
Ry =R=const.; es decir, las recién mencionadas superficies limites de la visibilidad de
los astros serian en este caso superficies esféricas, asi como las curvas limites en lo pla-
nos XZ é YZ resultarian circulos alrededor del punto cero, el que representa el lugar
del observador en nuestro sol. Unicamente dentro del recinto de estos circulos se obser-
varan astros.

Ahora bien, desde hace ya mucho tiempo nos es conocido —como al parecer por pri-
mera vez lo indic6 C. V. L. Charlier (117 p 36; plate 7) en el afio 1918—, prescindiendo
de la distribucidn excéntrica de los cimulos globulares en la superficie del cielo, que alre-
dedoy del ecuador galactico y hasta una anchura total de 7° a 8° se destaca una “faja de
ausencia” |[Stebbins y Whitford (65 p 147)] que evitan al parecer sisteméticamente in-
vadir los cimulos globulares. Por eso las superficies limites de la visibilidad de estos
astros seguramente no son superficies esféricas, sino en el mejor de los casos —y en el
de aceptar simetria circular alrededor del eje Z— dos casquetes esféricos, entre los que
se encontraria un anillo en forma de cufia cuyo canto apuntaria hacia el interior en di-
reccién hacia el sol. Todos los cimulos globulares incluidos entonces en este anillo-cuna
tampoco serian observables por nosotros, fendmeno del cual der.varia su denominacion
la “faja de ausencia aparente”. Dicha faja se delata ya claramente en los diagramas ci-
tadcs de la distribucién de los cimulos globulares en los planos X.Z. é Y.Z. de Shapley
(11, 12) —quien la llama “Regién of avoidance”—. En consecuencia la curva limite entre
visibilidad e invisibilidad de los cimulos globulares en estos dos planos y en las proximi-
dades del eje X resp. Y esta formada por una cufa, cuya punta en ninguna forma debe
terminar necesariamente en el sol mismo, sino que puede hacerlo ya mucho antes por cir-
cunstancias especiales. Esto se ve mas claro en el plano XZ a lo largo del eje +X tanto
en la Fig. 3a de Stebbins y Whitford (65) como en nuestra Fig. 7. Por la aplicacién de
la fuerte absorcidon interestelar azul sobre las coordenadas X, Y. Z, de Shapley, resulta-
ron las verdaderas X Y Z de los cumulos globulares. La consecuencia es que la fuerte
aglomeracién de los cimulcs globulares que en el plano YZ (nuestra fig. 5) de todos
ladcs se orientan hacia el centro galactico (véase pags. 84-85) recién ahora en realidad se
nos presenta con toda evidencia, no asi sin embargo las dos incisiones en forma de cuiia
de la invisibilidad de los cimulos globulares las que por la reduccién de las coordenadas
desde ambos lados se desplazan a lo largo de los ejes —Y y +Y. Es cierto que el fené-
meno encuentra ef parte explicacién en el hecho de que para estas dos longitudes
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(L=240° resp. 60°) distantes 90° del centro galacticc, la absorcién incerestelar ya es
mucho menos fuerte como en la direccién de la L=330°. Ademas en estas dos longitudes
galacticos sobre tods en ninguna forma se pueden apreciar tantos cimulos globulares por
razén de la ubicacién pronunciadamente excéntrica del sol con respecto al sistema total
de los mismos. Estas dos razones valen, como es sabido, en una escala mucho mayor
para las condiciones de visibilidad de los cumulos globulares que se orientan hacia el
sol en la direccion del eje —X.

Es posible entcnces ahora, como ya dejamos establecidc, explicar teéricamente y de
un modo satistactorio estas condiciones de visibilidad de los cimulos globulares, indica-
das por la observacién, intrcduciendo la férmula |[4] de la absorcién interestelar S en
nuestra ecuaciéon [8]; y esto vale como respuesta a la 2* cue:tiéon planteada anterior-
mente (pag. 87). Sin embargo aun debemos afnadir que 'a solucién de la ecuacion |8]

m—W=51g Ry +S(B;Ry; )

se-debe tratar, como indicamos ya, en la supcsicién de una cierta magnitud limite i,
cbservada, correspondiente a un grupo dado de astros que posean todo: la misma cons-
tante de luminosidad absoluta W. Con todo estas no son suposiciones .necesarias; basta
para ells que se tenga m,—W=const. En realidad nuestros 94 cimulos no gozan de lumi-
nesidad aksoluta W uniforme [véanse las columnas verticales (+6) de la tabla 15]. Entre
tanto el auter (49a, p 23 Abbildung 13) anteriormente habia ya indicado que las d fe-
rencias entre las luminosidades absolutas mas fuertes y las mas débiles de lcs ctimulos
glokulares okservados scbre todo hasta ahora en latitudes ga'dcticas B|>14° [es decir pa-
ra csc B <4] pueden llegar hasta 4 magnitudes y que al aproximarse al ecuador galactico
dichas d.ferencias disminuyen muy rapidamente en forma que para |B|<6° |es decir para
¢sc B.>10] apenas si resaltaban mayor que 1 mag. Segun los datos cbservacionales exis-
tentes hasta hoy, |columnas (=+7) de la tabla 15] suponemos para los cimulos globulares
cecmo mayor moédulo de distancia azul observado el de: (m.—W),,;,,=8.5 mag,.,; valor
que alcanzan justamente un gran numero de cimulos, superandolo de los nuestros apenas
con (My—W) 44,,=8.77 muagys, el —16=NGC 7006 y fuertemente solo +13 a=NGC 2419
con (me—W),50=9.21 mag,,, segin Baade (107). Este G'timo cimulo no cuadra en
efectc con la serie de los demdas. Las columnas verticales (=5) de la tabla 15 nos indi-
can ademas que el promedio mas plausible para la magnitud aparente azul observada de
menor brillo puede ser aceptada (m.),;0=+11.5 mag,;, La lum'nosidad absoluta (su-
puesta en el promedio aproximadamente constante) que deriva de eso,

Wyny=-+11.5—8.5=-43.0 mag,.,,

corresponde exactamente al valor, al que en tltima instancia toma la distribucién de las
luminosidades absolutas de los cimulos globulares, cuando se va acercando al Ecuador
galactico, como se ve por la Abbildung 13 del trabajo ya citado (49a, p 23) del autor.
Precisamente ahi donde el efecto de la absorcién interestelar es mas fuerte, es donde los
tres valores 11.5, 8.5, 3.0 se ven mas frecuente y exactamente cumplidos; lo que nos in-
duce a creer que en esas regiones: debemos tener mayor confianza en la exactitud de 'a






TARLA 18

Las curvas azules limites entre visibilidad e invispjqad de los astros en el cielo en un corte longitudinal
sobre el plano galactico con diferentes valores limity del moédulo aparente de distancia, observado en el azul.

(1) @) (3) (&.1) (4.2) (4.3) 8 gyl 61 (5.2) (5.3) (5.4) | (6.1) (6.2) (6.3) (6.4)
(ms- W) g = const. = 3.5 mag,, (ms- W) o = const. =85 magy, | (ms-W),0=const. =14.0 mag,y,
gese escBl | B | 2 | R |@0W| Sw |Ea| 2 | R @] sw |z | R |@W,| se
0.0 1.00 90.0 49 4.9 3.11 0.39 o9 |42 42. 8.10 0.40
1 1.26 526 32 40 3.02 0.48 03 |32 40. 8.00 0.50
9 158 39.1 24 3.8 2.90 0.60 040 |23. 37. 7.87 0.63
3 2.00 30.1 1.75 3.5 2.75 0.75 o5 [175 35, 7.71 0.79
4 95 235— | 152 33 259 091 g |127 32. 7.51 0.99
5 32 18i | 091 30 239 111 on | 89 28, 795 19
6 40 145+ | 068 9.7 2.16 134 og'| 63 25. 6.95 1.55
Vi 50 1154 | 048 2.4 1.91 159 10| 40 20. 6.56 1.94
8 6.3 9.1 0.35 2.9 1.67 183 14| 26 16.7 6.11 2.39
9 79 7.2 0.24 1.92 1.42 208 1% | 164 13.0 5.57 2.93
1.0 10.0 5.7 0174  1.74 1.20 230  133| 099 9.9 497 3.53
1 126 46 0125  1.58 1.00 950  136(] 0.60 75 4.37 413
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sclucion de nuestra ecuacién | 8| al tratar dichas constantes.
Nuestra ecuacion |8] era:

(m.—W) 436=51g Ry +S4;,(S;Rp)

donde la absorcién interestelar S, ahora, no sélo es funcién de una variable independiente
igual a la distancia R, sino que como se supone en la férmula [4] lo es al mismo tiempo
de las dos variables independientes Rp (distancia) y B (latitud galactica) ; ob'iénese asi
la. solucién de la ecuacién |8] despejando R, pero ya no sélo como dependiente de la
constante (m.—W),.4 del nrimer miembro de le ecuacidén [8] sino también como funcién
de la variable independiente de la latitud galdctica B. Por lo tanto, la distancia limite R
para un cierto y supuesto valor limite del médulo cbservado de la distancia (m,—~—W) no
sera ya una constante K=const. sino mads bien una curva perfectamente definida
Ry =R(B). Nuestra féormula |[4] de la pag. 65 era:

T.Rg T.Ry
S(B;R) = = — — S(Ru;2Z)
T.Rp T,
1+ 1+ Z
S(90°; =) esc |B| S(90°; =)

Si introdujéramos en la formula [8] nuestra formula [4], nos dariamos cuenta de la difi-
cultad que significaria representar Rp comb funcién de B 6 Z, asi como por el ccntrario
apreciariamos la comodidad si tomaramos B 6 Z como funcion de Rs

Si ce recuerda que 5 lg Rg = (m—W)p es igual al médulo verdadero de la distancia
en la correspondiente latitud galdctica B; entonces, como ya se dijo, nos parec.é que el
método mas simple era encontrar la soluciéon de nuestra ecuacion [8]:

(m—W) yny=(m—W)p 4-Sys;|B; (in—W)p |

buscando (m—W)y respectivamente R;; por interpolaciéon (la que algo mas detalladamen-
t= se c¢xpuszo en la pag. 72) en nuestro esquema B—R—Z de la ab:orcion interestelar
azul (»=430us) en la tabla 14. En la tabla 18 se presenta el resultado numérico de estos
calculos en las dos hipoétesis, a saber que sean:

(m—W) 4, =845 resp. 14"0,

En las dos columnas verticales (5.3) y (5.4) resp. (6.3) y (6.4) de la tabla 18 se repro-
ducen en primer lugar sé'o los valores (m—W) y Sy, como resultadcs inmediatos del
calcule, valores cuya suma si se computa en cada columna horizontal debe :siempre en-
tregar 8.5 resp. 14.0. Los valores Ru en las dos columnas verticales (5.2) v (6.2) resul-
tan sin embargo directamente de las columnas verticales vecinas (5.3) y (6.3) segun la
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fé6rmula 5 lg Rs = (m—W)g , asi como también los valores Z en las columnas verticales
(5.1) y (6.1) se obtienen segun la férmula

Ry
7 =

csc}B].

Un trazc fuerte en nuesiras figuras 5 (p'anc YZ) y 7 (plano XZ) representa las
curvas limites de lcs cimulos globulares hasta ahora descubiertos | (m.—W) 4;,=8"5] que
tienen origen en la combinaciéon de estas coordenadas calculadas Ry Z. Si no hubiéramos
hecho esto en e! plano YZ, quizas entonces no hubiéramos podido llegar a la ccnclusién
de poder decir que sin duda es la absorcidn interestelar la que sobre todo es la causante
de no haber podido descubrir hasta el presente otro cumulc globular en esa direccion;
que en las longitudes galacticas L=240° resp. 60°, es decir, alrededor del eje —Y resp.
1Y resulten tan pocos los cimulos visibles con relacidn al sistema total de los mismos se
explica al fin y al cabo por la posicién excéntrica de nuestro sol.

E] caso resulta muy diferente si se considera el plano XZ. En la pag. 73 dejamos di-
che, que Stebbins y Whitford (65 p 154) mismos dudaban de su Fig. 3a. Al mismo tiem-
pc (pag. 83) dejabamos sentado que por aplicacion de nuestras nuevas férmulas [4] para
la, absorcién interestelar tomando en cuenta la tuerte y rapida condensaciéon de la capa
galactica de absorciéon desde los polos hacia el planc central de la via lactea, habiamos
logrado reducir debidamente la saliente demasiado aguda que la distribucién espacial
calculada de los “26 cumulos globulares de Stebbins y Whitford” producia en nuestro sol.
Pero “por nuestros célculos” nosotros ain nc habiamos logrado condensar estos 26 cu-
mulos directamente dentro del centro galacticc. En efecto; se hicieron los calculos para
un gran grupoc de 11 cimulos globulares que se encontraban entre nosotrcs y el ntcleo
de nuestro sistema galactico, ademas se calcularcn los casquetes del polo norte y sur del
misme, y sin embargo el nidcleo mismo no géle resulté libre de cumulos globulares, sino
que nos resulté aun inquietante esa saliente, que aun cuando corta y roma, se dirigia
hacia nues:iro sol. Sin embargo, ahora sin alarmarnos podemos explicar este caso en el
plano XZ por medio de nuestras curvas limites de visibilidad e invisibilidad para el va-
lor limite (m.—W),;,=8"5 dado por la observacién. Estas dos curvas limites ccn cre-
ciente aproximacién hacia el sol (véase nuestra fig. 7) se acercan constantemente desde
ambos lados —norte y sur— al eje de las X, hasta que sus dos tangentes se cruzan en el
runto de dicho eje que representa una distancia hacia noso:iros de sélo 2.17 kpc. Pcr e:o,
podria ser absolutamente posible que el no haberse aun descubierto cimulos adicionales
a aquel gran grupo de 11 cimulos entre los 4 y 6 kpc de distancia se debe a esa gran
cunia. de la absorcién interestelar. (No debe estrafiar pues que hayamos incluido en nues-
tre lista el cimulo globular +47=NGC 64!0 a pesar de su exigua latitud galactica
E=142°3).

Y al respecto quisiéramos anadir en reguida dos palabras sobre la figura 6 de
Shagpley (12a p 708). En ella se han presentado los nimercs tanto de los cimulos glo-
bulares como también de los e:telares galacticos abierios, agrupados a intervalos de 2°
de latitud galdctica cada uno y como funcién de la misma desde B=-—50° hasta -1-50°.
El comportamiente de ambas curvas pre:enta una notable congruencia. Quizis la misma
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gran cuifia de absorcién de que acabamos de hablar no sélo haya extinguido por com-
plecc en los alrededores del ecuador galactico, en vista de sus enormes distancias, los
cumulos globulares, sino que también haya hecho invisible en las mas préximas cerca-
nias del ecuador galactico un sinntimero de cimulos este'ares abiertos. Posiblemente esto
explique un fendmeno que tal vez pueda nuevamente presentarse en otros tipos de astros
de fuerte concentrac.6n galactica, a saber, la doble saliente que con acentuada hendidura
en el medio se advierte en la curva de la distribucién de los cumulos estelares abiertos
segun 'a fig. 6 de Shapley.

Perc dado que hasta ahora no hemos podido observar los cimulos globulares existen-
tes en el nuc'ec de nuestro sistema galactico, puesto que su diametro es de 2 kpc cabe
preguntarse si alguna vez no nos sera posiblc llegar con nuestra mirada hasta el centro
de nuestra via lactea. La contestacion es quz probablemente nunca, porque para ello de-
beriamos aproximadamente vencer una absorciéon interestelar azul de mas de 30 magni-
tudes. Fundandonos empero er nuestro esquema B—FE—Z de la absorcién interestelar

(azul) de la tabla 14 podemos expresar con gran generalidad y exactamente las cur-
vas (azules) limites del verdadero alcance Rp de nuestra vista hacia el interior de]l uni-
verso como funcién de la latitud galactica B segun la formula |8]

51lg Ry +Syu0 (B, Ry ) = (m—W) 410

y precisamente estas curvas limites resultan ser funciones del moédulo observado de la
distancia (my—W),.,;. En la tabla 18 y en la fig. 7 hemos indicado tamb’én las curvas
limites (lineas discontinuas) para (m.—W) ;,=-+14"0. Esta curva limiie (azul) de la
visikilidad de los astrcs presenta la saliente scbre el eje X pero atn todavia a 3.55 kpc
del sol; no asi el didmetro re:tante del centrc galacticc, el que a pesar de permanecer
aun invisible, habria disminuido hasta la 3* parte del actual, siendo

(Ms—W) 450=14"0 para Z (|B|=1°8;R,"\=10 kpc) =0.32 kpc
contra el anterior

(ms—W) 450= 8"5 para Z (|B|==5°7;R;’;=10 kpc)=1.0 Ikpc

Hasta el presente hemos reconocido cimulos globulares hasta una magnitud limite azul
de (m,);;,=11"5. Ahora bien, si esta magnitud limite a que es dable observar los cumu-
los globulares pudiera ser ampliada en el azul en una cantidad de

14m0—8"5=5"5 o sea hasta (m.),,;=-+11"56+4+5"5=+417"0

entonces, quizas para siempre, nos quedaria sélo desconccido en realidad un muy pequerno
volumen —la 3"~ 30™ de la parte actual— del centro galdctico. Para una mejor com-
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prensién, damos en las graficas de nuestras figuras 6 y 7, trazados con lineas finas que
van desde el sol a ambos lados del eje de la X, los radios vectores siguientes:

1) B=-+ 4°0 cuyo sen [B|=0.07
2) B=—-414°5 L =025 -
2) B=430°0 L =0.50

donde

1) se refiere al didmeiro aparente de la capa galactica de absorcion,

2) abarca aproximadamente todos los “26 ctimulos globulares de Stebbins y
Whitford”,

3) abarca méas o menos la mitad del total de log ciimulos globulares descubiertos
hasta hoy.

Sin embargo atin podemos apreciar el prcblema de la separacion del universo visi-
ble del invisible, directamente en el esquema B—R—Z. Con este fin en primer lugar
hemos introducido en la tab'a 14 de nuestro esquema de la absorcién interestelar (azul)
las dos curvas limites (azules) calculadas en la tabla 18, En ella apreciamos el andar
en si de cada una de estas dos curvas como funcién al mismo tiempo de B, R, Z. (En el
caso de que S fuera una funcién de R solamente o aun de S=0O0, la curva lim:te vendria
dada simplemente en el esquema B—R—Z por una linea recta inclinada R=const. resp.
m—IWW =5 lg R=const.). Igualmente interesante resulta sin embargo nuestra tabla 19.
Esta representa también un esquema B—R—Z'; pero ya su notacién no implica valores
que indiquen por ej. el importe de la absorcién interestelar segin una férmula, sino en
su lugar y en lcs correspondientes puntos del espacio B—R—Z los simbolos (véase pa-
gina 71) de los 94 cimulos globulares a los efectos de poder estudiar la distribucién de
aquellos en el esquema. Ademas anadimos en el mismo las dos curvas limites de la visi-
bilidad de los astros hasta (m,—W) 450==8"5 resp. 14"0. Los 94 ciimulos globulare: visi-
bles se distribuyen con bastante uniformidad sobre la superficie con que se cuenta en el
esquema, inclusive la larga y aguda lengua la que naciendo en pequefias latitudes galdc- -
ticas aproximandose a la curva limite de la visibilidad para la que (m.—W) ,,=+8"5
asintotiza en la linea recta inclinada que es el verdadero médulo de distancia constante
(m—W) ~ 42" Esta tGltima representa aproximadamente la minima distancia (=~ 2.5 kpc)
al ol de cua'quier cimulo globular cuya latitud galactica es arbitraria. Esta uniformidad
de la distribucion de los cimulos globulares en la tabla 19, en realidad nuevamente es un
indicio de su fuerte concentracién espacial hacia la via lactea, resp. hacia el centro de
aquella, debido a que el volumen de los anillos cunas que en nuestro esquema R—B—Z
vienen caracterizados por las células disminuye cada vez méis bajando hacia la derecha.
Si nuestra suposicién hubiera sido que el verdadero médu'o de distancia (m—W) de los
cumulos globulares generalmente no excediera 47" (R <25 kpc), entonces de la tabla 19
tendriamos que concluir que en realidad ya hubiéramos tenido que haber descubierto to-
dos los cumulos cuya latitud galactica se aproximara a |B|>15°. Sé'o recién cuando lle-
guemos a reconocer log cumulos globulares cuyo médulo (azul) observado de distancia
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correspondiente es (m,—W)  ;,=14"0, es decir cuando alcancemos la magnitud (azul)
aparente observada (m.)s30=+17"0 entonces ncs sera posible descubrir en el cielo todos
los cumulos globulares cuya latitud galactica es atin |B{>3°, (y ademéas dentro de B} <3°
aun algunos ctimulos cuya verdadera distancia es K pj <3 < 25 kpc). Naturalmente que
estas consideraciones limites no siempre pueden aceptarse tan al pie de la letra como se
han expuesto, pcr las grandes dificultades que entrafia la observacién. Asi por ej., no
obstante lo dicho, el cimu'o globular mas reciente +12=NGC 5694 fué descubierto (116)
en una latitud galactica B=-129°3; posee ademas un médulo observado de distancia
(m.—W)=-+T192 y su distancia verdadera es Fg=26.5 kpc. Con esto damos por termi-
nadas nuestras disquisiciones sobre los efectos de nuestras fé6rmulas [4] en la absorcién
interestelar (azul) por lo que se refiere al sistema de los cimulos globulares.

Segun el plan que ncs habiamos trazado al final del ler. parrafo de esie capitulo
(pag. 63-54) veamos ahora qué se pueda decit scbre el comportamiento de la absorcién in-
terestelar selectiva en base a los excesos de cc'or E .y 445-==S43,—S447 de los 68 cumulos
glcbulares, cbservados por Stebbing y Whitford (65) entren =434yp.y #1467 pu.. Para ello
debemos reccrdar algunos resultados que ya se expusieron al final del 3er. capitulo y
quc eran, p. e. (de la pag. 57) :

mag
T, (R=0) :T.'»::n (RZO) = 3.16
kpc
S,.0(B=23°5:R— = ) —17000.  resp. S..0 (B=23°5:R— =) = 0316
S");g“(B:2305;R: 30) 0.316
== ~ (.32

S,40(B=23°5;R=1x)  1.000

Poniendo como de costumbre S~ 72.X |, encontramos entcnces

X
550
que de 0.32 = ( )
Coano
para Z2 = %
se tiene x = —b.5 conservandose para X (z) en general los valcres dados en la

tabla 12 (pag. 59) v que aqui no reproducimos. Al ir acercandose al plano galdctico
debe ir aumentando continuamente hasta #=0 cuando se tenga Z=0.

A:ies pcr qué nos parecié 16gico establecer a ecuacion siguien.e:

e
Sy (B=5T;R=x) 430
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Por nuestro esquema B—R—Z de la absorcién interestelar (azul) de la tabla 14 sabe-
mos, que
Syn0 (B=5°T,R=)=37981 ; ¥ asi obtenemos

Sir0 (B=5°T;R= o) =27173

Suponiendo naturalmente (como hasta ahora) que

mag
Ty20(Z=R=0)=T,30 (Z=R=0) =T;3,(Z=R=0) =3.162

y

kpe

prodemos calcular enteramente segiin nuestra fé6rmula [4] las dos funciones de la abscre.6n
interestelar:

Syz0(B=5°T;R) 'y  Sixo(B=5°T;R)

como también su diferencia Sy30—Sss0=F430-1z0 comc funcién de la distancia R;°; en la
latitud galdctica B=5°7 |[cuyo lg ¢se |5°7|=1.0], de la siguiente manera:

TABLA 20
0

Ry, Ey30_ss0 (B = 3.7, 51)
00 2.173
10.00 1.50

7.94 1.44

6.31 1.36

5.01 1.27

3.98 1.17

3.16 1.06

2.51 0.95

2.00 0.82

1.58 0.73

1.26 0.58

1.00 0.48
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Estamos entonces ahora en condiciones de poder comparar estos excescs de color
calculados con los observados de Stebbins y Whitford (65 p 141 Table 4). Estos dos in-
vestigadores propiamente han observado los excesos de color de 68 ciimulos globulares
entre las longitudes de onda efectiva A =434 yy. y % =467 un. para luego transformarlos
por medio de una simple férmula lineal en las de ondax =426 py. y 2477 4., ya usados
para las esire'las del tipo B (longitudes de onda que nosotros redondeamos en » =430 ...
resp. » =480 un.). A pesar de que las longitudes de onda 434 y 426 resp. 467 y 477 com-
paradas entre si acusan muy poca diferencia, sin embargc los excesos de color Fysy 447,
realmente observados por Stebbins y Whitford entre » =434 y » =467 ..., entregan al
transformarlos en E,., ;- (llamado también E sepins — E st ) residuos parciales de 0"30
hasta 0m40, vale decir, que hasta los més grandes excesos de color E,,; ;;- observados,
irancamente se han duplicado por el hecho de expresarlos en E4.; 47-. Por eso, si se tiene
en cuenta una nota de W. Gleifberg (118 p 320) “Uber die Beziehung zwischen Syste-
men von Farben-Jndizes und Farben-Exzessan”, se podria poner en tela de juicio hasta
qué grado resulta aplicable una simple fé6rmula lineal de transformacién. Hasta tanto no
ccnczcamos exactamente las leyes de la absorciéon interestelar (selectiva) para cada di-
recc.6n particular del cielo, parece que lo mejor en general es no efectuar, siempre que
sea posible, transformaciones de indices y excesos de color observados, entre diferentes
siscemas de longitudes de onda. Sin embargo aqui nc hemos tomado en cuenta esta ad-
vertencia por la notable simplificacion de nuestrc trabajo sobre las leyes de la absorcion
interestelar se’ectiva, donde los excesos de color de las e3ztrellas del tipo B aun vienen
ckeervados en el sistemar =426, 477 yu. (o como ncsotrcs redondeamos » =430, 480 ,.,.)
Ademas y para una mejor orientaciéon variandolos en un esquema B—R—Z veremos en
cseguida las “incalcu’ables” alternativas que sufren estos excesos de color sea que se cin-
¢sideren sus posiciones o los valores observados de lcs mismos. Por esto en la tabla 19
hemos colocado junto a cada simbolo de un cimu'o globular el “verdadero, observado”
excesc de color E .y ys0=(0"05+FE. )=FE,. En total son 68 los excesos de color obser-
vados; el sumando general +0"05 serd luego objetc de explicacion especial (pag. 98
resp. 101).

La distribucién de los valores de los excesos de color de los 68 cumulos globulares
consignados en nuestro esquema B—R—Z de 'a tabla 19 pone en evidencia las fuertes
fluctuaciones aun cuando limitadas que en su cemportamiento sufren estos valores, que
Stebbins y sus colaboradores (64, 65, 66, 67, 68) habian ya encontrado hace mucho
tiempo en lcs cimulos globulares y las estrellag del tipo B. Con estos investigadores reco-
nccemos también nosotros que los excesos observados de cclor Ey; 4s0 de los cimulos glo-
bulares crecen sistematicamente en su promedio a medida que se aproximan al plano ga-
lactico en fcrma tal que por ej. para el punto

B==5°T|lg esc |6°7|=1.0];R=10 pke;Z=1 kpc

debemos suponer un exceso observado de colcr Eun 4sa~0"5. Comparando este valor y
los similares de los cimulos globulares vecines con los excesos de color E, ., sy calcula-
dcs en la tab'a 20, entonces se ve en seguida que esios excesos calculados resultan ser
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excesivamente grandes nc sélo para los cimulos globulares sino también para las estrellas
de! tipo B; en verdad mas o menos 2 veces mayores que los realmente observados. Pero
(en la tabla 14) la suma del médulo verdadero de la distancia azul (m—W),,, y de la
absorcién interestelar azul correspondiente Sy, (B;Ri) equiva'e al médulo ob:ervado
azul de la distancia (m,—W) ., de aquellos atribuyendo a los cimulos las distancias ver-
daderas Rp >3 kpc, mientras que si se partiera de los excesos de colcs E;,-;(, 450 calcu'ados
en la tabla 20, los cimulos deberian encontrarse, cosa de ninguna manera admisible, a
distancias de sélo 1 a 2 kpc. Una separacién muy semejante entre las distancias determi-
nadas por los médulos de distancia por un 'ado y por los excescs observados de color por
otrc, resultaria también para las estrellas del tipo B.

Siendo imposible poner en duda la realidad del andar de S,.,(B;Rp) calculado (en
la tabla 14), todos los valores de Si«,(B;Rp) deberan aumen:arse si se desea que la di-
ferencia S;.0—Sss0=Ejs: 4ss resulte menor. Lo que para la transformacion cde
Sian(z==) a Sis (2= =) se puede conseguir empleando simplemente un exponente no
tan negativo (2= =) como z(z=x)=-—5.5. Y al intentar la buisqueda de es:e nuevo
exponente en seguida se comprueba sin lugar a dudas que en todo caso debe tenerse que

(=)< —1.4, porque de lo contrar.o los valores E,., 45 calculados resultarian dema-
siadc pequeios al compararlos con los valores E . 4y, cbservados. Contra toda previsién
exto es una nueva prueba de que debe ser x<—1. Antericrmente el autor (49a p 31-32),
al observar la alteraciéon de color interestelar en los elimulos globulares, tuvo la oportu-
nidad de senalar que los cimulos globulares excluyen siempre una ley »~! de alteracién
de color interestelar por el mcdo de comportarse precisamente en su alteracién. De un

Su'mm'illr;

conjunto de Valores( ) dados por Greenstein (45) parece ser también que 2 es

Su:nl

algo mas negativo que —1.

Naturalmente que ahora no vamos a entregar lcs incontables esquemas B—R—Z de
la absorcién interestelar calculados y llenados provisoriamente por nosotros con diferen-
tes valores de x (2= ) para» =430, x=480 y %=530 w»; baste el resultado general de estas
investigaciones que es, que el valor particu’ar observadc E,., 4« se desvia con frecuen-
cia muy fuertemente (alrededor del 100 % y mé&s) del valor calculado correspondien'e por
razones que o son inherentes a los cimulos globulares mismos o que realmente indican
una nctable irregularidad en detalle en la distribucién de la materia interestelar alteran-
te de color, constando que esta distribucién en grande obedece realmente a la ley pro-
puesta por nosotros. Los 68 excesos observado: de colcr de los cimulos globu'ares 61>
podran ser aprovechados en conjunto, es decir, estadisticamente, a los efectos de la de-
terminacion de la funcién S, (B;Ry).

Para poder mejor aiin darse cuenta de la exactitud de es'a determinac.én nos
ha parecido oportuno presentar reunidos los médulcs observados azules de distan-
cla (m—W) 10 y los excesos observados de color E . 4un== (0m05+Ea )=F., de los cu-
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mulos globulares promediados en grupos para ciertos sectores de log csc |B- que respon-
den a la construccion caracteristica del esquema B—R—Z :

0.0

<-lgesc|B] < 0.2

02 . . . . 04

04 . . . . 0.6

0.6 . . . . 0.8

0.8 . . . . 1.0

1.0 < lgesc|B] < 12

‘ lgesc |[Bl = 14

Encabezan los esquemas B—R—Z de las tablas 14 y 19, los calculos de estos valores pro-
medios a 'os que se han afiadido los verdaderos médulos de distancia Zw——m, mas sus
respectives promedios de absorcién azul E;;‘, que resultan de nuestro esquema B—R—Z
de la tabla 14. Con esto quedaron excluidos los dos cumulos globulares —2 y +13a, debi-
do a que sus excesos observados de color resultan ser anormalmente negativos. Los datos
de estos dos cimulos asi excluidos, se destazan en la tabla 15, caracterizandolos ror cor-
chetes. Se comprobd que el conjunto, sin tomar en cuenta la latitud galactica septentrio-
nal o meridonal, recién conduce con lg e¢sc |B| a un andar 1til de los valores promediados
e W) 410 y 'E’-J‘m,,w,, cuando se los calcula estadisticamente por las observacionss.
Este resultado util sélo desde el punto de viste estadistico, puede representarse en pri-
mera instancia, como hasta el presente parcce ser lo mejor, calculando 'a funcién bus-
cada S, ,(B;Rs) partiendo de S,;,(B;Rs) en la forma siguiente:

Sis0(B=5°T;R= )

lg = — 0.070
S0 (B=5°T;R= )
De acuerdo con la féormula general
S;, (B;EB) o X
- () 124
Sy, (B;Ry) A,

donde B resp. Rp deben tener tanto en el numerador como en e! denominador el r_r}ismo
valor (arbitrariamente elegido) de modo qu: X resulte automaticamente una funcion d=

Z=RpXsen B, & 1y \» se tendra en nuestro caso

Xis0 450 (Z=o =R) =—1.465
y E4:~:1J74.\‘1>(_B:5o7,'RB: ) = +0m59
resp. E 30 450 (B:507,'RB =10 kpc) :+0'}148

La mitad del valor de la absorcién sele:tiva que media entre ambos polos, asi calcu-
lada, resulta entonces:

!
Ey30-430 (B=90°0;R=2 =, :_Z_AS430_480 (polo-polo) =0™059
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en realidad 1.5 veces mayvor que el importe de 07040 encontrado por Stebbins y Whitford

1

(65 p 152), pero apenas superior al valor —ASyz0.450 (polo a polo) =07054+0.004 en-
2 . '

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

diseminados en el interior de |B|<80°. La coincidencia entre esta mitad del valor de la
absorcién interestelar selectiva de un polo al otro entre » =430 y 480 p;. deducido por
Oort directamente de los excesos de color dz los ctmulos globulares observador por
Stebbins y Whitford, y el importe calculad) por nosotros en base al nuevo exponente
X (Z= «)=—1.465, no solo es satisfactoria, sino que las funciones Ssu6(B;Rs) ¥y
S, (B;Rp) deducidas en general precisamente con este exponente X a base de las for-
mulas |24] y [4] y de las constantes

mag

T30 (Z=0)=T,xq (ZZO):S-IGZ
kpe

8430 (B:9000 ;Z: CC) :0n1398

configuran en su diferencia F, ;0450 (B;REp) una distribucién de excesos de color calcu-
lados (y aqui no publicades) que sirven de “comprokacién” a nuestro esquema B—R—Z
de la absorcién interestelar, la.que también se halla en co ncidencia satisfactoria con las
okservaciones de la tab'a 19, en cuanto esto es posible dada las fuertes alternativas real-
mente existentes en ellas. Por eso a lo mencs en altas latitudes galacticas y en especial
alrededor de los polos es necesario aumentar (véase también al respecto la pag. 101) en
algo todos lcs excesos ‘“obsarvados” de color £, indicados por Stebbins y Whitford
(65 p 141 Table 4). De ahi que dejemos consignados en nuestra tabla 19 los importes
E i as0=FE,+0m"056=L,, [véase también laz dos columnas verticales (=21) de la ta-
bla 15].

Como ya dijimos, habiamos encontrado aproximadamente que

Xizo_4s0(Z= %) =—1.465;

ahora recordemos ademas el cuadro que presentaba nuestra tabla 12 (pag. 59), y que
entonces habiamos tenido que operar sélo con las dos longitudes de ondas efectivas
7=430 pp. y » =530 py.. habiamos encontrado en la tabla 12 que X era una cierta funcién
de la distancia Z al p'ano galactico. Puede esta también calcularse usando nuestra fér-
mula |24] para cada valor de Z=Rg sen B, aunque se conozcan solamente las dos funcio-
nes S;4,(B;RB) y S;40(B;Rp). En el 3er. capitulo habiamos reconocido realmente estas
dos funciones siguiendo un camino estelar estadistico. Finalmente les dimos forma mate-
matica, indicada por la féormula [4], es decir, encontramos que

kpc

T,0(Z=0)=T:,,(Z=0)-3.162
mag

Sizo (B=90°;R= «)=0m"398 y S;20(B==90°;R==0 ) =0"126
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Entre estos dos importes de la absorcién, vale como es sabido, segin la férmula [24] el
exponente de a'teracién de color

X430-530 (£= 0) =—5.506

Ahora bien; como poco ha obtuvimos que aproximadamente

X430-480 (Z =) =—1.465

es decir mucho méas pequefio que X435 530 (Z= =), en consecuencia debemos suponer, que
el exponente de alteracién X, definido por la férmula [24], es realmente v con toda gene-
ralidad no sélo una funcién de la distancia Z al plano galéactico, sino simultineamente
también de las dos longitudes de onda efectiva %, y %, entre las que tal exponente vale,
si queremos armonizar las funciones de la absorcién interestelar en las tres longitudes de
onda x =430, »=480, » =530 py. calculados tedricamente segun la férmula [4] con los
correspondientes datos observacionales que provengan de otras fuentes.

Esta resulta ser una interpretacién algo modificada de la regla de Me!nikov (50)
sobre el comportamiento del exponente X da la alteracién de color interestelar en nues-
tro sistema galactico. Ya en la pag. 15 de nusstra introduccién habiamos llamado la aten-
cion de que seguin Melnikov X no era una coastante universal, empero si probablemente
una funcién de la longitud de onda ». Sin embargo al mismo tiempo haciamos notar que
por dos trabajos del autor mismo (49a y b) también abrigabamos la sospecha de quz por
otro lado X podria depender muy fuertemenie (desde X==—1 hasta —8) de la d.stan-
cia Z al plano galactico. Con el tratamiento estelar-estadistico del problema de la absor-
cién interestelar en un esquema Kapteyn de dos colores (n=430yn. y x =530 wy) volvimos
sobre este problema en el 3er. capitulo (pag. 45) y pudimos construir la tabla 10 (pag. 50),
dandonos esta por primera vez una expresi’n numérica para X,y 530(Z). La correspon-
diente tabla 11 (pag. 54) nos da casi la misma serie de valores para X ., 5:0(Z), mien-
tras la tabla 12 (pag. 59) suministra los X,30.530(Z) que para pequenos valores de Z
(es decir para Z <0.100 kpc) coincid>n ya bastante mas satisfactoriamente con otros
datos observacionales. Esta serie de valores para Z—=—0 hasta = tedéricamente sélo abar-
c6 desde X43_530(Z) =0.0 hasta —5.51. Empgero pror med.o de lcs excesos de color, ob-
servados en los cimulos globulares entre 7. =430 pp. y » =480 ypp., pudimos averiguar que
para Z =0 hasta « era desde X, ;y.5:0(Z)=0.0 hasta —1.47. Por la variabilidad de los
exponentes X en las distancias iguales Z al plano central galactico entre diferentes lon-
gitudes de ondas efectivas » salta a la vista cuian grande sea también su dependencia de
la longitud de onda. Por eso nada nos parece mas natural que la nueva hipdtesis que
deseamos ahora formular [segun el resultado de nuestra investigacion anterior (49a) so-
bre la absorcion interestelar en los cimulos globulares] a saber: si el andar es de Z=0
hasta o entonces los valores van desde X453, ¢50(Z) =0 hasta —8. Asi resultan para
7= = una serie constantemente decreciente de valores X; .3, ¥y Si,que abarcan des-
de pequeinas hasta grandes longitudes de ondas (véase tabla 21) :
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TABLA 21
hy = 4‘30}).;)‘
g, = 2.633
PN 480p.p. = 530;}.(}. = 630p.p.
lg », — 2.681 ~979 =28
¢ (B=5T;R=c)= 398 3.39 126 | ~ o1
lg S, = 0.60 0.53 0.10 ~ 0.20—1
X)\l_\,\_(Z:OO) - — 1.47 —5.51 ~ -84
X)\l_)\‘(z:O) - 0 0 0

La figura 9 representa

Dependencia

respecto a la longitud de onda A, a grandes distancias Z > 1 krc
del plano de la via lactea

claramente estas relaciones.
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Naturalmente que la determinacién del exponente X5 ¢30(Z =« ) de esta manera resul-

ta aun bastante grosera (=~ —8); por el momento sélo puede considerarsela, a falta de
otra, como aceptable.

Con esto creemos poder dar por terminado nuestro trabajo respecto a la absorcion
interestelar selectiva observada en los cimulos globulares entre » =430 py. y » =480 yu..
Entrando ahora a investigar en el mismo s:ntido los excesos de color, observados entre
estas mismas longitudes de ondas por Stebbins, Huffer y Whitford (64, 66, 67, 68) con
1332 estrellas del tipo B, ocurre preguntarse si tales excesos son compatibles también con
nuestras nuevas férmulas de la absorcion interestelar y de lo contrario qué correcciones
valdrian la pena introducir en ellas.

A tal efecto tenemos que ocuparnos de una publicacién de Oort (62) aparecida el
ano 1938. Oort en ese tiempo ya contaba con la primera serie de observaciones sobre
la alteracion de color interestelar de las (733) estrellas del tipo B dadas por Stebbins
y Huffer (64). De esta investigaciéon de Orrt (62 p 243) adoptamos en primer lugar el
sumando 0705 que debe afadirse a todos los excesos de color, observados por Stebbins
y sus colaboradores, para verdaderamente reducirlos a las regiones de los polos galac-
ticos; pues E,,=0m05+E,,=FE 30 450=~FEcorr (seglin Oort). Juzgamos oportuno recordar
que con la evaluacion teodrica de los excesos de color “observados” en los camulos globu-
lares por Stebbins y Whitford, habiamos sentido (pag. 95 resp. 98) igualmente la nece-
sidad de incorporar un pequenio sumando. Por eso con tal fin habiamos nosotros simple-
mente echado mano de este importe +90m05 calculado por Oort.

Son de especial interés para nosotros las “Table 4”7 y “Table 5” de la mencionada
investigaciéon tedrica de Oort (62) sobre “Absorption and density distribuition in the
galactic system” y la Fig. 2 construida con aquellas. Ambas cosas pueden suministrar-
nos ahora un valioso aporte. Porque en efecto, las tablas, entre otras cosas, contienen
en un esquema los siguientes valores promzadiados deducidos del material de observacion
de los excesos de color de las 733 estrellas del tipo B:

B, R, Z; Ec:;/'r-:E4;;0_48U,(m3)530

Por donde se ve que estas dos tablas 4 y 5 de Oort corresponden mas o menos a lo que
podriamos llamar una especie de “esquema B—R—Z de la absorcién interestelar selec-

tiva” entre estas dos longitudes de onda. Si bien en las dos tablas 4 y 5 de Oort ByZ
crecen en todas las columnas continuamente, es de advertir que en la 4* se trata sélo de es-
trellas del tipo B situadas todas, al promediar sus distancias, a la misma d= R ~0.800 kpc.
mientras que en la 5* intervienen tnicamente las estrellas del mismo tipo pero para to-
das a la distancia casi igual en el promedio R5~0.350 kpe. Al mismo tiempo al promediar
el exceso de color observado -Ec.,,-,-zlfi'-;:m.J,sn de cada una de estas dos categorias de estre-
llas B en las dos distancias constantes promediadas de 0.800 kpc y 0.350 kpc decrece inin-
terrumpidamente, aproximandose a los polos galacticos.

Los excesos de color observados de la estrellas del tipo B revelan por lo tanto exacta-
mente el mismo comportamiento cuando se trata de distancias constantes, como estamos
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acostumbrados a encontrarlos al observar los excesos de color de los cimulos globulares
en nuestro esquema B—R—Z, de la tabla 19. La diferencia aparece sélo en que los cu-
mulos globulares distan alrededor de 10 veces més y que los excesos observados de color,

si bien en general (es decir, en cada latitud galactica individual ?) son mayores que los
de las estrellas del tipo B, nunca sin emkargo son hasta 10 veces mayor. Dijimcs en la
pag. 98 que bajo muy determinadas suposiciones sobre el comportamiento del exponen-
te X (,=430yy, ~,=480pp;Z) de la alteracién de color interestelar selectiva entre estas
dos longitudes de ondas efectivas en nuestra capa galactica de absorcién, habiamos lo-
gradc calcular un esquema B—R—Z de esta alteracién selectiva como ‘“‘comprobacién”
(aqui no publicado) ; cosa que obtuvimos representando mas o menos satisfactoriamente
los excesos de color observados en los cimulos globulares. Vale la pena preguntarse aho-
ra si este mismo “esquema comprobaciéon’ calculado tedricamente, no representaria tam-
Lién los excesos de color observados en las estrellas del tipo B, 1) veces mas préximas a
nosotros, con la misma exactitud como resulté para los cimulos glcbulares tan distantes.

Si comparamos ahora los resultados de las dos tablas 4 y 5 mencionadas de Oort con
lcs obtenidos como ‘“‘comprobaciéon” en nuestro esquema B—R—Z de la absorcion selec-
tiva entre % =430 pu. y »=480 pp., se nota inmediatamente la incompatibilidad de este ul-

timo con los excesos promediados de color E..,.. observados en las 733 estrellas del tipo B.
Y justamente los excesos calculados de color Ey;, 44y para las pequefias distancias entre
0.5y 2 kpc que es donde se encuentran la mayoria de estas 733 estrellas, resultan de-
mas'ado pequefias en comparaciéon con los okservados. Todas las curvas de absorcién
§; (B;RB) calculadas hasta ahora teéricamente para cualquier latitud galactica B aunque
para diferentes longitudes de ondas efectivas %, marchan por lo tanto demasiado préximas
cuando se trata de pequefias distancias (p. e. Kg<1 kpe). O, en otras palabras, que la
hipétesis mantenida hasta ahora (es decir desde la pag. 48)

magy
T%:W (Z:O) :T4S() (Z:O) :T:',:;“ (ZZO) —_— . e — 316——
kpe

no puede corresponder exactamente a la realidad. Tal hip6tesis habiamos adoptado ante-
riormente (pag. 48) por falta de mejores recursos cientificos, v para simplificar desde el
momento que nos veiamos precisados a abandonar ya definitivamente otro medio mas
simple, a saber que:

S53() (B;RB)
= const. = 0.5

Sy30(B;RB)

para todas las B y Rs, es decir, para todas las Z. Desde entonces habiamos calculado el

llamado exponente X=X (3, Ay, Z) de la alteracién de color interestelar segun la foér-
mula [24]

Sy, (B;R )

) [24)

S}\, (B;Ry)
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en particular para cada distancia Z del plano galdctico (en nuestras tablas 10, 11, 12, 21).
Para lim R0, con lo que resulta también lim Z—>0, la férmula [24] en efecto no tiene

_ 0
aplicacion dado que el primer miembro de la misma se hace igual a — ; mientras en gene-
0
ral (comparese con la pag. 44), es decir, para Z+0 valen comlUnmente las dos inecua-

ciones
Sy, (B;Rs)
2= const
Sy, (B;EB)
y
Sy (B;Rp) Th,(B;R3p)
——
Sy, (B;Rs) T),(B;Rg)

de nuestras curvas de absorcién por el contrario se deducia que:

Sh, (B;Rs) T, (B;Ry)
| = 125)

Sk, (B;R3) tim Ry—> 0 T3, (B;Rs)/ tim By—> 0

La hipotesis, ahora comprobada como no del todo correcta

mag
Ty (Z=0) =T),(Z=0)=...... = const. = 3.16 ——
kpe

siempre en base a las dos formulas [24] y [25] desde entonces nos habia entregado los
valores anotados en la dltima columna horizsntal de las tablas 10, 11, 12, 21, es decir:

X7\1—l~z (Z:-O) :X)\l_l:l (Z:O):‘Ykl—ll (Z:O): ...... :O

los que ahora se constatan que también son erréneos.

Cabe ahcra preguntarse como se deducz: de Syy, por ej. Syqy para Z=0, es decir

cuanto vale
Tycn(Z=0)

lg

T4:;0(Z:0)
y respectivamente cuin fuertemente negativo resulta ahora X,;, 450 (Z=0) cuando va no
se puede contar con la hipétesis anterior de que era X,;o_4x0 (Z=9) =0. Sobre esto tam-
bién Oort (62 p 244) nos suministra bastante informacién con la Fig. 2 de su trabajo
ultimamente citado. En dicha figura Oort ha dibujado los valores promediados de

E.... X sen B, calculados para las “733 estrellas del tipo B’ como ordenadas de la funcién

de las correspondientes abscisas 7. Explicandolo en e] lenguaje de nuestros simbolos, Oort
ha llevado a la grafica el andar de la funcién E;y 450 (B=90°;R,y,’=2). Segin nuestras
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f6rmulas de la absorcién [4] (pag. 65) resp. [23] (pag. 81) vale en las cercanias

Si (B;Rs) = T)(Z=0)XRs
resp.
S; (B=90°;Z) = T)(Z=0)XZ
Por consiguiente:
E4.’m_4sn(B:900;Z) — T4:;0(Z:0)—T4.w(ZZO))XZ - T430-480(Z:0) XZ

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

mag
T30 450(Z=0)~ +0.30

kpc

Y puesto que también mas adelante vale para nosotros la hip6tesis de que

mag
T430 (ZZO) :3.162
kpc
aceptamos que mas o menos se llega a que
Ty30(Z==0) mag
T430(Z=0)—T45,(Z=0) =~ = 4+ 0.316 = + 0.30
10 kpc
es decir que
mag
Tiq0(Z=0)=2.846
kpc

X,};;“‘Alxq)(Z:O) —_—— 0.958 y

o también que podriamos suponer por ej. que

S-}HU(B;R ) T,}g”(B,'R )
RO
S50 (B;R ) ' tim Ry > 0

= —0.050
Ty30(B;R ) tim ry—> 0

de donde resultaria que

mag
T481) (Z:O) :2.818

kpc

Xyno 350 (£=0) =—1.047
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Hasta qué punto puede retenerse el valor de X,y 440(Z= ) =—1.465 , 0 si quizas se-
ria mas conveniente un valor mas préximo a 1.400, en realidad no podemos en este tra-
bajo formular un juicio definitivo debido a las fuertes irregularidades existentes en la
distribuciéon de la materia interestelar.

Por eso hemos calculado un esquema B—K—Z de la absorcién interestelar S en las
longitudes de onda =430, 480, 530, 630 .y cuyas diferencias fueran iguales a los ex-
cesos de color, empleando s6lo nimeros redondos de lcs diferentes exponentes de la al-
teracion X, _, (Z) para Z=0é « . De estos valores S; v £, ., da cuenta la tabla 14.
El punto de partida de todos nuestros calculos en este esquema B—R—Z lo constituyen
nuestra féormula [4] y la funcién de la absorcién interestelar azul S43,(B;RB) calculada

en base a aquella. Con este fin ya en la pag. 69 se habian formulado las dos fundamen-
tales hipétesis sobre las dos constantes azules:

S430(B=99°,R= « ) =0.398 mag

mag
Ty3,(Z=0) —=3.162

kpc

que representan una parte del resultado final del 3er. capitulo de nuestras investigacio-
nes sobre estadistica y absorcién interestelar en este trabajo. El complemento total del
esquema B—R—Z con los valores de esta funcién de la absorciéon interestelar queda des-
crito en las primeras paginas de este capitulo (pag. 63-69).

Para calcular en la tabla 14 la funcién S,g,(B;Rs) se hicieron las hipétesis definiti-
vas siguientes:

X430 450 (Z=00) =—1.500

X430.450(Z=0)=—1.000

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

S-’iSO (82900 ,'R:OO ) =0.338 mag

mag
T4g() (ZZO) :2-833

kpc

La marcha del cilculo con estas dos constantes para esta longitud de onda A=480uy. es
exactamente similar al realizado con la férmula [4] para A=430pw ... etc. De las dos
constantes fundamentales habiamos obtenidy X430 450(Z=0c)= —1.5 por los excesos
de color observados en los cimulos globulares y X440 450 (Z=0) = —1.0 por los de las
«733 estrellas del tipo B”. Todos los valores Syy,(B;RB) asi calculados, resultan ahora
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naturalmente algo menores [correspondientes al valor menor Ty, (Z=0)=2.833 en vez

mag

de al T,s,(Z=0)=3.162 ], ¥ en especial con creciente aproxirﬁacién al plano galac-

kpc
tico mismo. A ello se debe, como lo delat6 en seguida el calculo, el que a convenientes
distancias Z resp. Rs de las estrellas del tipo B y ain también de los ciimulos globulares
(para estos Gltimos hasta |B|<6°) se produjera un aumento esperado en los excesos cal-
culados de color Sy;0—Sss0=FE430.4x0. Altamente satisfactoria resulta a este respecto la

comparacién de nuestro esquema B—R—Z (en la tabla 14) con los E..,» determinadcs por

OQort (62) en sus tablas 4 y 5 para los diferentes valores E, E,?.

Juzgamos oportuno ahora volver de nuevo brevemente sobre la fig. 3b de Stebbins
y Whitford (65) ya mencionada en la pag. 73 la que aparece junto con la fig. 3a de los
susodichos autores en la misma publicacién (65). En estas dos figuras se presentaban las
ilamadas verdaderas coordenadas de los 26 cimulos globulares, los que ubicados aparen-
temente mas préximos al centro galactico celeste se proyectaban sobre los planos XY
resp. XZ. Entonces (pag. 80-83) indicabamos que para los cimulos globulares mas proéxi-
mos al ecuador galactico (|B|<'6°) nuestras nuevas férmulas de absorcién les atribuian

importes de abscrcién azul S, (B;RB) esencialmente menores que los que resultaban de
arlicarles la “lev de la ¢sc pura”. Con esto la distribuciéon de los cimulos globulares en la

fig. 3a habia perdido su saliente desproporcionada en la region solar. Algo semejante pue-

de conseguirse ahora en la fig. 3b. Esta se basaba en la suposiciéon de que S,;,=10 F.;.
De la consideraciéon de nuestra tabla 14, columna vertical (—3), resulta en seguida, que

rara los cimulos globulares vale aproximadamente S, =~ 7 F410.450< <10 E;. (Sin em-
targo para las estrellas del tipo B, cuando se tiene
Z=0.100 /cpc entonces es : S4;.;(p:8E4:;q;,4xn y SS:;(>:4E~1:H)»4SU
y cuando Z=0.050 kpc Sy30=9E 330 450 S.’.::():‘5E4:m~4su
y cuando Z=0.010 kpc S430:9E43(L4S(); S.'a:m:7E4:;ox4xo ) .

Para calcular en la tabla 14 la funcion S;,,(B;F8) hemos hecho finalmente las si-
guientes suposiciones:

Xi30-530(Z=00) =—15.500

Xy30.530(Z=0)=—1.000

La primera de estas dos suposiciones constituye un resultado definitivo del Ser. capitulo
de nuestras investigaciones sobre estadistica estelar v absorcién interestelar en este tra-
bajo, mientras la segunda, a falta de suficiente material de observaciones responde mas
bien al impulso que siente de extender la ecuacién X, ., 4x0(Z =) =—1 a todas las longi-
tudés de ondas subsiguientes por ej. hasta A-=-530 y también A =630 P+, ecuacion que nos
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exigian los excesos de color observados en las 733 estrellas del tipo B. De las férmulas
[24] y [25] y de las dos constantes azules

Si50(B=90°;R-=00) = 0.398 may

mag
T430 (Z:O) :3.162

kpe
resulta entonces

S530 (B=90°;R=00) = 0.126 mag

mag

T;‘j:j() (Z:O) :2.566
kpe

El proceso del calculo con estas dos constantes para la determinacién de la funcién
Ss50(B;RB) de la absorcion interestelar en la longitud de onda %*=530,s marcha en
todo igual como en la férmula [4] para A=43Cup.... etc., y puesto que el valor final
S;50(B=90°;R=0c) =0.126 mag resulta ser tan pequeiio, que practicamente (es decir
en nuestro esquema Kaptevn de la tabla 7) apenas si existe diferencia alguna (ocasio-
nalmente de 0701 hasta 0"02 en algunas capas espaciales cuyo R.."s<<1 kpc), de ahi que

mag
en él también hayamos substituidc con T;.,,(Z=0) = 2.566 ——1a absorcién interestelar
kpc
amarilla calculada antes con la constante T-.,,(Z=0) = 3.162. Finalmente se resefian
también en la tabla 14 los excesos de color E,., 54,(B;Kp) caculados también por sim-

ple fcrmacién de diferencias.
Por ultimo también hemos incluido en dicha tabla “y a modo de comprobaciéon”
Siso0(B;Re). Segin la tabla 21 con este fin se ha supuesto que

X4_304530 (Z=00)=—28.400

X450 650 (Z=0)=—1.000 como de costumbre.

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

mag
T‘;I}U (Z:O) —2.158 — —
kpc

La férmula [4] permite asi, como de costumbre, calcular la absorcion interestelar en
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todo el esquema B—R—Z de la tabla 14 alna para esta longitud de onda roja. Como siem-

pre, en esta ocasién nuevamente damos el exceso de color vecino E;i0_¢30=S530—S630
’ -

en todo el esquema a fin de que se pueda comparar constantemente su marcha ccn el de

E43“—:’)3‘P

Todos estos valores de la absorcién intsrestelar Sj, calculados para las longitudes
de ondas particulares A =430, 480, 530, 630 . como también sus. diferencias Sys0-s50
Sis0.530, Ss50.630 se encuentran agrupados, como se ha dicho, en el esquema B—R—Z de
la tabla 14, conteniendo precisamente cada cilula particular del mismo todos los valores
individuales de la absorcién que corresponden al mismo punto del espacio (= esquina de-
recha inferior de la célula) caracterizado por B, R y Z=R sen B segin el esquema si-
guiente:

4 5430‘5490

Sag

R

53

5y

S

En las pags. 14 y 15 resp. 37 habiamos abordado entonces el problema de la magnitud
del exponente X de la alteracién de color: interestelar y del importe de la absorcién, in-
dependiente de la longitud de onda. Pero mientras lograbamos hacer una amplia expo-
sicién sobre X, no nos fué posible adelantar nada nuevo respecto a la absorcién interes-
telar que con igual intensidad actie en todas las longitudes de ondas. Afortunadamente
el importe de esta es en verdad muy pequeilo, en caso de que exista.

El problema de la exactitud de las cons‘antes, que plantea el calculo del esquema de
la absorcién interestelar no admite una solu:ién directa por el calculo de errores. Al res-
pecto (pag. 45), al probar por primera vez una ley arctg para la absorcién interestelar,
yva habiamos dicho que por razones puramente practicas se habian tomado los logaritmos
de las constantes siempre en forma de déc mos enteros. Por lo demas sélo una prolongada
y detenida versacién en estos problemas puede suministrar un atisbo aproximado en lo
tocante a los errores de las constantes indizadas, constantes de la absorcién interestelar
que por otro lado juegan en estos problemas un papel variable segin la longitud de onda
con que se opere. Esto a su vez tropieza con no pocas dificultades desde el momento que el
complejo problema de la absorcién interestelar por lo visto no puede quedar resuelto por
una unica férmula artificialmente confeccionada, consecuencia de un portentoso conjunt»
de formaciones individuales que la naturaleza nos brinda en el universo. Si a pesar de eso,
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en cualquier forma nos debemos pronunciar schre una cifra que represente dicho error,
no dudamos en escribir que

19 S440 (B=90°;Rp = c0) =0.6—1-+0.1

lg T43()(Z:0) =0.5 Z':O.].
ceq480--. €LCL Lo i

Por lo que toca al exponente X de la alteracién intevestelar de color, los signos con pre-

“ponderancia negativos de las diferencias (E ,—E,) |ver columnas verticales (==20) de
la tabla 15] entre los excesos de color de los cimulos globulares observados y los determi-
nados por la tabla 14, parecen indicar que la pura suposicion de X 3 450 (£ =00) =—1.4
posiblemente habria sido mejor que —1.5. Por el momento en ninguna forma parece fun-
dado un pronunciamiento numérico sobre X,s¢_530(Z=00) y menos sobre X s._¢z0(Z =00).
Ademas no hay que olvidar que nuestro proklema en pequerias latitudes galacticas depen-
de en gran parte de la longitud [cosa en que va Stebbins y Whitford (64) insistieron
repetidas veces].

También desde otro punto de vista podemos ahora ilustrar el factor de la inseguri-
dad en la determinacién de los diversos exponentes Xy, (Z). En la columna (—4) de

la tabla 14 damos estos exponentes X entre A, =430 y A,=480 resp. 530 y 630 uy. corres-
pondientes a las distancias Z del plano galaclico. Esta compilacién es una secuela de nues-
tras tablas anteriores 10, 11, 12. Constatamos ahora que en los alrededores del plano ga-
lactico (|Z]<90.040 kpc) desde =430 hasta A=530pp. aproximadamente, los importes
de la absorcién calculados por nosotros obedecen en realidad a una ley de alteracién in-
terestelar que va desde A~ ' hasta 2=, como lo indican las observaciones espectro-fotomé-
tricas. Sin embargo, sobre A=>530 .. hacia longitudes de ondas todavia mayores los expo-
nentes calculados X3 g3 tienden muy rapidan:ente, quizads demasiado, a valores negati-
vos superiores a —2. El cdlculo de la absorcién interestelar roja se debe computar pues
como muy inseguro. Lastima que ain no se cuente con suficiente cantidad de excesos
de color que alcancen la longitud de onda roja. La fuerza de la absorcion interestelar roja
disminuye seguro mucho méas rapidamente que la azul o amarilla, al crecer la distancia Z
del plano galactico [véanse las dos columnas verticales (—3) y (—2) de la tabla 14]. Si
estas ultimas nos impidieran observar el centro galactico, quizas algin dia pudiéramos
lograrlo usando las llamadas fotografias rojas. Por lo demés el esquema de los diferen-
tes valores X en la columna vertical (—4) de la tabla 14 es una exposicién viva del juego
de colores que produce la absorcion interestelar al incidir las diversas longitudes de ondas
en las capas plano-paralelas de nuestra gran zona galictica de absorcién, las qué modi-
fican paulatinamente en forma continua su densidad. Dicho cambio de densidad y de in-
tensidad de absorcién se produce justamente en las proximidades del plano central de
nuestra via lactea con suma rapidez. Por eso no ha de extrafar que lcs distintos inves-
tigadores no hayan llegado a una conclusién uniforme, sea sobre el valor del coeficiente
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T,.., sea sobre el del exponente X de la alteracién interestelar; tales valores constantes
uniformes como

mag

Tyno=+1 resp, X—=—1

kpe

en ninguna forma existen debido a que precisamente T es una funcién de R y Z, y res-
pectivamente X lo es a su vez de A y Z.

Esta tesis, fundada en parte en resultados espectro-fotométricos de observacion di-
recta |p. e. J. Rudnick (43); J. S. Hall (44) ; O. A. Melnikov (50) y otros], nos induce a
volver nuevamente a las investigaciones de Oort. En la pagina 41 habiamos ya llamado
la atencién sobre la Fig. 1 de una publicacién (103) de Oort, la que por asi decirlo,
solo era un preludio de su varias veces aqui mencionada Fig. 2, figura que era objeto de
una publicacién (62) algo mas tarde. De la Fig. 1 deducia entonces Oort para el coefi-
ciente promedio de la absorcién interestelar selectiva la fé6rmula siguiente:

2
d — (10 Z)

———( E4:m44sn) ™~ @
dZ

Oort resultaba asi el primero que por una investigacion sistematica del material existenta
de observacidn trataba de det2rminar el comportamiento de la absorcién interestelar di-

2
., . : . —10 Z . .
rectamente como funcién matematica de la distancia ~ [ e ~\" ™ dZ sin verse obligado

a restringirse a la indicacién de una simp.e funcién lineal de la distancia. Sin embargo,
en Lase a este resultado tanto van Rhijn (61) como el mismo Oort (104) han empleado
¢n ctros casos la forma bien alabeada de este integral multiplicAindolo simplemente con

factores U (#) convenientes que correspondieran a la longitud de onda efectiva necesa-
ria . Asi es como la absorcién interestelar S aparece bajo la forma

S(Z)=U(rM) XV (Z) [26]

como producto de dos funciones U y V, donde la U es solamente funcién de *» y la V sélo
lc esde Z (6 R). Ya en la pag. 39 hemos llamado la atencién que en tal caso vale la
¢euacion :

| d Sy,
S)., (2) dZ T, U, [27 ]
—={- = = — const.
S, (Z) d§;, T+, Us,
dz

Esta ecuacién [27] cuyo segundo m'embro es totalmente independiente de Z, nos indica
nuevamente que de la ecuacion |24] debemos deducir que el llamado coeficiente X de la
alteracién interestelar de color entre dos de las determinadas longitudes de onda efec-
tiva s, y &, resulte una constante en todas las distancias Z de la via lactea.
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Esta tesis en realidad no concuerda con los resultados de nuestras investigaciones
actuales. Nuestra féormula |[23] de la absorcién interestelar

T, (0)xZ
S, (B=90°;7) =

T, (0)xXZ [23]
S, (90°;00)

1X

admite segun la ecuacién [26] una divisién en un producto U (1) XU (Z) solamente bajo
la condicién

T>(0)

= una const. universal [28]
Sx(90°;00)

que sea también independiente de A. Pero por el momento no existe indicio alguno de tan
rara relacién. Cuando por primera vez (en la pdg. 44) en nuestras investigaciones esta-
distico-estelares del capitulo 3° introdujimos la ley del arctg como férmula de la absor-
cién interestelar, en realidad lo hicimos en la suposicién de que

q=Fp=1 (véase pag. 47)

cumpliendo asi con las ecuaciones [28] y [27], pero ya entonces nos vimos obligados a
abandonar estas condiciones y aceptar por el contrario al menos p==1, de manera que en
adelante valiera en general:

Slg (BIQOO,Z)
S, (B=90°;7)

4 const.

Sy, (B=90°;2) | T, ,(B=90°;Z)
S, (B=90°;Z) , T, (B=90°Z)

A esto afidadanse todavia, como ya se sabg, laz dos ecuaciones:

Ty (Z=0) + Ty ,(Z==0) 4 T (Z=0) &= ............

S, (B=90°;Z =)

= F (L)) % const.

Por consecuencia de esta ultima condizién nos resulta entonces imposible, en contraste
con Oort, indicar pcr el momento una funcién de Z con constantes numéricamente calcu-
ladas que nos entregue la dependencia de la densidad D de la materia interestelar con
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respecto a la distancia Z al plano galactico, y la razén esta en que justamente no pode-
mos dividir nuestra férmula [23] en un producto U(x) XV (Z) de dos funciones U(n)
y V(Z). A lo sumo podriamos tal vez pensar en que

dS, (B=90°;Z)
D(B=90°27) ~

dz

siendo %, una longitud promedia de onda aun desconocida. Podria quizis justificarse que
la materia interestelar debe distribuir siempre de la misma manera el crecimiento de su
absorcién

dSy (B=90°;7)

dZ
es decir que

dS;3 (B=90°2Z) d[U(»)XV(Z)] AV (Z)
— — = U(7\)><—EZ—:U()\)><V’(Z)

az dzZ

o lo que es lo mismo en la forma de un producto U (k) XV’ (Z) sobre las diferentes lon-
gitudes de onda efectiva «, sin que el factor U ademas de » dependa todavia por ej. de
la densidad D (la que ya es también una funcién de Z), es decir que sea U=U (»,D[Z])
en lugar de s6lo U=U(%)?

Desde otro punto de vista resulta también interesante para el estudio del comporta-
miento de la absorcién interestelar S como funcién de la distancia Z respecto del p'ano
galactico, el comparar la forma matematica propuesta por Oort (104) v la nuestra aqui
indicada. Podremos comprender mejor esto cclocando en un cuadro los importes de las

dos funciones Scort vy SHw para los diferentes valores de la variable independiente Z ; esto
aparece consignado en la tabla 22.

Conforme a los datos de Oort (104 p 98), la funcién de su absorcidon interestelar azul en
simbolos de la nuestra seria:

Sis0, 0ort (B;Rp) =0.1X T4, (Z=0) XcsciB| J e ——;-d 3 [29]

donde 10Z = g . Para poder efectuar la comparacion lo mas exactamente posible, no he-
mag mag

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

valores de absorcion de nuestra func:éon S, ., n1w simplemente se han entresacado de nuestra
tabla 14. Asf como en nuestra tabla 20 (en la pag. 94), indicamos también en la tabla 22
los valores de la absorcién interestelar en la direccén de la latitud galdctica B=>5°T7
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TABLA 22
Ry Sz (B=5.7; Rg) Ei0.400 (B=5.7; Rs%)
Oort | HW Oort HW
+ oo 980 398 0.29 060
10.0 . 3.54 , 0.52
7.9 . 3.44 , 50
6.3 . 3.32 . 48
5.0 ) 3.18 . 46
4.0 . 3.02 : 43
3.2 ) 2.85— . 40
9.5 2 80 2.65+ . 36
2.00 279 2.44 0.29 33
1.58 2.73 2.92 28 29
1.26 259 1.99 27 26
1.00 2,36 1.76 25 22
0.79 2.07 1.54 22 19
.63 1,76 1.33 18 16
.50 1.46 1.13 15 14
40 119 0.96 12 11
.32 0.97 .80 10 09
25 78 .66 08 07
.200 .62 D4 .07 .06
158 .50 45— 05 05
126 40 .36 04 04
0.100 0.31 0.29 0.03 0.03

(euyo c¢sc|5°7|=10.0) en lugar de B=90°0. Ganamos asi una cifra decimal y conforme
a nuestro modo de pensar encontramos en los alrededores de la via lactea mas comodidad
para nuestros intentos. Asi, por lo demaés, si quisiéramos, podemos en cualquier momento
volver directamente con gran simplicidad a la direccion B=90° hacia uno de los polos
galacticos. Para ello basta imaginar los datos de la tabla 22 divididos sélo por 10, dado que:

R507 S (B:5Q7;R507
Z=R9000:—— Yy S (BZQO,'RQOO) = ’ ete.
10 10
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Del examen de la tabla 22 se deduce en seguida que la funcién de Oort de la absor-
cién interestelar (azul) al salir del plano galactico crece algo mas répidamente que nues-
tra funcién Syso calculada con el mismo fin. En una distancia de Z=0.100 hasta 0.126 ~pc
solamente la diferencia

S450, 00rt{B;RB) — S430,uw (B;RB)

aleanza su valor maximo (=0.60 magss, para B=5°7). Desde ese entonces la funcién de
Qort Sys0,00rt (B;RB) crece apenas todavia, cuando la nuestra Si30,aw(B;RB) recién ha al-
canzado la mitad de su valor definitivo Sy3onw (B=F0;Rp+0°=—=00). Mientras para Oort la
densidad D de la materia interestelar ha bajado practicamente hasta cero en s6lo una dis-
tancia Z=0.250 kpc, para nosotros segiin lag férmulas de absorcién aceptadas ocurre lo
mismo recién en una distancia mucho mayor Z>1 kpc del plano central de la via lactea.

Estas diferencias en la supuesta distribucién de la densidad de la materia intereste.
lar, que altera el color de los rayos de luz en la capa galictica de absorcién, también tie-
nen una importancia bastante grande para astros posiblemente sumergidos realmente en
esta capa, como por ej. también para los cimulos globulares. Aplicando la absorcién in-
terestelar azul Sy50,00t(B;REB), calculada segin la formula de Oort en nuestra tabla 22,
sobre el cimulo globular +47=NGC 6440 obtenemos por ej. mis o menos la siguiente
ecuacion [8] (véase la pag. 69 y 72):

5% lg R]j +S43() (B,RB) — (ms_W) 430

6 [8]
23 + 62 =85

lo que corresponderia a una distancia verdadera Es~3.kpc de sélo este cimulo globular en
vez de los 4 kpe calculados con nuestras féormulas de absorcion.

Por ultimo hemos usado también la férmula [29] dada por Oort para calcular segiin
ella la absorcién interestelar selectiva Eys50_450, 0ort (B=5°7 ;R5°:). A tal fin hemos resm-
plazado 2 =430 pz. en la férmula [29] simplemente por A, — hy=430—480 ..y Ty, (Z=0)
por Tys0.450(Z=0). Para obtener una comparacién que mejor concuerde con nuestros va-
lores E430 480, 0w (B=5°7;R;°;) sacados de la tabla 14, hemos vuelto a aceptar (como en
el caso de calcular Sy3¢,00r) la misma tangente inicial Ty50_450 (Z=0) para las dos colum-
nas verticales F 39 450 (B=5°7;R;°;) de nuestra tabla 22, es decir:

| mag
Tizo asomw (£=) =) T 302 {— + 0.329

\ kpce

= T430_430, Oort (ZZO)

En consecuencia vale de nuevo lo que estableciéramos al principio, es decir, que atin hasta
Z=0.200 kpc a iguales distancias Z del plano galdctico es donde se nota la mayor seme-
janza entre las dos columnas de valores de la absorcién interestelar (selectiva) en la ta-
bla 22. Desde ahi en adelante empero el valor de Oort permanece constante hasta el infi-
nito, mientras que nuestro valor funcional crece aiin el doble hasta el infinito.
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Con eso creemos, tratindose de la absorcién interestelar, en Jongitudes de onda par-
ticular al igual que entre dos de ellas, haber suficientemente demostrado las diferencias
que existen entre ambas férmulas. Quisiéramos aln afiadir que la Fig. 2 (62 p 244) de
Oort publicada algo més tarde parece aproximarse mis a nuestras férmulas de lo que
la Fig. 1 (103 p 76) publicada anteriormente, pues la curva de la absorcién selectiva
cbservada en distancias mayores Z>0.100 kpc es notablemente menos alabeada en la
Fig. 2 que en la Fig. 1. Por lo deméas C. E. Smith (119 p 51 Fig. 5) ha dibujado tam-
bién una figura semejante para la constelacién Aquila, donde aparece indicada en dos
ramas la divisién oscura de la via lactea.

Considerada asi, desde varios puntos de vista tedricos, la seguridad resp. inseguridad
de los valores funcionales tabulados por nosotros en la tabla 14 segin el esquema indi-
cado en la pag. 108 trataremos ahora de proseguir este estudio comparandolos méas direc-
tamente con obervaciones relacionadas con ellos. Por eso nos ocuparemos de dos publica-
ciones modernas (1936 y 1940) de F. H. Seares (120; 121. Véase también 122). En el pri-
mer articulo (120) Seares comunica, que las estrellas del tipo A0 en las regicnes no oscu-
recidas del cielo poseen indices de color observados entre A =430 y 530uy., que no igualan
cero, sino —0m14 =+ 0702 6 == 0m03. Como explicacién de este inesperado resultado obser-
vacional Seares alega que los arededores del polo norte de la rotacién de la tierra esta-
rian cubiertos por un velo de absorcidn, y que, al marcar el punto cero de la escala inter-
nacional fotografica de las magnitudes, esta eleccién habria sido influenciada en las estre-
llas polares por un exceso de color insospechado. Asi el punto cero aceptadc corresponderia
al indice de color cero para estrellas del tipo A0 de la secuencia polar norte, pero en nin-
guna forma para estrellas del tipo A0 en partes no oscurecidas del cielo. Calculado con
toda exactitud habia resultado como comunica Seares para estas estrellas de tipo A0 del
polo norte, un indice de color promediado observado = — 0"04; en consecuencia (s2gumn
Seares) el exceso de color observado en los alrededores del punto celeste L=90°;B—=+4-28"
resulta entonces E450.530=-+0"10 mas o menos. Este valor concuerda bien con los datcs
de nuestro esquema B—R—Z (tabla 14) de la absorcién interestelar, encontrandose las
271 estrellas del tipo A0 tomadas del catdlogo Henry Draper aproximadamente a una
distancia promedia de R,5"=~0.100 kpc.

En el articulo (121 p 103-104), citado en segundo lugar, Seares vuelve otra vez sobre
el problema de la alteracién interestelar del color considerando del cielo la direcciéon del
polo norte de la rotacién de la tierra y sus alrededores. Seares comunica que la investiga-
cion ha sido extendida a estrellas mas débiles. Encuentra un crecimiento paulatino del
exceso de color E450 530 desde 0™ a una distancia R," =~ 0.080 kpc hasta 0m3 § 04 a
Ro°~0.400 6 0.500 kpc y luego un valor constante. También este resultado observacio-
nal concuerda satisfactoriamente con las proporciones de los valores de nuestro e:quema
B—R—7, siempre que consideremos como causa, no como piensa Seares, “una distante
nube aislada de absorcién de cierto espesor”’, sino solamente nuestra capa galactica de
absorciéon formada segin leyes perfectamente determinadas, en cuyo centro (Z=0) mas
0 menos se encuentra nuestro sol.

_ Seares menciona con esta ocasién un trabajo de Wilhelm Becker (59 p 294), donde
el Selected Area N° 1, que contiene el polo norte de la rotacién de la tierra, viene inves-
tigado con el mismo fin. Las proporciones de absorcién encontradas alli no concuerdan
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ni con las de Seares, ni con nuestro esquema. Wilhelm Becker, sin embargo, utilizando
la féormula indicada por Shapley y Boyd (123 p 243)

10
S430:19.6—'15.2 _—— lg Ns [ (ms) 430]
6

calcula aparte el importe S;s0(B=28°,R,s"= o0) =0"8. Este valor concuerda completa-
mente con el de nuestro esquema de la tabla 14.

Relacionado con esto resulta también de gran interés un trabajo de Stebbins, Huffer
y Whitford (69) poco ha aparecido (1941) con el titulo “Selective absorption in space
near the sun”. En la Fig. 1 de esta publicacién los autores han dibujado en la parte supe-
rior los valores E, 4, 450 (B=28°;R.\°) para R,,"=0 hasta ~ 0.300 kpc resultantes de sus
observaciones en los alrededores del polo norte de la rotacién de la tierra. En lo que con-
cierne a las proporciones, estos valores selectivos de absorciéon concuerdan en el prome-
dio también como los valores E, ;i 530 (B=28°;R,¢") de Seares con los datos del esquema
calculado por nosotros en la tabla 14 [pero no del todo con los resultados de Keenan y
Babcock (124)]. En la misma Fig. 1, abajo, los tres autores citados han dibujado el com-
portamiento resultante de sus observaciones de los excesos de color Ey3y 450 (B=90°;Z)
para Z =0 hasta 0.200 kpc para el polo norte y el sud de la via lactea por separado y
también para ambos a la vez. En todos estos casos aparece siempre el mismo aspecto de
las curvas, pero tales valores de absorcién representan solamente los 2/3 de los valores del
esquema calculado por nosotros para la direccién del polo galactico.

En la dltima frase de la primera de las publicaciones (120) citadas anteriormente
Seares llama la atencion de “que —y posiblemente de importancia para la explicaciéon de
“los resultados observacionales— el valor de un exceso de color E .y 550 Taras veces, qui-
“2ds nunca, sobrepase el importe de una magnitud, y que a consecuencia de eso hace supo-
“ner que el mismo esté somietido a lo restriccion de un limite superior a esta altura.” Pc-
cas lineas antes indica a su vez Seares, que las observaciones correspondientes fuaron so-
metidas a una magnitud limite azul (m,)430~13"5. Este tltimo dato de Seares nos basta
suficientemente para, con la ayuda de nuestro esquema B—R—Z de la absorcion interes-
telar de la tabla 14, explicar la restriccion observada en los excesos de color Eiag 550< 17
En dicho esquema hemos trazado simplemente la curva limite, calculada en la tabla 18,
entre la visibilidad e invisibilidad de todos los astros, cuyo médulo de distancia observado
azul importa p. e. (M—W) 430+8S430= (Me—W) 430=-+3"5 (ocurriendo contadas veces
que W< +10™). De la tabla 14 resp. 18, se dzsprende facilmente la razén de que en la
parte del cielo visible solamente en las condiciones recién indicadas puedan ser visibles
en general tan solo excesos de color Eg30.530< 1™, cualquiera que sea por lo demas p. e.
la latitud galactica de las estrellas observadas.

Como consecuencia de la concordancia satisfactoria (hasta ahora) de nuestro esque-
ma de la absorcién interestelar con las observaciones, especialmente en lo que respecta
a la aplicacién de la absorcién azul S, (B;RB) y de los excesos de color Fi30.450(B;Rs) y
Ei30 350 (B;Rs), se ha acrecentado nuestra confianza en una cierta exactitud y utilidad
del mismo. Réstanos atin por dar la verdadera prueba de la absorcién amarilla S350 (BR)
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en base a los excesos de color observados Ey3 450 (B;Ks) de las estrellas del tipo B y de

sus mddulos de distancia (m,—W);,, amarillos observados y en consecuencia igualmente
alterados.

Con este fin fué preparado por de pronto segin los datos de Stebbins, Huffer y.
Whitford (67) un como catdlogo fichero de las 1332 estrellas del tipo B, cuyos excesos
de color E43) 480 fueron observados por estos tres autores. Después de dividir las estre-
llas en 15 grupos diversos correspondientes al tipo espectral (Bibl. 67 Table 1), es decir
a la luminosidad absoluta (Bibl. 67 Table 4), se agruparon aun dichas estrellas segin
su latitud galactica. En la distribucién asi obtenida de las estrellas sea que se considere
una sola de tales agrupaciones como el conjunto de las 1332 estrellas del tipo B en todas
las latitudes galacticas (o mejor dicho sobre secciones iguales A lg csc |B|) salta inme-
diatamente a la vista la fuerte y exacta concentracién galictica de estas estrellas.

Todos los datos entonces de observacién (de Bibl. 67 Table 3) necesarios, ordenados
asi segun el tipo espectral y la latitud galactica (como recién se ha dicho) fueron anota-
dos en un nuevo catdlogo (que aqui no se publica) de estas 1332 estrellas del tipo B.
En primer lugar se ultimé la composicién de estos datos observacionales para las 67 es-
trellas del tipo ¢=(47¢B-+20cA) =67c, contenidas en la publicacién (Bibl. 67 Table 3)
citada de Stebbins, Huffer y Whitford. Esta contiene las estrellas absolutamente maéas lu-
minosas. Consecuencia de ello es que las tales se encuentran a mayor distancia y que la
absorcion interestelar produzca en su luz los efectos de mayor alteracién de color. Cree-
mos poder renunciar a la publicacién de esta composicién, y de las para los otros tipos
espectrales, de los excesos de color observados y la de los médulos de distancia tanto
observados (alterados de color) como calculados (verdaderos) etc., en vista de que la
impresién general de su cuadro de distribucién es muy semejante al de los cimulos glo-
bulares que ya conocemos por la tabla 15. Como entre aquellos, también entre las estre-
llas del tipo B, por razén de la colocacién rigurosa segun la latitud galactica, el efecto de
la absorcion interestelar se destaca muy claramente por un crecimiento, constante en el
promedio, de los excesos de color observados, en latitud galactica decreciente, pero —al
igual que en los cimulog globu'ares— tan irregular, que el valor aislado E,.,_,50 observa-
do de ninguna manera puede servir para la determinacion de las funciones de absorcidn,
debido generalmente a las demasiado fuertes oscilaciones individuales a que esta sujeto.

Nos vemos asi obligados nuevamente a tratar las estrellas (de cada tipo espectral en-
tre si) reuniéndolas en grupos apropiados (secciones iguales A lg c¢sc |B]). En primer lu-
gar efectuamos naturalmente el tratamiento estadistico-colectivo de las 67 estrellas del
tipo ¢. Por la observacién nos vienen dados para cada grupo los siguientes valores pro-
mediados:

lg CSC lBl ; E‘:}"{() 480 = E}b ; (7ns—M) 5:“)——_—M0duh

Respecto a esto cabe advertir aiin que en coonsideracion a las distancias menores de las
estrellas del tipo B (en contraste con los cimulos globulares), hemos creido méas practico
operar de nuevo en el sistema ya acostumbrado M (en vez de W=M+10) con las lumi-
nosidades absolutas. Ademas para M hemos aceptado (de primera intencién) simplemen-
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te aquellos valores que bajo el titulo “1332 estrellas” Stebbins, Huffer y Whitford (67 p 49
Table 4) recomiendan como mas moderncs y mejores que los que se encuentran bajo el
titulo “733 estrellas”, es decir,

2‘1530[03, cA (1332)] = —5"H
Mssol O (1332)] = —475
..... Y ) 7

Exactamente como en e] caso de los cimulos globulares nos encontramos nuevamente en
presencia del problema de tener que satisfacer nuestra ecuacién [8] (de la pag. 72):

(m—M)), S5 (B;Rs) = (m—M)), =Mod.y, . [8]

En vez de parar =430p,. debemos esta vez hacer lo mismo para A =>530p... Por lo demas
ahora nos quedan disponibles tres caminos a seguir:

1) Determinacién (es decir interpolacién) del médulo verdadero de la distancia
(m—M) 530=Mod.(B;E ;) por medio de nuestro esquema B—R—Z de la absor-
cién interestelar de la tabla 14 como funcién de la latitud galactica B y del exceso,
observado de color E,,=FE,30.450=0.054+FE;, de tal manera que la ecuacién [8]
resulte satisfecha en la siguiente folma:

Mod(B;En) +Se=Mody . 18.1]

2) Determinacion (es decir interpolaciéon) del importe S50 @,’RB)ZSm(B,’Eob) de
la absorcién amarilla por medio de nuestra tabla 14 como funcién de la latitud
galactica B y del exceso de color observado F;, de tal manera que la ecuacion (8]
resulte satisfecha en la siguiente forma:

MOdc—I—Sta (B;-Eub) :MOdOb [ 8.2 ]

Los dos valores S; y Mod. en las dos ecuaciones [8.1] y [8.2] resultan automati-
camente como las diferencias

MOdnb——MOdtQZSC
resp. Mod,,—S:. =Mod,

Cada uno de los métodos recién citados conduce en cada caso particular a la
determinacién de un par de cantidades, a saber, al asi llamado médulo verdade-
ro de distancia y a una absorcién amarilla que se supone corresponderle. Sin em-
bargo muy raras veces cada uno de estos pares posee la propiedad de presentarse
verdaderamente en la composicién de los valores encontrados atin (sélo alguna
que otra vez) en nuestro esquema B—R—Z (y también en el lugar correspon-
diente). Pues en tal caso errores pequefios en E,, repercuten muy fuertemente.
Sintiéndonos hasta ahora mucho mas seguros de la exactitud de nuestro esque-
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ma B—R—Z de los excesos de color E430_450 (B;Rs) que del esquema de la absor-
cion amarilla S;;0(B;Rs), nos parecié natural, de uno de los dos caminos indica-
dos por la ecuacion [8.1] 6 [8.2], pronunciarnos directamente por el exceso de co-
lor observado E,. Sin embargo, como luego nos demostraron los calculos que se
ensayaron (no publicados) ninguno de estos dos métodos nos suministra un co-
nocimiento exacto de la bondad o también inutilidad de las funciones de absor-
cién que conforman nuestro esquema B—R—Z de la tabla 14.

3) Pero existe alin un tercer método que Unicamente se podria aprovechar muy
bien. A saber: se determina (también por interpolacién) en primer lugar el mé-
dulo verdadero de distancia (m—2M) 530=Mod.(B;Mod.) por nuestro esquema
B—R—Z de la tabla 14 directamente como funcién de la latitud galactica B y del
moédulo observado (amarillo) de distancia (me—>M)530=Mod,;,, de tal manera,
que la ecuacién [8] aparezca entonces satisfecha en la siguiente forma:

Mod:. (B;Mod) +Sia (B;Mode) =Mod,y [83]

El camino indicado en esta ecuaciéon [8.3], para formar el médulo observado de
distancia Mod,, teéricamente por los dos sumandos Mod:, y Si, es exactamente
el mismo que empledramos ya en la pag. 72, sobre los cimulos globulares en
%=430pp., mientras aqui ahora para las estrellas del tipo B en »=>530p,.. Hemos
obtenido asi la ventaja de que los dos sumandos del miembro izquierdo de la
ecuaciéon [8] coexistan exactamente segin cantidad y proporcién reciprocas y
exactamente se encuentren en el lugar prefijado en nuestro esquema B—R—Z
(y de que su suma iguale exactamente al Mod.;). Sélo el valor tabular corres-
pondiente E:.(B;Mod,) en general serid diferente del exceso de color E,, dado
por la observacién pcomo ocurrié también con los ctimulos globulares de la ta.
bla 15, columna vertical (=+20)].

El tratamiento estadistico tanto de las 67 estrellas del tipo ¢ como también el de las
71 estrellas del tipo O segin este método tuvo el siguiente notable resultado:

1) Los valores pomediados Eo—E . son muy pequenos, mas o menos de la propor-
cion 0m03 hasta 0"06.

2) Los valores promediados Eo—FE;, son muy frecuentemente negativos.
Recordemos ahora que habiamos conseguido los médulos “observados” de distancia Mod
segln la regla (mq.—M)=DMod,, por luminosidades absolutas M, sacadas de Ap J 91 p 49
(1940) Table 4, columna vertical “1332 Stars”, y que al lado con subtitulo “733 Stars”
para la secuencia de los tipos espectrales se encontraba otra columna mas de luminosida-
des absolutas. Estas luminosidades absolutas del tipo “733 estrellas” son méas débiles de
075 hasta 12 que las de la columna vertical “1332 estrellas”. Una aplicacién comprensiva
de las luminosidades absolutas mas débiles en 0™5 deja entrever que en definitiva los va-

lores promediados E,,—FE', invierten mas o menos su signo. Aplicando por consiguiente lu-
minosidades absolutas que estén mas o menos entre las dos columnas verticales indicadas
por Stebbins, Huffer y Whitford (67 p 49 Table 4), conseguiriamos —por lo menos para
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las estrellas de los tipos ¢ y O— una coincidencia en el promedio, aparentemente muy sa-
tisfactoria entre las cifras de absorcién de nuestro esquema B—R—Z de la tabla 14 y
los excesos de color observados por Stebbins, Huffer y Whitford (67). Siendo las 138 es-
irellas de los tipos ¢ y O con mucho las estrellas absolutamente mas luminosas de entre
las 1332 estrellas del catalogo de Stebbins, etc. (67), resulta entonces comprobada c’erta
utilidad y compatibilidad entre las funciones de la absorcién interestelar de nuestro es-
quema B—R—Z con los excesos de color observados. Réstanos sélo tratar el remanente
de las 1332 estrellas del tipo B.

Entre estas estan contenidas 170 estrellas del tipo B0 como las mas luminosas que
cumplen

My50[B0(1322) ] = — 379

Uno de ellas (HD 24534), siendo también una estrella variable, posee en relaciéon con
su latitud bastante alta (Bg=—15°9) un exceso observado de color tan grande
(E,,= +m™031), que nunca podria ser colocada razonablemente en nuestro esquema
B—R—Z de la absorcion interestelar de la tabla 14. Por eso no se la tomé en considera-
cion. El tratamiento estadistico colectivo de las restantes 169 estrellas del tipo Bo dié
exactamente el mismo resultado que en las 138 estrellas de los tipos ¢ y O. También para
Jas estrellas del tipo Bo se tendria que haber aceptado una luminosidad absoluta algo mas
débil, quizas de 05, y asi la representacion de los excesos observados de color segun nues-
tra teoria seria en el promedio completamente satisfactoria.

De las 51 estrellas existentes del tipo Bl fueron tratadas estadistico-colectivamente 50
estrellas, cantidad ya muy pequena para fines estadisticos, El tratamiento estadistico-
colectivo de 214 estrellas del tipo B2 present6 nuevamente para este tipo espectral el ya
acostumbrado cuadro de un necesario debilitamiento en las luminosidades absolutas (del
tipo “1332 estrellas”) empleadas. Realmente tal necesidad apenas si todavia se deja en-
trever algo para las estrellas B2. Pues el tratamiento estadistico-colectivo de 326 estre-
llas del tipo B3 (de un total de 328) en realidad no permite vislumbrar mas tal necesi-
dad. A esto siguié finalmente el tratamiento igual de 269 estrellas del tipo B5 (de un
total de 271) ; tampoco esto dejé reconocer necesidad alguna directa de modificar mas tar-
de las luminosidades absolutas empleadas del tipo de ‘1332 estrellas”. Entretanto (Sp—=B5)

los valores promediados E,—E,., han disminuido fuertemente valorandose sélo todavia
de 0700 hasta 0703, es decir en nimeros redondos la mitad del valor que tenian al prin-
cipio (0™03 hasta 0706 para Sp=cB,cA).

Habiendo encontrado por este método estadistico-colectivo la seguridad necesaria y
un camino conveniente para investigar los excesos de color E 30 450 ¥ l0os médulos de dis-
tancia (m.—M) 30, observados en las estrellas del tipo B, segin nuestra teoria de la ab-
sorcién interestelar documentada en la tabla 14, parecié ser de interés, aplicar una vez,
individualmente este método a cada una de las estrellas. Esta aplicacién individual de la

ecuacion [8.3] sobre las 67 estrellas del tipo ¢ en la suposicién M;,, (Sp=cB,cA) =—55
dié el siguiente resultado:

1) Los valores negativos (E.—E..) predominan bastante sobre los valores positi-
vos en cantidad y valor (esto ultimo ya lo sabiamos de la pag. 119).
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2) El fenémeno, citado bajo 1), que influye preponderantemente en el cuadro total,
se presenta exclusivamente en latitudes galdcticas negativas; las estrellas meno-
res con latitudes galacticas positivas presentan una distribucién de signos bas-
tante equilibrada en los valores (E.—FE:), cuyos importes resultan ademas to-
davia mas pequeiios.

Ya sabemos que existe un simple recurso para hacer desaparecer la falta de equi-
librio citado bajo 1). En vez de M;30(Sp =cB,cA)= —5"5 se empleé entonces
M50 (Sp=cB,cA= — 5™0 para calcular los verdaderos médulos de distancia. Resulta asi
en efecto un desequilibrio en la distribucidn de los signos en latitudes galacticas positivas.

Tomando en cuenta la cantidad escasa de estrellas disponibles, podemos adelantar
aqui sélo la simple conjetura de que la distribucién aparentemente rara de los signos de
los valores (E.,.—F+:,) quizas queda explicada definitivamente en la hipdtesis de que las
coordenadas Z de las estrellas deben ser modificadas convenientemente. El llamativo ex-
ceso de valores positivos (E,—F':) en latitudes galacticas positivas de nuestra ultima
solucién [con M50 (Sp=cB,cA) =—5m0] parece denunciar categéricamente que el plano
central de la capa de absorcién interestelar, donde segiin suposicién v f6rmula tiene lugar
la absorcién mas fuerte, se encuentra —visto desde el sol— en latitud galactica positiva.
En la pag. 57 de su articulo (108) antes citado Stebbins insinta también una hipétesis
muy semejante sobre el comportamiento de la absorcion interestelar con respecto a los cu-
mulos globulares situados al norte y al sud del ecuador galactico. En nuestra pag. 79 s2-
fialamos en los ciimulos globulares una razén mas para adherirnos a tal hipétesis. Un des-
cubrimiento semejante hizo también C. E. Smith (119 p 51) en la constelacién Aquila de
la via lactea. Nuestro sol se encuentra asi algunos parsecs al sud del plano central de la
absorcion interestelar mas fuerte y, como sabemos desde hace va mucho tiempo [véase
p. e. Lindblad (17a p 1009; 17b p 571], unos 30 parsecs al norte de los planos de concen-
tracion de los diferentes astros especiales de fuerte luminosidad absoluta y pronunciada
concentracion galactica que son las estrellag de los tipos ¢, O, B, § Cphei, los cimuloes
estelares abiertos, nebulosas planetarias, etc. También las conocidas nubes grandes de es-
trellas de la via lactea (en Norma, Scorpius, Sagittarius, Scutum, etc.), se encuentran ca-
si todas en pequenas latitudes galacticas negativas. Su luz aparece también empafiada
por la absorcién interestelar, aun cuando menos que en los campos oscuros de la via
lactea, hecho que ya han indicado Stebbins, Huffer y Whitford (65 p 224) al hablar pro-
piamente de la pequefia nube brillante de estrellas de el Sagittarius.

Las 71 estrellas del tipo O, tratada con la luminosidad absoluta reducida
M5, (Sp=0C) =—470, con respecto al punto de vista recién expuesto de que el sol po-
dria encontrarse situado entre el plano de concentraciéon de los diferentes astros de fuer-
te luminosidad absoluta por un lado y el plano central de la capa interestelar de absor-
cién por otre, no han arrojado mayor luz en el asunto. Siempre el cuadro por nosotros
sefialado en la distribucién desequilibrada de los signos de los valores (E,,—FE:,) aparece
también patentemente entre las 169 estrellas del tipo BO,

50 ’»” " 7 Bl
y 211 ’» 12/ ) Bz

a pesar de su menor distancia. A fin de poder disminuir en la mayor forma posible la
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suma de todos los valores (E.—£E:) sin entrar a considerar e] signo de la latitud galac-
tica, parecen comprobadas como necesarias las luminosidades absolutas colocadas en la
tabla 23, columna vertical “HW”.

TABLA 23
Magnitudes absolutas visuales promediadas
M

Stebbins etc. Stebbins etc.
Sp AM HW AM

733 estrellas 1332 estrellas

¢B,cA —_— — — 5.0 —0.5 . —5.5

0 — 4.0 0.0 — 4.0 — 0.5 — 45
BO — 3.2 — 0.2 — 3.4 — 0.5 —3.9
B1 — 25 — 0.6 —3.1 —-05 — 3.6
B2 —1.8 . —0.9 — 2.1 —0.3 — 3.0
B3 —1.3 —0.9 — 2.2 0 —2.2
B4 —0.9 —1.0 —1.9 0 —1.9
B5 - 0.7 — 0.9 —1.6 0 —16
B6 —0.5 —0.9 — 1.4 0 — 1.4
B7 —0.3 —0.8 —1.1 0 —1.1
B8 —0.2 — 0.6 -- 0.8 0 —0.8
B9 + 0.4 —0.5 — 0.4 0 0.4

Estas mismas oscilan entre los valores “733 estrellas” y “1332 estrellas” indicados por
Stebbins, Huffer y Whitford (67 Table 4). Nuestras Juminosidades absolutas M5, (HW)
para las estrellas de los tipos BO, Bl, B2 son realmente mis débiles que los valores
M5y (1332 estrellas), pero ain siempre mas fuertes que los valores M55, (733 estrellas).
Esto ultimo concuerda directamente con una nota de Qort (62 p 242) sobre estas lumi-
nosidades absolutas. |

Nuestro método de investigar las férmulas de la absorcién interestelar, establecidas
(por via estelar-estadistica) en otro lugar, por medio de los excesos de color Eys0 450 Y
de los médulos de distancia (m,—>M) 3, observados en las estrellas del tipo B, nos ha con-
ducido de paso forzosamente a una neo-determinacién totalmente independiente de las lu-
minosidades absolutas promediadas My, por via estadistica, vale decir por la agrupacion
de todas las estrellas existentes de un tipo espectral. La exactitud de esta neo-determina-
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cién aumenta hasta cierto grado con la intensidad de las mismas luminosidades absolutas;
porque a distancias mayores los efectos de la absorcién interestelar investigados por nues-
tro esquema de la tabla 14 son también proporcionalmente mayores. Consecuencia de eso
seria el poder indicar en realidad sélo para las estrellas del tipo ¢, O, BO, B1, B2 una tal
neo-determinacién estadistica de la luminosidad absoluta visual, restringiéndonos para los
tipos posteriores desde B3 hasta B9 al simple empleo de los valores mais nuevos
Mj530 (1332 estrellas) de Stebbins, Huffer y Whitford.

Que marchemos bien con las neo-determinaciones absolutas de las luminosidades ab-
solutas promediadas de las estrellas de los tipos ¢ y O, se desprende por ejemplo también
al comparar los resultados con dos investigaciones de Wilhelm Becker (126, 127), quien
usa igualmente la absorcién interestelar como un medio para la determinacién de lumi-
aosidades absolutas; encontrando en el promedio

Myis (Sp=cB,cA) = — 4"80 + 0+'15

M'uq',s (SpZO) — '_3r‘n52i0m13 I‘eSp. _~ — 31117

lo que coincide satisfactoriamente con nuestra tabla 23. Como lo anota W. Becker mismo,
las luminosidades absolutas obtenidas por su método son en verdad solamente “relativas”,
por el hecho de relacionarse sobre un sistema de luminosidades absolutas que ya de su
parte debe ser elegido “correctamente’ como hipétesis. Las luminosidades absolutas deter-
minadas segin nuestro método no necesitan suposicién alguna de un sistema de luminosi-
dades absolutas elegido anteriomente como correcto. Al contrario dependen en absoluto
del hecho de haber determinado por otro lado, en realidad también “correctamente”, todas
las funciones de la absorcidon interestelar en las diferentes longitudes de onda en nuestro
esquema B—R—Z de la tabla 14. La coincidencia satisfactoria de los resultados parece in-
dicar que cada uno de los dos autores llegd, a su manera, a la misma meta “correcta”.
[Véase también C. K. Seyfert y D. M. Popper (132) y R. E. Wilson (133; 134)].

Respecto al punto de vista Ultimamente citado sin embargo debemos hacer todavia
una advertencia importante en lo que respecta a nuestro propio método. En vez de publi-
car un voluminoso catalogo con innumerables cifras conocidas y nuevas sobre las 1322
estrellas del tipo B, quisiéramos en una demostracién mas rapida presentar como prueba
al lector las dos figuras 10 y 11.

En ellas se encuentran dibujadas las diferencias (E.,—FE.;) como funcién del exceso de
color observado mismo E,,= (0.054+FE;;) para 168 estrellas del tipo BO resp. 265 estrellas
del tipo B5. Las estrellas de latitud galactica norte resp. sud se diferencian como siempre
por los simbolos -+ resp O. El valor absoluto de las diferencias (En—E ) importa (como
se ve) aproximadamente en el promedio ~ 0706 hasta 0708 para Sp=cB, cA, O, B0, B1 pe-
ro solamente =~ 0m04 para Sp=>FB2 hasta B9. Entre las,estrellas de los tipos B3 hasta B9
la diferencia 0700 y = 0™01 ocurre tan frecuentemente entre los tipos posteriores que
nuestro método resulta paulatinamente un poco inseguro para sujetar a prueba nuestro
esquema de la absorcién interestelar con respecto a su exactitud y utilidad; termina asi
simultaneamente la posibilidad de determinar la luminosidad absoluta promedida (véase
la tabla 23) ; pues las estrellas de los tipos espectrales posteriores entre los tipos B, ob-



124 OBSERVATORIO .&STRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA

servados por Stebbins, Huffer y Whitford (67), al encontrarse generalmente a distancias
R=0.5 kpc entregan excesos de color observados demasiado pequefios [E,,= (0.05+E,;)

=Z0r15].

Sin embargo (véanse las figs. 10 y 11) es dable encontrar entre estos, de vez en cuan-
do, algunas estrellas y desgraciadamente bastantes entre los primeros tipos espectrales
¢B, ¢A, O, B0, Bl, B2, cuyas diferencias (Es»,—F:) de ninguna manera cuadran con el
ambiente de los alrededores del eje X, es decir, se desvian demasiado del valor ideal cero.
Es de suponer que en nuestro esquema de absorcién entre los primeros tipos espectrales,
la inexactitud mayor del calculo artificial de los excesos observados de color provenga sé-
lo parcialmente del hecho que estas estrellas observadas, por ser absolutamente mas lu-
minosas y por lo tanto mas distantes se encuentren detrds de lugares especiales de ate-
nuacién o condensacién de la capa interestelar de absorcion, cuya distribucion, por lo de-
mas completamente homogénea segin nuestras leyes de absorciéon, entorpeceria regular-
mente la luz. Por otra parte bastante considerable esta discrepancia seria una conse-
cuencia de la inexactitud de la determinacion del tipo espectral, o dicho todavia mejor,
de la inexactitud de la determinacén de las lumincsidades absolutas de las estrellas y
en consecuencia del médulo observado de distancia Mod,, de donde provienen luego
Mods, Sia, Ei.. Stebbins, Huffer y Whitford sefialan fuertemente por ej. ya en su primera
publicacién (66 p 216) sobre las 1332 estrellas del tipo B, las inexactitudes y dificultades
en la determinacién del tipo espectral y de la luminosidad absoluta de una estrella indi-
vidual 1a que muchas veces sOlo posee una débil luminosidad aparente de (m.);50=38"
6 hasta 9™,

En su segunda publicaciéon (67) sobre las 1332 estrellas del tipo B los tres autores
citados indican como error promedio de un exceso de color observado por ellos el de
~ +0703. Podemos entonces deducir, que —en cuanto sea aplicable por lo demas la teoria
completamente regular de las funciones de la absorcién interestelar, es decir fusra de
los puntos especiales de atenuacién y condensacién de la capa interestelar de absorcién—
para los tipos espectrales posteriores entre las estrellas del tipo B y también hasta las
estrellas del tipo B2 las desviaciones de los excesos observados de color E., con respecto
a los K, determinados por nuestra tabla 14 pueden muchas veces considerarse como si-
tuadas dentro de los posibles errores observacionales, aunque algunas de estas estrellas
disten desde 1 hasta 2 kpc.

Finalmente en su tercera publicaciéon (68 u 194) Stebbins, Huffer y Whitford, calcu-
lando los asi llamados coeficientes promediados de la absorcién selectiva, vuelven sobre
el problema de aquellas estrellas del tipo B que poseen un exceso observado de color al
parecer extraordinariamente grande en relacion con su distancia. Dichos autores se pro-
nuncian por tres posibles explicaciones: estas estrellas pueden ser

1) estrellas super-gigantes del tipo ¢ todavia no reconocidos, 6

2) estrellas de algun otro tipo, pero también de extraordinariamente fuerte lumi-
nosidad absoluta, 6

3) estrellas en regiones densamente oscurecidas.
Los tres autores citados aprovechan la ocasién para notificar al lector sobre una inves-
tigacion exacta de los espectros de muchas de estas estrellas de color fuertemente alte-
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rado, que se efectuaba precisamente en 1940 por J. A. O’Keefe. Ya en aquellos tiempos
este autor podia sefialar en una comunicacién preliminar, que una gran parte de estos
espectros estelares investigados por él poseen las lineas agudas, que son la caracteristica
de las super-gigantes.

Un afio més tarde (1941) O’Keefe (129) terminaba esta investigacién, publicAndola
entonces bajo el titulo: “The distances of the reddened B-stars”. En realidad a nosotros
en ninguna forma nos interesan por el momento las distancias de estas estrellas calcula-
das por O’Keefe. Ademas los médulos de las mismas son calculados segin la antigua fér-
mula de Stebbins, Huffer y Whitford (66) :

(m—DM) 550="ms—TE +—M 530

sin tomar en consideraciéon, entre otras cosas, p. e. la latitud galactica del astro observa-
do, como lo hace nuestro esquema B—R—Z de la absorcién interestelar de la tabla 14,

Lo que en la publicaciéon de O’Keefe recién citada, nos interesa en primer lugar, son
los tipos espectrales neo-determinados especialmente exactos de 178 estrellas del tipo B
y las luminosidades visuales absolutas de 130 estrellas del tipo B, cuyos excesos de color,
observados por Stebbins, Huffer y Whitford (67), en la forma (0.05+FE,:) =FE,, casi to-
dos son >0720. O’Keefe eligiendo estas 178 estrellas del tipo B en el catalogo de las 1332
estrellas del tipo B, ha excluido a propésito las estrellas del tipo Be de color alterado, co-
lor posiblemente alterado también por razones puramente internas a estas mismas estre-
llas. O’Keefe esperaba, que en base a esta eleccién especial sus 178 estrellas del tipo B
de color fuertemente alterado aparecerian como tales s6lo como consecuencia de la absor-
cién interestelar. En tal caso la conclusién seria evidente, a saber, que estas 178 estrellas
del tipo B se encontrarian generalmente a distancias notablemente grandes. Esto equivale
a que estas estrellas poseen por lo general una luminosidad absoluta notablemente fuerte.
En realidad los resultados observacionales de O’Keefe satisfacen en alto grado estas es-
peranzas. Pues del total de 130 estrellas, cuyas luminosidades absolutas determinara
O’Keefe, segin sus observaciones 56 satisfacen la siguiente inecuacion:

'—'6m0 <M1;£‘ <_5r}11
y dos tercios de las mismas 130 esta otra:

Mm’s <.._4WO

Ahora bien, de estas 130 estrellas, 118 poseen ya en el catdlogo de las 1332 cstrellas
del tipo B de Stebbins, Huffer y Whitford un tipo espectral determinado, por ej.:

B0 en nuestra figura 10

B5 Y »” ”” 11;
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las 12 estrellas restantes de estas 130 figuran alld solamente con la muy indeterminada
notacién del tipo espectral B—. Aparecen entonces por ej.:

168 estrellas del tipo BO en nuestra figura 10

265 ’ ’” " B5 ’” 124 b3 11’

pudiendo representarlas por un punto (4 6 O segin el signo de la latitud galactica) en
las coordenadas:

X:Eob (Sp)
Y=[E, (Sp)—FE]nw

El subindice HW debe recordar que el substraendo E;, en la diferencia (E,—FE:) fué
determinado segiin el método indicado bajo 3) en la pag. 119, en la hipétesis de que el moé-
dulo “observado” de distancia era Mod,,=m,—Mpw;la luminosidad visual absoluta M
lleva igualmente el mismo subindice HW, cuyo origen data de nuestra tabla 23.

Ahora bien; por ej.:

para 31 de las 168 estrellas del tipo BO en nuestra figura 10

w0 oo, 266, w w B5, » 11,

O’Keefe ha determinado nuevamente tanto el espectro como también la luminosidad vi-
sual absoluta. Por eso designamos con Mo x a la dltima, y a la diferencia (E..—F.)ox
cuyo substraendo E:, deriva de un médulo “observadc” de distancia Mod.,,=m.—¥ ok,
se le asigha un subindice aditivo O’K como recuerdo del autor. En la misma forma hemos
dibujado también para cada una de las 31 estrella recién citadas en la figura 10

resp. o A . " ' v s , 11

un segundo punto en las coordenadas:

X:Eob (Sp)
Y=|E,(Sp)—E..)ox

Posteriormente en las dos figuras 10 y 11, cuando aparecen dos puntos para una mis-
ma estrella, los hemos unido por una flecha, cuyo punto de partida lleva el subindice HW
y cuya terminacién se indica con el de O’K. Las flechas no siempre resultan paralelas ¢c_n

el eje Y, y debido a que las coordenadas X de los dos puntos graficos de una estrella se
modifican en parte, cuando

Sp (Stebbins, ete.) = Sp(O'K)
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y en consecuencia los indices de color no alterados y a su vez los excesos “observados”
de color K, (Sp) igualmente deben en algo modificarse. Si se tiene que

| (Eob_Eta)()’K I< lEob—Eta)HV\'l

entonces hemos trazado la flecha con linea gruesa, de lo contrario por un trazo disconti-
nuo. El primer caso ocurre mucho mas frecuentemente que el segundo. Ademas en el pri-
mer caso se pone en evidencia una marcada inclinacién de las puntas de las flechas a con-
centrarse a lo largo del eje X.

Por lo demds es de notar que las puntas de las flechas por ej. de 8 de las “restantes
12 estrellas” de aquellas 130 poco ha citadasen la pag. 126, se comportan exactamente lo
mismo. Para estas 12 estrellas Stebbins, Huffer y Whitford (67) habian indicado sola-
mente Sp=B—, resultando asi imposible formarse una idea de las luminosidades absc-
lutas de las mismas. Sélo usando las lum nosidades absolutas de O’Keefe, nos fué posible

para 8 de estas 12 estrellas determinar | (Ew—FE+:) ok, <0010

y de entre ellas para 2 fortuitamente | (Eo—L1) ox | =000 exactamente,
aunque los excesos observados de color E,; de estas 8 estrellas satisfagan la inecuacién:
0m34<K ;<050

es decir, que se trata en realidad de estrellas muy lejanas, cuyo color estd fuertemente
alterado.

Es notable a mas de interesante en esta relacién por ej. el comportamiento de la es-
trella HD 15497 [Lp =103°8;Bp =—1°9; (1) 530==7"20], la que aparece también en nues-
tra figura 14. En el catadlogo de las 1332 estrellas del tipo B de Stebbins, ete. (67) estén
contenidas segin los datos espectrales de aquel 21 estrellas del tipo B7. Correspondiendo
al avanzado tipo espectral B7 la luminosidad absoluta de estas estrellas es relativamente

débil. La hemos aceptado igual a (M530)HW(S'p:B7)=—1’-“1. Corresponde a su vez a

las pequeifias distancias de estas estrellas un exceso observado de color también pequefio,
a saber: E,;,<0710, y esto para todas con excepcién de dos. Una de ellas posee E,,=-+40715
y la otra, es decir, la HD 15497, llama en seguida la atencion debido a que su
E,,—-+0m745 por su intensidad de ninguna manera cuadra con el comportamiento de los de-
mas. Los verdaderos médulos de distancia de estas 21 estrellas del tipo B7 (determinados
por medio de la férmula [8.3] en la pag. 119) permiten calcular verdaderas y a su vez

pequenas distancias
0.100 kpc < Rp (Sp=BT7) < 0.400 kpc

Consecuencia de ello es que casi todas las diferencias |(E.—FE:)sw | calculadas son tan
pequefias (<0"03), que resultan totalmente comprendidas dentro de los posibles errores ob-



128 OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA

servacionales. Pero otra vez llama la atenci6n la estrella 15497; su diferencia es
[E.,(Sp=B7s)—FE . Juw = + 0745 —0m11= +4 0v34. Sin embargo esta grotesca discre-
pancia entre la observacién y la teoria queda completamente eliminada con la nueva lu-
minosidad absoluta (M.:;) ok =—>5"8 determinada por O’ Keefe exprofeso para esta es-

trella solamente; pues ahora resulta:
[th (Sp=B5)—E,,,] O'K :+Om48+01}143=+0|3105

La verdadera distancia de esta estrella se calcula ahora igual a Rs =1.600 kpc en vez de
s6lo 0.330 kpc.

Pasando de Muw a M ¢k resulta en la mayoria de los casos una disminucién muy con-

siderable en el valor |E,—FE:|. En la mayoria de los casos vale al mismo tiempo la in-
ecuacion:

Muw > Mok

En algunos casos ocurre sin embargo que también Muw <Myk, y apesar de lo cual el
valor 'K, —F:.| aparece reducido de manera satisfactoria. Un ejemplo lo es la estrella

a1900 = 19"25.9 ; 21909 = + 18°3’
E 231616 (LH = 21°3 ;BH = —1°2 )
Posee esta en el catalogo de las 1332 estrellas del tipo B el tipo espectral BO (por ser
visible aparece también en nuestra figura 10), mientras O’Keefe le atribuye el Sp=RB1
recordando el aspecto nebuloso que tenga en el atlas de la via lactea septentrional de Ross
y Calvert (en la placa 42 del atlas galdctico de Barnard aparece como * 720). Para este
astro vale: (mq) 550=-+10"3

(Ms:m) HW (Sp:BO) =—3m4 y (Eob—En,) Hw=0"40—0.50=—0710
pero para O’Keefe: *
(M:30) 0k (Sp=B1) =—3"0; (Fo—FE) o =0139—0.44 =—0™05.

El caso ideal (E,.—FE ) ok =0"00 y el caso casi ideal (E.w—FE:.) ook ==+=0m01 ocurre
muchas veces entre las 130 estrellas cuyas luminosidades visuales absolutas nos indica
O’Keefe (129). Este caso ideal significa, que la alteracién del color, observada en la res-
pectiva estrella, admite ser representada exactamente por nuestra nueva teoria de la ab-
sorcion interestelar. La nota importante que todavia quisiéramos presentar como ya
anunciabamos en la pag. 123 [y que al mismo tiempo conforma nuestra respuesta a la pre-
gunta de Wilhelm Becker sobre la estructura de las masas interestelares absorbentes en

nuestro sistema galactico (véase nuestra pagina 17)] podriamos formularla de la mane-
ra siguiente:

Determinando solo con suficiente exactitud los tipos espectrales y las luminosidades
absolutas de estrellas de color alterado, se comprueba con bastante exactitud que una
gran parte de ellus (mds o menos la mitad o aiin mds) se presenta alterada en su color
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por una capa interestelar de absorcion que obedece en nuestra via ldictea a férmulas per-
fectamente determinadas. Los fenémenos de alteracion de color observados en la otra mi-
tad de las estrellas en 0 entre diferentes longitudes de ondas efectivas, ahora como antes
se deben atribuir ya sea a que la luz de estas estrellas en su camino hacia nosotros ha pua-
sado por uno o varios de los muchos lugares de irregularidad existentes en nuestra capa
galdctica de absorcion, que por lo demds se presenta construida muy regularmente, o de
lo contrario a que esto es provocado por una distribucion anormal de la energia que se
revela en el espectro de estas estrellas particulares. En realidad esto #ltimo parece ocu-
rrir raras veces; Wilhelm Becker (125) no registra por ej. en una lista de 200 estrellas
de los tipos B y cB ningun caso; antes por el contrario de la alteracion de color de estas
200 estrellas comprobo siempre su origen interestelar.

La representacion grafica es siempre un auxiliar muy sugestivo e instructivo a la
vez para hacer resaltar mas eficazmente en su totalidad una gran cantidad de valores cal-
culados. A tal efecto, nuestro esquema B—R—Z, en cierto sentido, puede ser calificado
como un buen ejemplo de lo dicho, dado que prescindiendo por completo del valor de una
cifra, sélo el lugar, donde se encuentra en el esquema la cifra respectiva resulta de ver-
dadera importancia.

De una manera semejante recién al final de esta publicacion hemos intentado atri-
buir aun mas importancia a las distancias y excesos de color por nosotros calculados en
especial para cada estrella, dibujandolos en una red de coordenadas de una anchura ga-
lactica de = 17°5 entre las longitudes Ly =300° hasta Ly =240°. Apesar de ser 1332
estrellas, su densidad superficial en amplitud celeste tan grande resulta en general muy
pequeiia, aun cuando en los alrededores del ecuador galactico sea donde estas estrellas se
concentran en pronunciada mayoria. Teniendo en cuenta, que como poco ha dejamos dicho
(pag. 128-129) sélo una mitad de estas 1332 estrellas del tipo B aparente y mas o menos
exactamente se deja abarcar en sus fenémenos de alteracién de color por férmulas general-
mente validas y que estos dos tipos de estrellas se presentan casi siempre mezclados, aqui
solamente se han llevado a la grafica 4 de estas regiones representandose asi sélo peque-
fios sectores de la gran zona de la via lactea recién citada. Tres de estas regiones (véanse
las figs. 12, 13, 14) se destacan por su relativamente fuerte densidad superficial entre
las estrellas observadas del tipo B. Estas son las tres regiones ya presentadas por
Stebbins, Huffer y Whitford (66 Plate I, II, III) en tres ilustraciones fotograficas, cuyos
nombres y coordenadas repetimos otra vez aqui en la tabla 24.

TABLA 24

R E G I O N o S ) Ly By
(segtn Stebbins, Huffer y Whitford: Ap.J 90 p 223 Tabla 2) (1900) (1900)

1 m )

1 (] o]
1) Pequeiia nube brillante de estrellas en Sagittarius 18 10 — 18.5 | 340.2 — 2.5
2) Parte méas brillante de la nube de estrellas en Cygnus | 20 4 -+ 35.3 | 40.3 4 0.8
3) El cimulo doble de estrellas en Perseus 2 14 + 56.7 | 102.7 — 3.1
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La 4* regién llama en seguida la atencién en nuestro dibujo (Fig. 15) por la uni'formi-
dad del signo positivo de (E,—E.), interrumpida tinicamente por uno solo negativo en-
tre las 15 estrellas distribuidas sobre una superficie celeste de aproximadamente
5 < 8 == 40 [1° mas o menos alrededor del punto: La~ 128°:B g~ —15°. Las 14 estrellas,
cuyos modulos promediados (m—M)~ 8™ (es decir distancia Verdader'a_R%O.élOO kpc),
y cuyos excesos observados de color importan en el promedio aritmético E,,=0716, es de-
cir el doble del promedio normal calculado E:= 4 0708, en si naturalmente todavia no
comportan una prueba definitiva. Pero es notable, que este refuerzo anormal de la inten-
sidad de la absorcién interestelar hubiera sido encontrado en un lugar de la via lactea,
donde “la zona de ausencia” de las nebulosas extragalacticas de Hubble (563 Fig. 3) posee
hacia el sud (hasta By~ —22°) una de sus mas largas sinuosidades tipo apéndice. Evi-
dentemente entonces nos encontramos aqui en nuestra capa galdctica de absorcién con un
lugar de irregularidad situado bastante cerca y en consecuencia al parecer bastante irreal-
mente grande.

En nuestras figuras 12, 13, 14, 15 hemos afiadido a cada estrella 4 valores caracte-
risticos designandolos:

— M + (Er»h_Ehl)
m — A[ Em

donde —M, m—M y E,, son siempre positives; los signos de estos 3 valores se han su-
primido por eso en las figuras. Por ser siempre los dos valores |[(E.,—FE:)| v |Ew|<1,
hemos colocado solamente de ellos las dos cifras que siguen a la coma. El grupo integro
de los 4 valores ha sido dibujado siempre en forma que el signo de (&,~—FE..) coincida
con el lugar de la estrella. Una gruesa raya vertical al lado izquierdo de dicho grupo debe
recordar que la luminosidad (visual) absoluta mencionada es igual a (M..) o'k, es decir
cuando es muy seguro, de lo contrario ella siempre es (M;30)uw . Conforme a lo cual las
agrupaciones con la raya vertical se destacan también, porque en las tales generalmente
E,—F,| es solamente una fraccién particularmente pequena del importe de E., escrito
debajo del mismo, aunque este tiltimo justamente en estas estrellas alcance muchas veces
valores especialmente altos debido a las grandes distancias de aquellas. Por lo demas los
signos de (E,.,—£FE,) aparecen diseminados bastante irregularmente en correspondencia
con el cambio indiscriminado de sitio que en la via lactea ocupan los lugares mas brillan-
tes 0 mas oscuros, mas ricos o mas pobres en estrellas, afectados una vez mas fuerte, otra
mas débil por la absorcién interestelar, al contrario de lo que queda indicado por nuestras
férmulas uniformes. La regién del interior y de los alrededores de la nube brillante de es-
trellas del Sagittarius (Ly=~332° hasta 347°y By~ +1° hasta —5°), considerada como la
méas densa entre todas las regiones del cielo por estrellas observadas por Stebbins, Huffer
y Whitford, demuestra esto evidentemente (Fig. 12). Estos tres autores (66 p 222-223)
va han llamado la atencién sobre el hecho de que en los sitios de la via lactea ricos en estre-
llas los excesos observados de color son generalmente menores que el promedio. Comproba-
ciones muy semejantes pudo realizar claramen e poco después también A. Wallenquist (130).
Esto se pone también de manifiesto p. e. en nuestra fig. 12 donde se ve que en tales sitios
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los signos negativos de (E,,—FE:,) predominan fuertemente. Por lo demas esto también
nos habia parecido claro con las pocas estrellas, cuyos excesos de color fueron observados,
por los tres investigadores citados, en el interior de las grandes nubes brillantes de estre-
llas del Scutum y del Sagittarius. Alld evidentemente la absorcién interestelar es gene-
ralmente algo reducida, aun cuando no mucho menor de lo que indican nuestras férmulas
generales promedias, de manera que la luz de las estrellas en estos lugares de la via lactea
llega mas facilmente hacia nosotros. El problema reside en saber, si por eso sblo queda
facilitada la visibilidad de estas gigantescas nubes brillantes de estrellas. Finalmente, to-
davia queda por subrayar que las estrellas cerca de p Ophiuchi (Ly=~321°;By~ +16°)
cuentan con fuertes excesos de color seguramente relacionados con la famosa “gran ne-
bulosa cerca de p Ophinchi”. Pues en verdad estos excesos de color, debido a sus grandes
dimensiones en tan alta latitud galdctica de ninguna manera ofrecen explicaciéon acepta-
ble en nuestras formulas generales.

No quisiéramos terminar el capitulo sobre “el esquema B—R—Z y algunas aplica-
ciones del mismo” sin haber indicado por lo menos sumariamente un punto que en el com-
portamiento de la absorcidon interestelar en este esquema quizas sirva para aplicar este
esquema a un problema moderno de la astrofisica teérica. Como es sabido hemos tabulado
en nuestro esquema B—R—Z de la absorcién interestelar en la tabla 14 no sélo las fun-
ciones particulares Sys0(B;E8), Siso(B;EB), S530(B;RB), Sg30(B,;Rp), sino también
algunas diferencias entre dos de estas mismas. Por causa de los hechos observacionales
naturalmente nos ha interesado en primer lugar un esquema de los excesos de color
E s0 450=Ss30—S450. Pero formalmente hemos tabulado también los dos excesos de color
Eys0530 (B;RB) ¥ Es30.630(B;Rp) aunque no aplicindolos directamente. Apesar de eso
esta labor no fué del todo inutil, pues en ciertas circunstancias nos puede sugerir inte-
resantes posibilidades. Para comprender esto, hay que considerar sélo el comportamients
por ej. del exceso de color Ey 5 530 (B;Rp ) en el caso de que la verdadera distancia Rp
sea una cantidad constante. Entonces podemos llegar a la siguiente rara constatacion (en
base a nuestras férmulas de absorcién) : pasando por el esquema a lo largo de cualquiera
linea recta inclinada de verdadera distancia constante Bs (véase por eso pag. 63) desde
B=90° hasta B=0°, el importe de un valor particular de absorcién, sea Syzn 6 Sicn O
Srao 6 Sgz0 0 ete., aumenta ininterrumpidamente hasta un maximo para B==0°, cualquiera
que sea el valor de Rp supuesto por lo demas constante; pero si el recorrido lo efectua-
mos en la misma direccién de nuestro esquema B—R—Z para un exceso de color, p. e.
E 50530 =S430—S530, llama la atencién que el maximum del exceso de color asi conside-
rado no ocurra recién para Z=0, es decir, cuando Rz = 0, para |B|=0°, sino antes, cuan-
do Z =const.todavia es=0 y |B|==0°. Los excesos de color E;30.630 ¥ E,30.630 demuestran
también un igual desplazamiento del maximo de todos los excesos de color, los que valen
para cualquiera distancia constante Rg del sol. Sélo el importe del desplazamiento fuera
de |B|=0° resulta siempre diferente para cada par de longitudes de ondas efectivas y
para cada distancia. Por lo demds ya observamos que todos los excesos de color de un
determinado par de longitudes de ondas efectivas alcanzan su méximo siempre a la misma
distancia Z=2Zm.. del plano galactico, cualquiera que sea la distancia Rp considerada que

se supone siempre constante.
Este raro comportamiento de los excesos de color en nuestro esquema B—R—Z Dbien
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puede facilmente resultarnos claro si volvemos a la historia de la formacién del mismo.
Con tal fin consideremos el comportamiento de las funciones de la absorcién interestelar
en las longitudes de ondas particulares resp. sus diferencias, es decir, los excesos de color
en la llamada columna vertical original del esquema. Resulta asi ésta, aquella columna ver-
tical, cuyos valores de absorcién debian ser calculados directamente por el empleo inevi-
table de las férmulas de absorcion (véase pag. 68), originandose los logaritmos de los va-
lores de absorcién de las columnags verticales vecinas por adicién resp. substraccién repe-
tida de 0.1 (Férmula [5] en la pag. 66). Por esta razén podemos simplemente tomar cual-
quiera columna vertical como columna original. Como ya se hizo en nuestra tabla 20 (en
la pag. 94) y en la tabla 22 (en la pag. 113) también ahora en la tabla 25 tomamos nue-
vamente para el mismo fin, por razones puramente practicas, la columna vertical, cuya di-
reccién visual se encuentra dirigida hacia la latitud galactica B=5°7 (cuyo lg esc|5°7|=1.0).
Los valores de las abscisas R;°; como también los valores de todas las ordenadas S (B==5°T7)
y E(B=57) pueden ser reducidos a la latitud galactica B=90° simplemente dividiéndo-
los por 10, y sus logaritmos conforme a eso disminuyéndolos de 1.

Bajando en la columna vertical de los lg S450(B;RB ) desde arriba hacia abajo, desde
los valores mayores hacia los menores, observamos entonces, que la diferencia de dos log S
directamente vecinos crece en efecto constantemente, pero nunca llega a ser >0.1, misn-
tras que la diferencia de dos lg Rg cualesquiera vecinos resulta siempre exactamente =0.1.
La consecuencia de eso relacionada con la estructura especial del esquema B—R—Z es
precisamente que Sy (B Ep=const.) llega a su valor maximo recién para Z=0, es decir
cuando [B,==0° cualquiera que sea siempre el valor de Kg que se supone constante. Lo
mismo vale para las funciones de absorcién S3 en todas las demas longitudes de
ondas particulares x. Ahora bien; si descendemos por cualquiera columna vertical de los
lg ' = Zg(S-,\l—S-,\z), por ej. lg E s 540, también en direccién de los valores mayores
hac’a los menores, observaremos entonces que la diferencia de dos lg E vecinos no sélo crece
ccnstantemente sino que para un valor muy determinado de Z excede el valor 0.1. La
consecuencia de eso es, que por ej. Fiso_530(B;Rp =const.) =mdximo, cuando justamen-
te este valor de Z=2,.,0. Para otra combinacién de dos longitudes de ondas resulta
también otro valor de Zn... Para un determinado par de longitudes de ondas siempre es
posible un solo valor de Z,.., cualquiera que sea siempre el valor de Rg =R=rconst. Pero
segin la ecuaciéon Z=RX sen B para astros en diferentes distancias constantes R seria
posible calcular diferentes latitudes galacticas B:EO0, en las cuales sus excesos de color
E (B;Kp =const.) llegarian justamente a su maximo.

En nuestra tabla 26 presentamos una compilacién de las distancias Z del plano galactico,
en las cuales las funciones de la absorcién selectiva

Ei30.150(B; R =const.)

E430_5:;O( ............ )
Esso630( oo, )
E43U—630( ............ ),

originarias de nuestro esquema B—R—Z de la absorcién interestelar de la tabla 14 llegan
a sus valores maximos Zu..=2 [E .. (R=const.)]. Ademas en la suposicién general de






TABRN 25

Valores de la funcion de la absorcion interestelar 4 y algunos excesos de color con sus logaritmos.
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TABLA 26

Valores maximos de los excesos de color de los astros a distancia constante
pero de diferente latitud galactica.

>\1‘>\2 R=const - E(B =900 R:const) Z“m-’-Z[Emax(Rﬂonsl)] B[Emax (R=c0nst)] Emax (B, R-const) [‘,(B= 0(;‘ R:((ms!)
430480 ( 0.05 .3 (08 033 1o
430-530 | 023 45 2% C099 0.60
530-630 1 Kpc. 0.10 16 0%9 125 0.4
430-630 034 22 173 214 1.00
1430 480 004 0.003 K0.7 6.08 0.08
430-530 0.16 =0.045+ 0002 10° 0.25 0.15
530-630 | 0.250 Kpc 0.09 ~0.016+ 0002 3% 031 0.10
430~630 0.25 =0,022 £0002 51 0.54 0.25
430480 0.02 ( 3 (1% 0.0 0.03
! 430-530 0.09 .45 26; 040 0.06
530630 | 0.100 Epc { 007 16 9° 0.2 .
L 430-630 1 01t 2 17 0.2 008 010

que la distancia considerada constante Rpfuera = 0.100 6 0.250 6 1.000 kpe, indicamos
también las latitudes gal4cticas correspondientes |B|[E . (R=const.)], en las cuales se
consiguen estos valores maximos de los excesos de color de las estrellas a distancias cons-
tantes si, pero a diferentes latitudes galacticas. Finalmente entregamos los mizmos valo-
res maximos de los excesos de color, a los efectos de compararlos, tanto al lado izquierdo
E (B=90°;R=const.) como al derecho E(B=0°;R=const.) para los mismos pares de
longitudes de ondas efectivas. La comparacion de estos dos excesos de color, citados ulti-
mamente, nos hace resaltar de paso, que entre las tres diferencias de longitudes de ondas
Ai— h2=430-530 resp. 530-630 resp. 430-63Cpp. vale en nuestro esquema B—R—Z de la

tabla 14 la notable relacién siguiente:

A

|
I

Ej, 3, (B=90°;R=const.) — Ey _;, (B=0°;R=const.)

seglin que sea R 0.250 kpe.

ARAVAYS

De la tabla 26 se desprende que justamente (E430_450) mez (R==co0nst.) ocurre para va-
lores tan pequefios de |Z| y |B| que resulta totalmente imposible verificarlos en el mate-
rial observacional de Stebbins, Huffer y Whitford (67). Pero, si se hubieran observado
por ej. los excesos de color Ey30.530(B;Rps=const.=1) de estas mismas estrellas, en-
tonces se hubiera sin duda inesperadamente descubierto que los mas fuertes excesos de

color (E430-530) mus (chonst.zl)z 0m99 se concentran —raramente— fuera del ecuador
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galactico alrededor de la latitud galactica |B|=~2°6, siendo el valor promedio del exceso de
color E“O_;-,OO(B:O";R=const.=1):0’960 solamente. De no ocurrir esto nuestras nue-
vas férmulas de la absorcién hubieran sufrido entonces de un error teérico. En cualquier
caso el método recién indicado ofrece la posibilidad de comprobar todavia las nuevas teo-
rias, siempre que exista el suficiente material apropiado de observaciones.

Por lo demas eso ya quedé comprobado, aun cuando en una forma algo diferente y
por cierto sélo parcialmente y sin pretenderlo. La desigualdad justamente recién d’scu-
tida del crecimiento de las diferencias de valores vecinos lg S resp. lg E en la columna
vertical original de nuestro esquema B—R—Z (Tabla 25) tiene una notable influencia so-
bre la curvatura de las curvas S(B=90°;Ry,°=2Z) resp. E (B=90°;Ry,°=Z%). Todas las
curvas de absorcién Sy (Z) de una sola longitud de onda aparecen en su totalidad curva-
das unilateralmente (véase la fig. 16a), mientras las Ey . %,(Z) =38,,(Z2)—5),(2) de la
absorcién selectiva presentan en su andar un punto de leve inflexiéon (pero cuyo

7 7 ,..). Véase la fig. 16b.

FIGURA 16

f} f/
2 (%) ) NN}/

epresentacion esquematica de una curva Sy (7)) b) Representacion esquematica de una curva Ky, 3 (Z) = Sy, (Z)-S:
je la absorcion interestelar en una unica longitud de onday,  de la absorcion selectiva entre dos longitudes de onda X, y X,

La inflexién es generalmente tanto menos pronunciada, cuanto menor la diferencia de las
dos longitudes de ondas efectivas del exceso de color. Por eso cuesta descubrirse en los
excesos de color E4sy 450(Z) observados por Stebbins, Huffer y Whitford. En vista de eso
tampoco puede observarse el menor indicio de lo mismo en las dos figuras correspondien-
tes de Oort (103 p 76 Fig. 1 y 62 p 244 Fig. 2); ademas la formula tedrica de Oort
(103 p 75; véanse también aqui las pags. 112 y 114) para el exceso de color no esta de
acuerdo con nuestros conceptos, debido a que en su curva tedrica no presenta punto algu-
no de inflexién. En las curvas teéricas de los excesos de color dicho punto de inflexion
ocurre cuando el exponente X de la ley »X de la absorecién interestelar selectiva no se le
considera ya como una constante universal (como lo hemos hecho en las investigaciones
tedricas de nuestro 3er. capitulo hasta la pag. 46), desde el momento que se ha aceptado
X=X (Z). (Mas tarde se anadi6 todavia la 22 variable independiente 3). Esta inflexion
en el transcurso de las curvas de los excesos de color se hace mas visible con
Ei30550(Z), Eg30-630(Z) y quizds todavia algo mas con Ey40.650(Z). C. E. Smith (119)
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pone a nuestra disposicién en la Fig. 5 de su trabajo “An investigation of selective ab-
sorption in the Aquila Region of the Milky Way”’, y en forma doble una curva “observa-
da” de excesos de color entre valores, bastante distanciados, de las dos longitudes de ondas
efectivas. Estas dos curvas de los excesos observados de color E,;; 545 (Z) proceden, cada

una, de regiones relativamente ricas en estrellas de la via lactea — una de 1-3'=+4°1, la

ofra de B=—"7°0 —, a saber de los lados en que la gran faja oscura divide en dos partes
la brillante via lactea en la constelacién Aquila. Smith ha deducido estas dos curvas
E 15.595(Z) recién a B=90°;R,,°=Z de las dos correspondientes Es15 595 (B;Rg) de su
Fig. 4. En su Fig. 4, siendo esta la inmediata anterior de su Fig. 5 por el senti-
do parece también indicarnos Smith el andar de la curva igualmente observada por él
E415.505 (B=—0°9;R_¢°) de los excesos de color de las estrellas que se encuentran en la
misma gran faja oscura de la via lictea. Esto demuestra evidentemente que, al abando-
nar el origen de las coordenadas, ella dobla primero hacia un lado (inesperado!) y luego
hacia el otro, lo que no aparece en la Fig. 4 de Smith debido a que sus observaciones por
la fuerte absorcién alrededor del ecuador galdctico no llegan lo suficientemente lejos co-
mo para poder comprobar esto también. Smith niega apodicticamente una deficiencia a
tales dimensiones en sus observaciones y para explicar tal fenémeno introduce la hipé-
tesis de una nube especial de absorcién que empezaria a una distancia, no muy grande,
pero que se propagaria con suficiente rapidez. En base al esquema B—R—Z de la absor-
cion interestelar, calculado por nosotros en la tabla 14, y a las propiedades especiales
poco ha mas detalladamente discutidas nos inclinamos en este caso también a rechazar lo
hipdtesis de una lejana nube oscura aislada, como lo hemos heche en la pag. 115 que sirva
de aclaracién a los fenémenos de color alterado observados por Seares (121) en los alre-
dedores del polo norte de la rotaciéon de la tierra. No siempre el andar extrafio de las di-
ferentes curvas de absorcién debe ser explicado por lugares muy especiales de irregula-
ridad (irregularidad que muchas veces se ha presentado en la forma inverosimil de un
cigarro) en nuestra capa galactica, antes por el contrario basta para ello considerar una
marcha completamente “regular’” de las mismas.

Dos propiedades extraordinarias de nuestras nuevas férmulas de la absorcién interes-
telar selectiva —la extrafia curvatura de las EM—M(Z) y el notable desplazamiento de los
maximos de la serie de valores E')Kl_)\2 (B;Rp==const.) hacia afuera del ecuador galact'-
co— esperan aun su comprobacién definitiva en el futuro. Nos parece sin embargo digno
de mencionar, que el fenémeno ultimamente citado ya ha sido observado, aun cuando hasta
ahora (casualmente?) todavia no en los excesos mismos de color, pero si en los espec-
tros de las estrellas a lo menos en las intensidades de las asi llamadas lineas in-
terestelares. Precisamente J. H. Oort ha llamado la atencién sobre este asunto en sus
dos investigaciones (103; 62) muchas veces ya citadas, sobre problemas de la astronomia
moderna en relacién con la absorcién interestelar. Ya en nuestra pag. 101 dijimos que
Qort (103 Tableau 3; 62 Table 4) por via estadistica habia determinado una especie de
fragmento de un esquema B—R—Z de la absorcién interestelar selectiva E439_450 ¥ —C0-
mo podemos afiadir ahora— simultdneamente también de las intensidades de la linea in-

terestelar K. Afortunadamente la distancia promediada 73-3 de todas las estrellas, trata-
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das de esta manera por Oort, es casi constante (=~ 0.800 kpc). Por consiguiente el resul-
tado de estas dos (casi idénticas) tablas de Oort resulta atin mas notable, a saber:

Con aproximacién creciente al ecuador galactico crece también

1) el exceso de color promediado 5430 s80 (B;Rp=const.—=0.800 kpc) fuerte e inin-
terlumpldamente hasta llegar casi con toda segur.dad a su maximo recién en
B=0°. [Segin los datos de nuestra tabla 25 sabemos ahora, que este maximo es

alcanzado y rebasado teéricamente muy poco antes de B=0°. Por lo demas esta
serie de los excesos promediados de color E430.4g50 calculados por Oort nos ha
ayudado mucho en nuestras investigaciones de las pigs. 116 etc.].

2) la intensidad promediada 1(B;Rs =const.—=0.800 kpc) de la linea intereste-
lar K con toda evidencia pero s6lo muy lentamente. Ademaéas llega con toda cla-
ridad al maximo ya entre |B|~=5° y 3°, para luego después descender algo nue-
vamente hacia el ecuador galdctico mismo. [Por esta razén Stebbins y Huffer
(64 p 254 Fig. 10), dibujando las intensidades del calcio interestelar, divididas
rigurosamente en grupos de intensidad en continuo (!) crecimiento, sobre la
faja de la via lactea, pudieron encontrar sélo una vaga concentracién galactica de
las mismas. Esta conducta de las lineas interestelares K es justamente la misma
que vislumbramos todavia para los excesos de color Ey30.530 (B;Rp =const.)

E530—630( ............ )
E430—630( ......... e s )

y semejantes y creemos poder observar en el futuro segin los datos de la ta-
bla 26 resp. 14].

Si las esperanzas teéricas tltimamente citadas se cumplieran mas tarde en lo que respecta
a los excesos de color, por el momento no revistirian importancia alguna. En todo caso
podemos adelantar la sospecha ain no suficientemente fundamentada, de que la intensi-
dad I=I(B;Rg) de las asi llamadas lineas interestelares pueda ser expresada como fun-
cién de la verdadera distancia Rg en la latitud galactica B posiblemente por funciones
matematicas cuya estructura seria muy semejante a la que hemos propuesto aqui para
resolver el problema de la absorcidn interestelar selectiva. Segin B. Lindblad (17a,
p 1029), refiriéndose especialmente a las extensas investigaciones de O. Struve, no caben
dudas, por asi decirlo, “que la intensidad es simplemente una funciéon de la distancia”.

J. H. Oort, de sus dos tablas recién citadas deduce, que la materia causante de la
alteracién interestelar del color, en todo caso, se deberia a una concentracién rigurosa-
mente galdctica, y que el gas interestelar, al parecer, de ninguna manera quedaria con-
centrado en tal grado. Los diagramas ya antes publicados por Stebbins y Huffer (64) en
su primera investigacion sobre los excesos de color de las (733) estrellas del tipo B —so-
bre la aparente concentracion galactica de los excesos de color E.: (=FE 34.450—0.05) por
un lado, y de las intensidades de la linea interestelar K por otro— concuerdan realmen-
te con los conceptos recién citados de Oort. Recordemos aqui nuevamente, que, segin las
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formulas de la absorcién interestelar propuestas por nosotros, la materia interestelar mis-
ma podria encontrarse concentrada espacial y muy fuertemente hacia el plano galactico,
sin que por ello esto debiera manifestarse necesariamente de la misma manera patente en
la distribucidn aparente de los excesos de color E430.530 (B;Rs=const.) etc., en los que exis-
te diferencia bastante grande entre las dos longitudes de ondas efectivas. De la misma
manera seria factible, que el gas interestelar se encontrara igualmente concentrado espa-
cial muy fuertemente en e] plano galactico, aun cuando esto de ninguna manera se mani-
festara realmente en la distribucién de las intensidades de las lineas interestelares mis-
mas. Con todo, resulta ain dificil pronunciarse sobre las demas relaciones comunes que
ligan €l polvo v el gas interestelares, maxime cuando ya son muchos los investigadores
que han hablado sobre el particular. Una unificacién de las fé6rmulas existentes (sélo se
diferenciarian en las constantes) para ambos fenémenos interestelares, no resultaria na-
turalmente libre de sospecha.






5). MODIFICACION POSIBLE

Antes de resumir el contenido de nuestra disertacién, deseariamos sugerir al mundo
cientifico se interesara por la simplificacién practica de una férmula muy en uso. Se
trata de la conocido féormula:

m—M-+5=+451lgr =—5blg = [30]
donde m significa la luminosidad aparente,

M la luminosidad absoluta, es decir la luminosidad de la distancia =10 parsecs
RO :

r la distancia de la estrella en parsecs

1
y n=—— la paralaje anual de la estrella.

r
Tomando en consideracidn los simples conceptos, que expresa esta férmula, para la apli-
cacién practica en masa de la misma resulta atn bastante incémoda, en cualquier caso
més incémoda que inevitablemente necesaria.

Ahora bien; habiéndose introducido en la astronomia estelar desde hace mucho tiem-
po el parsec como unidad generalmente usado, pareci6 logico tomar la luminosidad abso-
Juta de una estrella como su luminosidad aparente computada a esta unidad de distan-
cia (r=1 parsec). Sin embargo, parece, si no nos equivocamos, que Kapteyn y
van Rhijn (131) fueron los Gnicos profesionales que —alegando expresamente la argu-
mentacién recién citada— en su publicacién comin sobre la determinacién estelar-esta-
distica de las dos funciones basicas ¢(M) y D(r) que caracterizan la estructura de nues-
tro sistema estelar llevaron a la practica la expresién recién citada de la luminosidad ab-
soluta de las estrellas. Segin esto la luminosidad absoluta de una estrella se calcula segtn:

Mgop=m—5lgr =m -+ 5lg=x . [3] ]

Esta féormula [31], tiene sobre la [30] la pequefia ventaja de que en ella no actua el su-
mando 4 5, incémodo en la aplicacién estadistica, es decir en masa. Porque

M=5+m—>5lgr=5+m}+5lg= ,
de modo que M=54+Mkvr
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La expresién de la luminosidad absoluta por la cantidad M en vez de Mx,.r paulati-
namente se ha generalizado. Como por ej. escribe von der Pahlen (19 p 222) en su
Lehrbuch der Stellarstatistik, ella fué inventada en aquel entonces para evitar la circuns-
tancia, en si insignificante, de que las luminosidades absolutas de tantas'estrellas obtuvie-
ran valores negativos. Habiendo aumentado generalmente tanto la importancia y la can-
tidad de las estrellas consideradas absolutamente mas luminosas, hoy en dia se podria
en efecto objetar, que este fin fué conseguido por la férmula [30] s6lo muy precariamente.

En cualquiera de los dos tipos de luminosidades absolutas —sea el de la formula [30]
6 el de la [31]— de aplicarse el cambio de signo en la serie de dichas luminosidades reper-
cutiria siempre molestamente si uno tiene que interpolar otras tantas funciones depen-
dientes de la luminosidad absoluta. Asi nos ocurri6 en nuestros frecuentes esquemas
Kapteyn usados a titulo de prueba. Como dejamos indicado en la pag. 30, a eso se debe
el que hayamos introducido la nueva luminosidad absoluta W, vinculada con la acostum-
brada luminosidad absoluta M por la simple relacién:

W=M-+10

Por consiguiente: W=15+4+m—5lgr

Ademas hemos elegido simultdneamente una nueva unidad de distancia, a los efectos de
eliminar el molesto sumando 15:

lgr =3+1lg R
r= 1000 R

Como 7 fué medida en parsecs, resulta entonces, que R debe corresponder a la ya conocida
unidad del kiloparsec. En la nueva formula entonces

m—W=>5lg R [32]

la luminosidad absoluta W iguala a la luminosidad aparente de la estrella en la distancia
bastante grande de 1 kiloparsec. Ahora por el contrario las luminosidades absolutas de
todas las estrellas existentes (y luego también de todos los ciimulos globulares) llevan
uniformemente el signo positivo, y el médulo de distancia, libre de una constante adi-
cional, siendo asi directamente proporcional al logaritmo de la distancia, pero desgracia-
damente por causa del factor 5 aun no iguala directamente al mismo.

En este punto quisiéramos que también se tomara en consideracién lo que venimos
exponiendo. Pues, en un esquema Kapteyn o B—R—Z, en ‘una férmula del tipo 1301,
[31] 6 [32], el factor resp. divisor 5 resulta mas incémodo todavia que el sumando 5. Por
eso nos dirigimos al mundo cientifico y en especial a los observadores entre los astréno-
mos, para proponerles si no valdria la pena el modificar de antemano la escala de las
magnitudes aparentes m segin la siguiente simple ccuacién:

m=>5g
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Conforme a lo cual la escala de las magnitudes absolutas W sufriria idéntica modificacién :

W=5G

14

de tal manera, que la relacién entre la nueva magnitud aparente ¢, la nueva magnitud
absoluta G y la distancia R (en kiloparsec) resultara de la forma sin comparacién méas
simple:

g—G=Ilg R [ 33 ]
y asi entre M y G existiria la siguiente relacién:

w  M+4+10 M

En el sistema G de las luminosidades absolutas naturalmente predominaria asi también
un sclo signo positivo. En detalle valdra por ej.: la conversion siguiente:

TABLA 27

Diferentes sistemas de luminosidades aparentes y absolutas de los astros.

m g M— M — W —G

0 0 — 15 — 10 0 0
+ 5 + — 10 —- 5 + 5 + 1
- 10 + 2 — 5 0 + 10 + 2
+ 25 -3 0 15 + 15 + 3
+ 20 - 4 + 5 + 10 4+ 20 + 4
+ 25 + 5 4-10 =15 L 25 L5

Que muchisimas estrellas en la fé6rmula [33] (como también en la férmula |32]) poseen
un moédulo negativo de distancia resp. lg R, apenas si incomodaria. Porque a

lg R=9.---- - —10 corresponderia 0.100 kpc< R < 1.000 kpc
lgR=8.----- —10 . 0.010 ,, <R <0.100 ,,
....................... etC. . e e

Casi huelga senalar que todos los importes da absorcién interestelar en magnitudes, me-
didos en el sistema g, acusarian igualmente cifras 5 veces mas pequefias que en el sis-
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tema m. Muchas veces la férmula [30] aparece en la literatura cientifica también en la

forma
. m M

—_ —— —1

= X10 ® =10 °

para ser aplicada entonces estadisticamente sobre una gran cantidad de estrellas. Siendo
necesario por lo demas mas tarde dividir por 5 las magnitudes m (y M) de las estrellas,
o no podrian los observadores ahorrar a los teéricos esta labor en si innecesaria, empleando

m

de antemano un sistema de una magnitud g en vez de m, donde sea ¢ = — ?
5



6). RESUMEN

Aplicando el esquema de Kapteyn segin el método de Bok a los efectos de un anéli-
sis tedrico simultdneo sobre los recuentos azules y amarillos de estrellas de Seares,
van Rhijn, Joyner y Richmond de Mount Wilson del afio 1925, promediados sobre casi
todo el cielo, se encuentra una nueva comprobacién de la existencia de una absorcién in-
terestelar selectiva en el universo.

Solamente con la hipétesis de tal absorcién selectiva es posible obtener, por medio
de un analisis simultaneo, en los dos esquemas de Kapteyn (uno para las magnitudes apa-
rentes azules y otro para las magnitudes aparentes amarillas), una sola serie razonable
de los mismos valores de la distribucién verdadera de la densidad de las estrellas en las
capas separadas del espacio universal.

En las escalas de luminosidad usadas en los recuentos de estrellas seguramente exis-
ten algunos errores. Ademas es muy probable que las dos funciones de frecuencia de las
luminosidades absolutas de las estrellas (llamadas en forma abreviada: funciones de lu-
minosidad), que se utilizan para la construccién de los esquemas de Kapteyn, sufran una
variabilidad, parcialmente fuerte, con la distancia al plano central de la via lictea. Pero
varias investigaciones suplementarias demostraron que estos dos efectos no tienen in-
fluencia alguna esencial sobre el resultado final.

A la vez puede comprobarse, que esta absorcién interestelar no varia en forma pura-
mente lineal segin la distancia al sol, sino que toma mas o menos la forma de la funcién
arctg dirigida hacia los dos polos de la via lactea.

Los férmulas matemaéticas correctas de la misma son: (B==latitud galdctica; R=—ver-
dadera distancia) para las longitudes particulares de onda efectiva:

3.162 R | 2.833 R
S oo (BIR) =— S (BiR)—— _
e 3.162 R R 2.833 R
1+ 1+ _
0.398csc| B 0.338¢sc! B/
2.566 R S | 2158 R
S s (BIR) =— o (BR)——
h=ssop 2.566 R h=B0 2.158 R
1+ 1+

0.126¢sc!B| 0.016csc|B|
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La pregunta sobre la exactitud de las constantes no admite una respuesta directa en base
a un calculo de errores. Mas detalles de este problema se ven en las pags. 108 y 109. Estas
férmulas de absorcién no contienen término alguno independiente de la longitud de onda.
Por falta de longitudes de ondas efectivas, no se ha podido tomar en este trabajo resolu-
ci6n alguna sobre la existencia de tal término. Sin embargo por otro lado ya se sabe que
dicho término casi iguala a cero. Naturalmente que es concebible que estas formulas de la
absorcién interestelar representen sélo valores promediados sobre todo el cielo, puesto que
la absorciéon depende también en realidad de la longitud galactica. De estas férmulas re-
sultan las siguientes mitades de los valores de la absorcién interestelar computados desde
un polo al otro para las longitudes de ondas particulares:

S)\ = 130 L (900 ,w) —(m398 S)\ =480 [ (900 ; OO) —(m338

S)\ = b30 & (900 ’ CD) :Ol}]12;6 S)\ = 630 WP (900 ’ w) 2013‘016

y los siguientes valores de los coeficientes de absorcién

" AS(B;R)
=T (0)
AR
— mllim R—>0
en el plano central de la via lactea misma:
mag mag
Ty, - 430 p. (0) =3.162 T 50 pu (0) =2.833
kpc kpe
mag mag
T, _ 30 uy. (0) =2.566 T, _ 430 py. (0) =2.158 —
kpc kpe

Asi pues, nuestro sol no sélo se encuentra en medio de una capa de absorcién con-
centrada muy fuertemente en direccién al plano central de la via lactea, sino que la mis-
ma, en forma extremadamente tenue y aunque muy lejos, se extiende también hacia los
dos polos galdcticos (por lo menos hasta una distancia de = 1 kpc).

1

La conocida ley 2~ de la alteracién interestelar de color vale solamente para dis-
tancias muy pequenas Z del plano ecuatorial de la via lactea, mientras hacia afuera el
exponente X de esta ley disminuye fuertemente como funcién de esta distancia Z y de la
longitud de onda A. Para decirlo mis exactamente X=X (Z,)) en la férmula

SH. ( Au ) X

S A =130 430
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y detallado:

X (Z=00; x=480) =-1.5; X (Z=00,A=530)=—5.5;X (Z co:%==630) ~ —8.4
X(Z+£0;,n)=XZ AN )= FCOMSE. o e
X(Z=0;2\)=X( A ) =-1.0 =const. ........ =—1.0............... =—1.0

Las férmulas aqui anotadas de la absorcién interestelar recibieron su Gltima forma
debido a una especial consideracién estadistica de la alteracién interestelar del color ob-
servada en los ultimos afios tanto en los cimulos globulares como en las estrellas del tipo B.
Para construir estas nuevas férmulas de la absorcién interestelar aplicables lo méas facil
y rapidamente posible a cualquier astro, en cualquier latitud galictica B y distancia ver-
dadera R, o sea a la distancia Z=R sen B del plano central galictico, fué concebido el asi
llamado “Esquema B—R—Z” [pag. 63-69; 105-108; tabla 14 (en el sobre de la 3er. con-
tratapa) J.

La primera aplicacién de estas nuevas férmulas de absorcién a los médulos de dis-
tancia de los ctimulos globulares mejora considerablemente la posicién concéntrica de ellos
alrededor del centro de nuestro sistema galdctico en comparacién con la ley anterior de
la “csc pura” de la absorcion interestelar.

Si ponemos K= o0 en nuestras férmulas de la absorcidn interestelar, entonces las mis-
mas pasan a cumplir la ley de la “csc pura’”. Pero a los cimulos globulares aparentemente
mas préximos al centro galactico en la superficie celeste, y que por poseer también las la-
titudes mas pequenas se sumergen profundamente en la capa galactica de la absorcion,
nuestras féormulas les acreditan valores de absorcién que miden casi solamente la mitad
de los de la ley de la “csc pura”. Con tal proceder evitamos entonces especialmente una
asi llamada super-correcciéon de las distancias de estos importantes ctimulos globulares.

Por medio del ya citado esquema B—R—Z de la absorcion interestelar se dejan ex.
plicar mas o menos naturalmente toda una serie de otros fenémenos como por ej. la faja
de la invisibilidad de los ciimulos globulares en la via lactea, la absorcion selectiva entre
A=430py. y A=480 resp. 530 proéxima al polo norte de la rotacién de la tierra (latitud
galactica =-428°), el limite superior de aproximadamente una magnitud en los excesos
de color F30_530, Observados entre A =430 y 530w en las estrellas, cuya magnitud apa-
rente azul es <13%5.

De paso la prueba de las nuevas fé6rmulas de absorcién por medio de los excesos de
color EF 430450 Observados en las estrellas del tipo B y por medio de los médulos de distan-
cia (ms—DM) 550 de color alterado conduce forzosamente por via estadistica a una neo-de-
terminacién (pag. 122 tabla 23) completamente independiente de las luminosidades pro-
mediadas absolutas My3, de los tipos espectrales mas brillantes (¢B, cA; O; BO; Bl; B2)
entre las estrellas del tipo B.

Si se realiza empero esta prueba en particular considerando estrella por estrella, en-
tonces resulta, que una gran parte de los excesos de color E439_450 Observados en las es.
trellas del tipo B se puede explicar con bastante exactitud admitiendo una capa interes-
telar de absorcién en nuestra via lactea, eficaz segin las nuevas férmulas, en el caso de
que los tipos espectrales y especialmente las luminosidades absolutas por otro lado hubie-
ran sido determinados con suficiente exactitud para cada una de estas estrellas particu-

*



146 OBSERVATORIO ASTRONOMICO DE LA UNIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA

lares. Los fenémenos de alteraciéon de color, observados en la otra mitad de estas estrellas
en o entre diferentes longitudes de onda efectiva, seguramente (probablemente en su ma-
yoria) deben atribuirse tanto antes como después a que la luz de estas estrellas en su mar-
cha hacia nosotros ha pasado, a través de nuestra capa galactica de absorcién de construc-
cién por lo demas muy regular, por uno o por varios de los muchos lugares mas densos
o mas tenues du irregularidad. La probabilidad de eso aumenta especialmente con los
cumulos globulares diez veces mas lejanos.

En base a cierto comportamiento paralelo de la distribucién en nuestro esquema
B—R—Z7 entre los excesos de color calculados te6ricamente y las intensidades observadas
de las lineas interestelares del calcio, se adelanta la hipdtesis (aqui no mas detalladamen-
te investigada) de que posiblemente las ultimas podrian en teoria expresarse por funcio-
nes matematicas de la latitud galactica y de la distancia de las estrellas muy analoga-
mente como los primeros.

Finalmente se hace una propuesta practica en el sentido de introducir una modifi-
cacion a la escala de las magnitudes aparentes y absolutas de las estrellas.

Observatorio Astronémico de la Universidad Nacional

La Plata (Argentina)

Diciembre de 1942.
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