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Las estrellasqueobservamosno se formaron aisladamente,sino que lo hi-

cieron en gruposo cúmulos. Estossistemasestelaresrecibenel nombrede cúmulos

estelaresabiertoso galácticoscuandoestánconstituidospor estrellasde la Pobla-

ción 1. Los cúmulosabiertosse localizan preferentementeen el plano galáctico,y en

muchosde ellos estáteniendolugar aún una activaformación estelar. El proposí-

to principal de estatesisdoctoral es el estudio de la evolución dinámica de estos

sistemasestelarespor medio de simulacionesnuméricasy de la comparaciónde sus

resultadoscon datos observacionales.Con estefin se analizanlos efectosque,sobre

la dinámicade loscúmulos,ejercenvariosfenómenosdeinterésastrofísicotalescomo

el campogravitatoriogaláctico,la pérdidade masacausadapor la evolución estelar

y la presenciade binariasprimordiales. En estetrabajose presentanlos resultados

de másde un centenarde modelosde cúmulos,con poblacionescomprendidasen el

intervalo [100, 10.000]estrellas,calculadoscon NBODY5, un programaestándaren

el campode la DinámicaEstelarExperimental. Ue los mismossededucequeel me-

canismoprincipal que rige la dinámicade loscúmulosabiertoses la evoluciónestelar

de su distribución de masas,encontrándoseun comportamientodiferencial fuerte-

mentedependientede la población inicial del cúmulo. Los mecanismosresponsables

de la desintegracióííde los cúmulosabiertosson analizadosen detalle, proponiéndose

un modelo analítico que ajusta razonablementelos resultadosde las simulaciones.

Además,y con el fin de explicar el elevadonúmerode sistemasmúltiples observados

en cumulosabiertos,seestudianlosefectosque,sobrelos mismos,ejercela presencia

de unacierta fracciónde binariasprimordiales. El papelde las binariastambiénde-

pendede la riquezadel cúmulo y susefectosse interrelacionancon aquellosdebidos

a la evolución estelar. Por último, se abordala posibilidad de construir diagramas

de Hertzsprung-Russellteóricosa partir de lassimulacionesy compararloscon datos

procedentesde observacionesde cúmulosabiertosreales.
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Capítulo 1

Introducción

1.1 Introducción

Las estrellasqueobservamosno nacieron de forma aislada,sino que lo hicieron en

gruposestelareso cúmulosde mayoromenorentidad.Unagalaxiatípica puedeconte-

nermiles dc estasaglomeracionesestelarescuyaspoblacionessehallan comprendidas

en un intervalo bastanteamplio: desdeunaspocasdecenashastavariosmillones de

estrellas. En nuestraGalaxia estossistemasse han clasificadotradicionalmenteen

dos tipos claramentediferenciados:los cúmulosestelaresabiertoso galácticosy los

cúmulosglobulares(Binney y Tremaine1987;Regoy Fernández1988).

Los cúmulosglobularessehallan situadosen el halo galáctico;estánformados

por estrellasde la Población II, poseen una simetríaesférica evidente,contienen

entrevariasdecenasde miles y varios millones de estrellasy en ellos la formación

estelarparecehabersedetenidohaceya mucho tiempo. Actualmenteseconocencasi

doscientosde estoscúmulosen nuestraGalaxia.

Porel contrario,los cúmulosestelaresabiertossesitúanpreferentementeen el

plano galáctico;estánconstituidospor estrellasdela Población1, muchosde ellosca-

recendesimetríaalguna,contienenentreunasdecenasy unaspocasdecenasde miles

de estrellasy, además,en muchosde ellosestáteniendolugar aún unaactivaforma-

1



ción estelar. Junto a los dos tipos de cúmuloscitados,en nuestraGalaxia pueden

encontrarseotrasagrupacionesestelaresde menorentidaddenominadasasociaciones.

Actualmentese admitela existencia(le tres tiposde asociaciones,denominadasOB,

R, y T, querepresentanrespectivamenteconcentracionesdeestrellasde tipos espec-

trales O y E, nebulosasde reflexión y estrellasde tipo T Tauri en ciertas regiones

del cielo. Todaslas asociacionesparecenestarconectadascon nubes moleculares.

Las asociacionesestelarescarecende una simetríaevidentey en la mayoríade los

casospresentanuna estructurafilamentosacon unaelevadadispersiónde velocida-

des. Se creeque muchasde las estrellasqueseobservanse formaron en asociaciones.

Debido a limitacionesobservacionales,es muy posibleque algunoscúmulosabiertos

jóvenesformen parte,en realidad,de asociacionesmásextensas.Si el diámetroapa-

rentede estetipo de objetoses menor de 15 pc, se clasifican como cúmulosjovenes

y como asociacionesen casocontrario; peroexiste una incertidumbre notableen la

determinaciónde diámetrosdebido al bajo contrastede las zonasperiféricasfrente

a las estrellasde campo. En nuestraGalaxia se conocenmás de un millar de estos

sistemas,entrecúmulosabiertosy asociaciones.

El estudiode los cúmulosabiertosy las asociacionesestelaresaportainfor-

macionesenciala otroscamposde la Astrofísica,talescomo la formación estelar,la

evolución estelar,la cinemáticay la dinámicade sistemaestelarescon N pequeño,

formación y evolución de estrellasdobles y múltiples, estrellasvariables,estrellas

azuleserrantesy otros tipos de objetosexóticosen cúmulos. Los cúmulosestelares

en general, y los abiertos en particular, son herramientas clásicas en la investigación

tantode la dinámicaGalácticacomo de la astrofísicaestelary hansido usadostradi-

cionalmenteen la determinacióndedistancias,edadesy abundanciasmetálicasde las

distintaspoblacionesGalácticasy de susgradientesa travésdel disco Galáctico. Por

otra parte,al tratarsede muestrasde estrellascon la mismacomposiciónquímica e

idénticaedad, son los bancosde pruebaidóneos a la horade verificar la bondadde

los modelosde evolución estelar.Porúltimo, los cúmulosson los hogaresde objetos

2



estelarescuriosos que, como las cefeidas, las estrellaspeculiares,etc, son de gran

interésteoríco.

Aunquepuedeobtenerseuna cantidad relativamenteamplia de información

observacionalsobrela situaciónactualde estosobjetos,resultaprácticamenteimpo-

sible predecir en que sentidoevolucionaráno cómo eran en el pasadoúnicamentea

partir de esosdatos. La causaprincipal de estalimitación son los enormeslapsos

temporalesasociadosa los procesosevolutivoscaracterísticosde los cúmulosestela-

res. Afortunadamente,las interaccionesentrelas estrellasque los constituyenestá.n

gobernadaspor las Leyesde Newton, por lo quees posibleplantearsusecuacionesdel

movimientoy resolverlasnuméricamente,estudiandode estaformasu evolución a lo

largo del tiempo. Sin embargo,hubo queesperara la apariciónde las computadoras

paraqueestaposibilidad teóricase convirtieseen un hechofactible.

1.2 DinámicaEstelarExperimental

Los cúmulosestelaresse puedencontarentrelos objetosmásbellos y espectaculares

que puedenobservarsea travésde un telescopio. Aunque sus imagenesparecen

transmitir unasensaciónde quietudy reposo,en ellos estánteniendolugar violentos

procesosdinámicos, muchosde los cualesgenerangran partede las emisionesde

alta energíaobservadas.Sin embargo,en la mayor parte de los casos, las escalas

temporalesen quese desarrollanestosfenómenosson tan grandesqueel recursoa la

simulaciónnuméricaes la únicavía paraalcanzarun conocimientoprofundode este

tipo de sistemas.

Con el fin de situar el presentetrabajo en el marcode las investigaciones

realizadasen estecampo,en estasecciónseresumede forma breveel trabajollevado

a cabodesdelos años60, en quese comenzóa abordarnuméricamenteel estudiode

los cúmulos,hastanuestrosdías,en los queya hansido introducidosen los modelos

un buen númerode fenómenosastrofísicosde gran importanciaen la evolución de

estosobjetoscomo, por ejemplo,la pérdidade masadebidaa la evoluciónestelar,la
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formaciónde sistemasmúltiples, la presenciade binariasprimordiales,etc.

1.2.1 Perspectiva histórica

La fuerzagravitatoriaejercidaentredosmasaspuntualesvienedescritapor la Ley de

la Gravitación Universalde Newton. La obtencióndelastrayectoriasdelaspartículas

paraesteproblema,esdecir la resolucióndelas ecuacionesdel movimiento,essimple.

El problemade doscuerpos,como se le conoceen la literatura científica, es el único

de estetipo con soluciónanalítica. El problemade tres cuerposes el siguienteen

orden de complejidad pero, desafortunadamente,en estecasono se puedeobtener

unasoluciónde las ecuacionesdel movimientoen forma cerrada;tan sólo es posible

aproximarsea la solucióna travésde seriesfuncionalesde convergenciamuy lenta.

Algunasvariantesdel problemade trescuerpos,comoel problemarestringidocircular

o el de Hill si tienen,en cambio,soluciónanalítica(Marchal 1990). La situación más

general sería aquellaque incluyeseN cuerposen interacción gravitatoria. A este

problemase le denominaproblemade Ncuerposy la primerapersonaquepropuso

encontraruna solución generalal mismo fue el matemáticoWeierstrassen el siglo

pasado.A finales de siglo Bruns (1887) y Foincaré(1896) habíanexcluidoya ciertos

tipos de solucionesanalíticasal problema.

Las ecuacionesdel movimientoen el problemade 1V-cuerposvendríandadas

por:

(1.1) = Cm~ z m5(1 ~ ~ ~i, j=~,..<.,,
.7

dondeel sumatorioseextiendesobrelasotrasN — 1 masas. Parece lógico pensar que

si el problemade trescuerposcarecedesoluciónanalíticatampocose podráresolver

en formacerradael problemamás general. La únicaforma satisfactoriade abordar

el estudiodel sistemade ecuacionesdescritopor la expresión(1.1) es la simulación

numericacon la ayudade computadoras.El desarrollode estosdispositivoselec-

trónicosha permitidoincrementarnotablementela comprensiónglobal del problema
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de N-cuerpos y profundizar en los detallesparticularesde la dinámicade los cúmulos

estelares.La posibilidad de efectuareste tipo de experimentosnuméricosha dado

lugar al nacimiento de una nueva rama de la Astrofísica conocida como Dinámica

Estelar Experimental.

1.2.2 Los comienzos

En teoría, llevara cabounasimulaciónde estetipo puedeparecerunatareasencilla.

Se generanunascuantasmasaspuntualessometidasasusmutuasinteraccionesgra-

vitatoriasdescritaspor la ecuación(1.1) y se resuelvennuméricamentelasecuaciones

del movimiento,obteniéndoselas trayectorias. En la prácticalas cosasse compli-

can; para que uña simulacióntengasentidofísico debenverificarseciertas leyesde

conservación,entreellas la de la energía(si no se consideranprocesosdisipativos).

Encontrarmétodosnuméricosde integraciónprecisosy exactospararesolverlasecua-

cionesdel movimientono es difícil, perosi lo es, y mucho,hacerqueesos resultados

se obtenganen un tiempo razonable.

Los primerosestudiosnumerícosse remontana 1958,añoen‘el queSebastian

von Hoerner, por aquel entoncesen la Universidadde Gotinga (Alemania), llevó a

cabounassimulacionesde pequeñoscúmulosde 16 estrellas. Estasprimerassimu-

lacionesproporcionaronuna idea cualitativade los procesosque tienen lugar en los

cúmulos estelares: formación de sistemas binarios, triples y de multiplicidad supe-

rior, cuasicolisionesy escapede estrellasdel sistema.A finales de los años60 otros

investigadores,como 5. J. Aarseth y T. van Albada,habíanllevado acaboestudios

similaresa los de von Hoernery ampliadosusresultados.El procedimientoutilizado

enestosprimerostrabajosfue, agrandesrasgos,el descritoanteriormente,es el único

autoconsistentey se le conocecomo Método Directoen simulacionesde 1V-cuerpos.

La principal ventajadeestaaproximaciónal problemaesqueno sehacenhipótesisde

partidasobrela dinámicadel sistema,preservándosetoda la física subyacente,y su

principal desventajaera el elevadotiempode ejecuciónque requeríaunasimulación
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que hiciese uso de esta técnica. Hasta hace relativamente pocos años era inviable

abordarestudioscon más de mil estrellas. Como ejemplo, bastedecir que cuando

se inicio estatesis (hacemenosde cinco años)la duracióntípica de unasimulación

con mil estrellaserade unasemanade CPU, actualmentees de menosde 12 horas

y simulacionescon ío~ estrellas,como algunasde las presentadasaquí, requierende

unos40 díasde CPU en una máquinacomo el CRAY-YMP de nuestraUniversidad

(haceunosdiezañosla cifra hubieseascendidoa variosañosde CPU). Las computa-

dorasde la serie1-IARP-3,desarrolladasen la Universidadde Tokio (Sugimotoet al.

1990; Maki¡ío et al. 1990; Okumuraet al. 1992; Makino et al. 1993; Makino 1996,

1997), permitensimular cúmuloscon N=32.000en unos3 meses.

Por otra parte, a principios de los 60, U. Lynden—13e11y M. Hénon habían

indicado,trasefectuarcálculosteóricos,que los cúmulosevolucionaríandeformaque,

al escapargran partede susestrellas,las regionescentralesse contraeríancadavez

más,engendrandouna singularidadde densidadinfinita en el centréde los mismos.

Estefenómeno,denominadocatástrofegravotérmica,sólo hapodidoserconstatadoen

una minoría de cúmulosglobulares,lo que sugeríala existenciade algún mecanismo

dinámicoquepreservasea los cúmulosdel procesode contracción.A finalesde los70,

Aarseth mostróque la formación de un sistemabinario muy masivoen el centrodel

cúmulo facilitaba la detencióndel colapso. Estasbinariasdisminuyenpaulatinamente

su período y dominan las regionescentralesdel cúmulo, expulsandolas estrellas

cercanas.La existenciade este tipo de binariasexplicaría las emisionesde rayosX

observadasen algunoscúmulosestelares,tanto galácticoscomo globulares.

1.2.3 Modelos conservativos

Hastaprincipios de los años80 ninguna simulación que utilizase métodosdirectos

habíaintroducido el efectode procesoscomo la pérdidade masadebidaa evolución

estelaro el intercambiode masaen estrellasbinariasprovocadopor el incrementodel

radio de unao ambasde suscomponentes.Estetipo de procesosalteranfuertemente
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el comportamiento dinámico del cúmulo, ya que la situación apuntada en la sección

anterior no es establesi se consideranprocesosde pérdidade masa. En efecto, la

binaria masiva que se forma en el centro del cúmulo puede disociarsefácilmente

duranteun fenómenode supernovaen unao ambasde suscomponentes.Un modelo

queno incluyalos efectosdela evoluciónestelar,puedecalificarsecomoconservativo.

Juntoa la posibleformacióndeestrellasbinarias,triples o de multiplicidad superior,

el otro ingredienteimportanteen un modeloconservativode un cúmulo estelares la

inclusión del campogravitatorioGaláctico.Los cúmulosabiertosde nuestraGalaxia

sufren la interacción de las fuerzasde mareadel bulbo galáctico y esto influye en

los procesosque dan lugar asu desintegración.Así, diversos autoresseñalaronque

la presenciadel campo gravitatorio Galáctico facilita el procesode escapede las

estrellaspuestoque másallá de unadistanciasuperiora un cierto valor, la atracción

del centroGalácticosuperala generadapor el campogravitatorio medio del propiou cúmulo. A estadistanciase la conocecomo radio de las fuerzasde marea.
Por otra parte, un porcentajeimportantede los estudiosefectuadoshastalos

E años80 no incluían la existenciade un espectrode masasinicial paralas estrellas

del cúmulo; es decir, todas las estrellasdel cúmulo tenían la misma masa(modelos

monocomponentes).Estasuposiciónes muy pocorealistay tieneconsecuenciastras-

cendentalesen los resultados,sobretodoen los tiemposde vida mediosde loscúmulos

obtenidosa partir de las simulaciones.Si todas las estrellastienen la misma masa,

las interaccionesgravitatoriasentreestrellasindividualesson muy poco efectivasy

una estrellatardamucho tiempo en obtenerla energíanecesariapara abandonarel

cúmulo, aún en presenciade un campogravitatorio externo. Paraestos modelos,

los lapsos temporalesnecesariospara que el cúmulo desaparezcason anormalmente

elevados(hasta10 vecesel valor que podría deducirsea partir de los datos obser-

vacionales). La introducciónde un espectroinicial de masascambia dr&sticamente

la situación; las estrellasde mayor masainteraccionancon las de menor masaab-

sorbiendoenergíade las mismashastaalcanzarla equipartición. De estaforma las
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estrellas masivas adquieren cada vez más energía potencial y menos cinética lo que

hacequepueblenpreferentementelas regionescentralesdel cúmulo, mientrasque las

estrellaspoco masivasincrementansuenergíacinéticasituándosepreferenteníenteen

las regionesexternas.De estemodo se desarrollauna estructuradual núcleo—halo,

en la cual las regionesdel núcleo, preferentementepobladaspor estrellasmasivas,

sufrenfrecuentesincursionespor partede las estrellasmenosmasivasdel halo o ce-

rona, lo que provocaque éstasse hallen cadavez menosligadas al cúmulodebido a

sugananciade energíacinética y consiguienteincrementode velocidad. Estavisión

global de la evolución dinámica de un cúmulo tan sólo seríaválida para cúmulos

formadospor estrellaspoco masivaso paralos primeros instantesde la evolución de

cúmulosrealesen los que aún no se ha producidounaimportantepérdidade masa

debidaaevoluciónestelar.Juntoal campogravitatoriogalácticoexistenotros efectos

externosque puedenincluirse en las simulaciones,como las perturbacionesdebidas

a nubesmoleculares.La interacciónde un cúmulo estelarcon unanubede gaspuede

destruir el cúmulo fácilmentey de estaformase explicaría el númerorelativamente

bajo de cúmulos estelaresabiertosdetectados(Terlevich 1987). Este fenómenoes

particularmenterelevanteparadistanciasgalactocéntricasinferioresa 5 kpc.

Aunquelos efectosde un espectrode masassobrela dinámicade loscúmulos

estelareshansido estudiadosdesdelos primerosdíasde los estudiosnuméricos,hasi-

do apartir de los años80 cuandose hanrealizadoestudiosdeforma mássistemática.

Un conjunto de trabajosmásantiguoshabíancombinado,en muchoscasos,las apro-

ximaciones numerica y teórica al problema (Michie 1963; Spitzer 1969; ilénon 1969,

1971; Spitzer y Hart 1971b;Saslawy De Young 1976;Aarseth 1974;Spitzer y Shull

1975; Angeletti y Giannone1977a,b) obteniendolos ritmos de escapey señalando

la importanciade las binariasy de la pérdidade masa. Ya en los 80, Larson(1984)

estudióel modelo de un cúmulo con dos gruposde masaen la etapaposterioral

colapso inicial; Inagaki (1985) estudió tambiénsistemascon dos gruposde masas

principalmenteen la vertientede la equiparticiónde la energía; Inagaki y Saslaw
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(1985) hicieron un estudionuméricosistemáticode cúmulos multicomponentesuti-

lizando las técnicasde Fokker-Planckdesarrolladaspor Cohn (1980) y un espectro

de masasde ley de potenciassimple; Stodólkiewicz (1985) llevó acabosimulaciones

de cúmulosglobularesutilizando técnicasde Monte Carlo y unafunción de masasde

ley de potenciassimple; Terlevich (1983, 1985, 1987) incluyó el efectode diferentes

exponentespara la función inicial de masasen el comportamientodinámicode los

cúmulosestelares;dela FuenteMarcos(1993) realizó un estudiopreliminaracercade

los efectosdediferentesfuncionesinicialesde masassobreladinámicade los cúmulos,

continuandoel estudioen de la FuenteMarcos (1995) de unaforma más sistemáti-

ca; por último, Lee y Goodman (1995) estudiaronla influencia de una función de

masassalpeterianasobreel ritmo de evaporaciónde cúmulosglobularessometidosa

la acción del campogravitatorio galáctico,en la fasede postcolapso.De los traba-

jos anteriormentecitadossólo unospocos(Terlevich 1983, 1985, 1997;Stodólkiewicz

1985; de la FuenteMarcos 1993, 1995; Leey Goodman1995) han tenido en cuenta

la existenciade un espectrode masasrealista.

1.2.4 Procesosde interés astrofísico

Las estrellasque no pertenecena un sistemabinario, evolucionandesdeun radio

relativamente pequeño, cuando se encuentran en la Secuencia Priñcipal hasta otro

notablemente mayor, cuando se transforman en gigantes en las últimas etapas de su

evolución. La duraciónde la vida de una estrelladisminuyeconformeaumentasu

masainicial; es decir, cuantomás masivaes una estrella, tanto más rápidaserásu

evolución. Alrededor del 80% de la vida de una estrellatranscurreen la Secuen-

cia Principal del Hidrógeno, el restante 10-20% discurre mientras la estrella es una

gigante.Dependiendode su masa,al finalizar la fasede las gigantes,puededespren-

dersede suscapasmásexternasdandolugar auna nebulosaplanetariaparagenerar

posteriormenteunaenanablanca (si la masade la estrella progenitoraes inferior a

unas8 M®) o sufrir unaexplosiónsupernova(si la masaessuperioro igual a 8 M®)
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dandolugar a unaestrellade neutroneso pulsar (o a un agujeronegro,segúnseala

masa de la estrella progenitora). La inclusión de procesoscomo la pérdidade masa

debidaa evoluciónestelarafectadrásticamentea la evolución de los cúmulosestela-

res. La primeraconsecuenciade la inclusión de la evolución estelaren los modeloses

unafuerte diferenciaciónentrecúmuloscon bajo contenidoestelary aquellos otros

fuertementepoblados. Paralos primerosse observauna aceleraciónen su evolu-

ción, mientrasque paralos segundosseapreciala tendenciacontraria. Este tipo de

comportaníientodiferencialdependientede la riquezadel cúmulo ha sido puestode

manifiesto recientementepor el autor de estatésisy será analizadoen profundidad

en el Capítulo 5.

En los últimos años, el estudio de los procesosde intercambiode masaen

binariasha permitidoanalizaren detalle fenómenosde alta energíaque tienen lugar

en las regionescentralesde los cúmulosestelares,asícomo los procesosde fusión y

las colisionesestelaresque originan objetosexóticoscomo los de Thorne-Zytkowo

las estrellasazuleserrantes. En el casode las estrellasdobles, la évolución estelar

no es tan simplede introducir en los cálculos,y sólo recientementese han obtenido

progresos(Aarseth1996a;PortegiesZwart1996;Aarsethet al. 1997). Si dosestrellas

están ligadas, la presenciade una compañeralimita el tamaño máximo que una

estrellapuede alcanzardurantesu evolución hacia la ramade las gigantes,antes

de versefuertementeinfluenciadapor la presenciade su compañera.Este radio, a

partir del cual comienzanlas interacciones,recibe el nombrede radio de Roche. Si

la separaciónorbital entrelas componentesdel par se reducecomo consecuenciade

unaperturbaciónexternao si la estrellamás masivase expandeal evolucionarfuera

de la SecuenciaPrincipal, unade las componentes(la másmasivaen el último caso)

puededesbordarel limite de Roche. Parte de la masaquedesbordacae hacia la

compañera,el resto abandonael sistemasin interaccionarcon él. Si la masaque

abandonael sistemano es muy elevada,sus efectossobrela dinámicadel cúmulo

serándespreciables.
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El efecto de la pérdida de masa sobre la dinámica de los cúmulos comenzó a

estudiarsea finales de los años70. Los primerosmodelosconsiderabanúnicamen-

te un espectrode masasdiscreto,con dos o tres gruposde masas,en lugar de una

función de níasascontinua. Por tanto, todas las estrellascorrespondientesal mismo

grupoevolucionabanal mismo tiempo (Heggie lOSGa,b), dandolugar a enanasblan-

casde masaapropiada. Terlevich (1983, 1985, 1987) utilizó métodosdirectosy un

algoritmo de pérdidade masainstantáneaparaconfirmar que éstájuega un papel

dominanteen la evolución dinámicade los cúmulos. Susresultadosmuestranque la

pérdidade masaafectaal tiempo de vida medio de los cúmulosy al comportamiento

dinámicodelas binarias,encontrandoademásque las regionescentralesdelos cúmu-

los se expandena causade la misma. El autor (de la FuenteMarcos 1993) llevó a

cabotambiénun pequeñoestudioqueconfirmó las conclusionesde los trabajosde

Terlevich, enfatizandola importanciade lasexplosionesde supernovaen las binarias

de las regionescentralesde los cúmuloscon pocos miembros. La inclusión en las

simulacionesde fraccioííessignificativasde binarias primordiales,es decir sistemas

binarios ya formadosen el momentode la aparicióndel cúmulo, ha permitidola ex-

plicación de la elevadafracción de sistemasbinariosy de multiplicidad superiorque

puedenobservarseen la vecindadsolar.

1.3 Observacionesde cúmulosabiertos

Desde el punto de vista observacional las cuestiones más importantes están, en su

mayor parte, relacionadas con las ya mencionadas en simnulaciones. Durante muchos

años, la aparente falta (le estrellas poco masivas en cúmulos abiertosha sido una

cuestión de gran importancia (van den Bergh y Sher 1960; van den Bergh 1977).

Las simulaciones(Aarseth1971; Aarsethy Woolf 1972; Terlevich 1987) permitieron

constatarqueaunqueefectivamenteexiste unatendenciapequeña,perosignificativa,

a que las estrellas menos masivas abandonen el cúmulo antes que las masivas, este

proceso depende realmente de la riqueza del cúmulo. Este comportamiento está liga-
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do profundamente a la universalidad de la función inicial de masas; tema este bastante

controvertido, ya que una gran mayoría de investigadores abogan por tal universali-

dad,mientrasque un grupo menor sugiere que dicha función dependefuertementede

las característicasfísicas del medio ambientede formación estelar, particularmente

de la temperatura.La mejoraen los mediosobservacionales(apariciónde las cáma-

ras CCD) pareció haber resuelto la controversiaen favor de los primeros, ya que

en una gran mayoríade cúmulosfueron detectadasestrellaspoco masivasen canti-

dad suficiente. Sin embargo,un tipo especialde cúmulos, los pobrementepoblados,

continuabanmostrandouna incontestablecarenciade estrellaspocomasivas,aún en

los estudiosllevadosa cabocon la más modernainstrumentación.•La existenciade

estosobjetosparecíaconfirmar la no universalidadde la función inicial de masas;

sin embargo,las simulacionespresentadasen estetrabajoindican que,en el casode

cúmulospobrementepoblados(un centenarde estrellaso menos),la tasade escape

paraestrellaspocomasivases significativamentesuperiora la de las masivas,lo que

permitiría explicar los resultadosobservacionales.

Otracuestiónde indudableinterésastrofísicoes la cuantíadel porcentajede

binariasen cúmulos estelaresabiertos. Al contrario que en los globulares, se ha

descubiertoun elevado númerode sistemasbinarios en cumulosestelaresabiertos.

Sin embargo,el porcentajede binariasen la vecindadsolar pareceser superior al

50% lo que impondríaseverasrestriccionesa la fracción de binariasquedeberíaser

observadaen cúmulosabiertos,suponiendoque partede las estrellasqueseobservan

hayannacidoen ellos.

Otro temade granimportanciaes el destinofinal de los cúmulosabiertosde

nuestraGalaxia. Es evidenteque gran partede los cúmulosformadosen los últimos

cientosdemillonesde añosdeberíanmostraraúnunapoblaciónde unaspocasdecenas

demiembros.Se conocenmuypocosdeestosobjetos(restoso remanentesdecúmulos

estelaresabiertos),debidoaqueen muchoscasoslas estrellasquelos formansonmuy

debiles(de los últimos tipos espectrales).
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Recientemente,se hanpropuestonuevosobjetoscandidatosa queen ellosse

encuentrela ¡nasaperdidaque no se encuentraobservacionalmentecomo materia

luminosa. Las concentracionescompactasde objetos bariónicosseriancúmulos de

estrellasmuy poco masivas(quizás enanasmarrones). Como se ha señaladopre-

viamente, los cúmulosestelarescon todas suscomponentesde la misma masason

extraordinariamenteestablesy ademásextremadamentedifíciles de detectaren el

casode contenerobjetossubestelaresdebido a su bajo brillo superficial intrínseco.

1.4 Este trabaja

El propósitode estatesises analizar la evolución dinámicade estetipo de objetos

astrofísicos haciendo uso tanto de la teoría como de la simulación numeríca. La

consistenciade los resultadosobtenidosserácontrastadaen lo posiblecon los datos

observacionalesdisponiblesactualmente.

Estatesis,incluyetresprimeroscapítulos(considerandoel presente)de carácter

introductorio en los que se sitúael presentetrabajoen el marcode la DinámicaEs-

telar, y se repasasomeramentela terminologíaque seraampliamenteusadaen los

capítulosposteriores.Además,se indican, y justifican en su caso,el tipo de aproxi-

macionesrealizadasy sedescribenlos procedimientosde cálculoempleados.

A continuaciónse pasaal análisisde los resultadosobtenidos.Lo5 capítulos4

al 6 proporcionanunaperspectivaglobal delos mismos;por el contrario,los capítulos

7 al 11 se detieneneíí aspectosmásconcretos: el Capitulo 7 desarrollaun modelo

semíanalíticodel ritmo de escapede los cúmulos; en el Capítulo 8 se estudia la

formación de sistemasmúltiples; el Capítulo9 se dedica al estudiode los restos;en

el Capítulo 10 se realiza la síntesisde diagramasde Hertzsprung-Russellteóricosy

en el Capítulo 11 se analizanlas relacionesentrelos cúmulosabiertosy la dinámica

Galáctica.

Porúltimo, el Capitulo 12 serádedicadoaformularlas implicacionesastrofísi-

casde los resultadosobtenidos,extrayéndoselas conclusioííespertinentes.
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Capítulo 2

Modelos de cúmulos

2.1 Introducción

Este capítulo está dedicado a exponer la terminología empleada en el resto de las

secciones,prestándoseespecialatencióna los conceptosteóricosmasimportantesy

a las hipótesisimplícitasen los cálculosnuméricos,asícomo ala posiblejustificación

delas mismas.

Cuandoun sistemade masaspuntualesen interaccióngravitatoriaevoluciona,

lo puedehacerde dosformasnotablementediferentes. Puedesufrir un procesode

relajaciónviolenta (Lynden-Bell 1967; Saslaw 1969, 1973) en una escalatemporal

del ordendcl Tiempo de CaídaLibre en el sistema. En el transcursode estetipo

de proceso,la evolucióíí del sistemade 1V-cuerpospuedeconsiderarsecomo ausente

de colisionesy puededescribirsecon la ecuacionde Boltzmannno-colisional típica

(le los gases,estandolas trayectoriasde cualesquierapar de partículasausentesde

correlaciónalguna. Por otra parte, puedesufrir un procesode relajación colisional

(Jeans1929; Chandrasekhar1942) en una escalatemporaldel orden de N/logN.

Estefenómenoconducea la formaciónde un núcleodensorodeadopor un haloextenso

con una distribución de velocidadesmenos isótropaque en el núcleo. Duranteel

proceso,segeneraun flujo radial de masahacialas regionesperiféricasdel sistemay
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otro flujo de energíagravitacionalde ligadurahaciael núcleo. El estadofinal de este

procesoes la formación de una binaria extremadamenteenergéticaen las regiones

centralesdel sistema.Durante la relajacióncolisional se produceuna correlaciónno

despreciableentrelas trayectoriasde los distintos paresde partículasya que tienen

lugar encuentroshiperbólicosentrelas mismas.

2.2 El Tiempo de Relajación

De todoslos mecanismosqueconducenla evolución de los cúmulos, la relajaciónco-

lisional o relajaciónde doscuerposes el quese propusoen primer lugar. Consisteen

el intercambiode energíaqueseproducedurantelas aproximacionesa cortadistancia

entreparesde estrellasdel cúmulo. El efecto acumuladode multitud de estasinte-

raccionespuramentegravitacionalesgobernaríala dinámicade los cúmulos, teniendo

estalugar de forma tal queel sistemaevolucionasin alejarsemucho del equilibrio.

En 1929,Jeansrealizó una primeraestiníacioncuantitativade estaescalatemporal;

susresultadosfueron más tarderefinados y ampliadospor Chandrasekhar(1942).

La escalatemporalen la que estemecanismooperarecibeel nombrede Tiempo de

Relajación,definido por Spitzer (1987) como:

(2.1) — 0,065 < u2 >3/2

<ni> Q2 ln(0,4N)’

donde < u2 > es la velocidad cuadrática media de las estrellas del cúmulo, p es la

densidad espacial media del cúmulo, < ni > es la masamedia de’ las estrellasdel

cúmulo,Gesla constantede la gravitaciónuniversaly N es la poblacióndel cúmulo.

El coeficientenuméricode la fórmula anteriory el argumentodel logaritmo pueden

variar ligeramentesegúnseanlas hipótesisutilizadasen el cálculo de la vartacionde

las velocidadesduranteel encuentrode un par de estrellas.Además,estaescalatem-

poral dependedel espectroinicial de masasy dela posiblepresenciade subcúmulos

dentrodel propio cúmulo. Estaes la escalatemporaltípicaen queoperala relajación

colisional.
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En la expresión (2.1) aparece un cierto número de magnitudes que son locales;

es decir, dependen del punto del cúmulo que se esté considerando y además son

funciones del tiempo, por lo que el período de relajación no es fi mucho menos

constantedurantela evolucióndel cúmulo, ni es igual en cualquierregión del mismo.

Su valor es pequeño para las regiones centrales del sistema y mucho mayor para

aquellascercanasal radio de las fuerzasde marea. En muchoscasosse considera

más informativa otra magnitud denominadatiempo de relajaciónmedio, que es el

correspondientea la región del cúmulo que contienela mitad de la ¡nasadel mismo,

cuyo radio puededenominarseradio medio, Bm. Siguiendoa Spitzer (1987), esta

escalatemporalvienedadapor:

M112 R~/2
(2.2) trm = 0.138 < > G1/2 In (0,4 1V)’

donde M es la masa total del cúmulo.

La otra escala temporal empleada de forma asidua en el estudio de la dinámica

deloscúmulosestelareses el TiempodeCaídaLibre, TiempoCaracterísticoo Tiempo

Propiodel cúmulo, definido generalmentepor:

(2.3) — 2/?
II

donde fi es una medidadel tamañotípico del sistemay y es la velocidad media de

las estrellas del mismo. Luego esta escala temporal, mide el tiempo que tardaría una

estrellatípicadel cúmulo en atravesarlode un extremoa otro. Es la escalatemporal

típica en que opera la relajación violenta. Usualmente se escoge fi como el radio

vinal definido por:

(2.4) Rvir = —GM2/2 E,

donde E es la energíapotencialtotal del sistema,excluyendolas energíasde ligadura

de cualesquiera binarias primordiales. El radio vinal es comparable con el radio

medio del cúmulo. Utilizando la expresiónde la velocidadcuadráticamediade las
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estrellasdel cúmulo ( C Mifivir), el Tiempo Propio puedeescribirsecomo:

(2.5) t~(años) = 4,2 x 107(M®/M)1/2(R~~~/pc)3/2,

que es la unidad que habitualmente se emplea para medir el tiempo en Dinámica

EstelarExperimental.

2.3 Equipartición de la Energíay Segregaciónde Masa

El fenómeno de la relajación diferencia a las estrellas del cúmulo según su masa,

provocandouna tendenciaa la equiparticiónde la energíacinética de modo que las

estrellasde níayormasatienden a ceder partede su energíacinética a las estrellas

menosmasivascuandosufreninteraccionesgravitatoriascon ellas. Debido a ello, las

estrellasmásmasivastiendenaocuparlas regionescentralesdel cúmulo,ya queestán

másligadasa el, y las estrellasmenosmasivasmuestrantendencia‘a situarseen las

regionesperiféricasdel mismo, el halo. Al procesopor el cual todaslas estrellasdel

cúmulo tiendena alcanzarla mismaenergíacinéticase le denominaequiparticiónde

la energíay tienelugar en unaescalade tiempodel ordendel Tiempo de Relajación.

Al fenómenoasociadoqueprovocaque las estrellasmasivasocupenlas regionescen-

trales y las menosmasivaslas periféricasse le conocecomo segregaciónde masao

estratificaciónde masa. La escalatemporalen la queeste procesooperapuedeser

estimadacon ayudadela siguienteexpresiónobtenidapor Spitzer(1987)parael caso

de un cúmulocon dosgruposde masas:

(2.6) = 0,028(< u? > + < u? >)3/2
ni

1 m2pG
2 lnO,4N

donde los subíndices se refieren a los dos grupos.

Junto a estos procesos hay que mencionar otro más, que en cierto modo

compiteconla equipartición.Si unaestrellacon unacierta masani se mueve a través

de un sistemahomogéneodeestrellas,y sedespreciael efectode la autogravitacióndel

sistema,el movimiento de cadaestrellaestádeterminadoúnicamentepor la fuerza
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ejercidapor ni. Bajo estaaproximación,la suma de las variacionesde velocidad

radial es nula, perola de la velocidadtangencialno, obteniéndoseunacontribución

que da lugar a que la masa ni sufra una paulatina deceleración que va frenando la

estrellahastaque éstaalcanzael centrodel sistema.Este fenómeno~se conocecomo

Fricción Dinámica . La escalatemporalen queoperaesteprocesodependedemuchos

factores,incluida la densidadespacialdel sistema,por lo que es imposible obtener

una expresióngenérica.Sin embargo,estaescalatemporalpuedeescribirsecomo:

y

(2.7) tfd ~

siendo r la distanciacumulocéntricay y la velocidad de la estrellade masani. La

importancia de la Fricción Dinámica es mayor para las estrellas más masivas.

2.4 Dinámica de las estrellasdobles

En muchosde los modelos,cuyos resultadosse van a presentar,se’ha incluido una

cierta poblaciónde binariasiniciales; además,inclusoen los modelosque inicialmente

no incluyen binarias entre sus componentes se produce la formaci¿n, en una corta

escala de tiempo, de un pequeño número de sistemas dobles. El comportamiento y

relevancia dinámica de las binarias en los cúmulos se diferencia radicalmente según

seasu energíade ligadura (Heggie 1972, 1975, 1980a). Se dice que una binaria es

blanda (mit) si su energíade ligaduraes menor que la energíacinética media local

por estrella, y se habla de binariasduras (hard) en casocontrario . Dado que la

energíade ligadurade unabinariacon lasdosestrellasde la mismamasaes (envalor

absoluto)~b = Gni2/2ab, siendo a¿, el semiejemayor de la binaria, y quela energía

cinética media de una estrella, en virtud del Teoremadel Vinal, puedeescribirse

como E~ — GNni2/2flvir; la condiciónaproximadaparaqueunaestrelladoble de un

cúmulo pueda considerarse como dura es que su semieje mayor seat ap, = Rvir/N.

Si se consideraun sistemade unidadesen el que O = 1, E = —1/4, M = 1 y
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u2 >= 1/2, el semieje de la binaria es:

1

(2.8) ~ —

y el periodoorbital:

(2.9) T, = 1/27w
b

En ausenciade binariasiniciales, seproducela formaciónde un cierto número

de binariasblandas.Estasbinariassonde cortavida y su influenciasobrela dinámica

de los cúmuloses despreciable.Sin embargo,una binaria blandapuedeendurecerse

tras un númerode encuentroscon otras estrellasdel cúmulo (10-20 encuentrosen

media). Las binarias durasson extremadamenteimportantespara la dinámicade

los cúmulos ya que puedenperdurardurantelapsosde tiempo comparablescon el

Tiempo de Desintegracióndel propio cúmulo, siendopor tanto muy estables.Estas

binariaspuedenllegar a conteneruna fracción muy significativa de la energíatotal

de ligaduradel cúmulo.

Las binariasblandasse formanen procesospuramentedinámicos.La simple

consideraciónde la conservacióndela energía,permiteconcluirquees imposibleque

unadeestasbinariasseformeen un encuentrodedoscuerpostal como el considerado

en el procesode relajación colisional. Parala formación de una binaria blandaes

necesario,como poco, un encuentrode trescuerpos(si no se recurrea la existencia

de procesosdisipativosen el interior estelar),de formaque la terceraestrellarecoja

el excesode energíaque permitaa las otrasdos constituir un sistemaligado. Una

vez que se tiene un sistemaligado, se puedenproducir fácilmenteencuentrosentre

binariasy estrellassin compañera.El resultadode un encuentrode trescuerposde

estetipo puedeser uno de los siguientes:

1. Formación transitoria de una configuracióntriple (difusión resonante). Este

procesono es el que conducea la formación de un sistemajerárquico triple
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(y por tanto ligado); para que tenga lugar este proceso, es nécesario que una

cuartaestrellaabsorbael excesode energía.

2. Destruccióndel sistemabinario (ionización). La probabilidad de destrucción

delas binariasblandases independientede su excentricidadinicial.

3. Intercambio entre una de las componentesde la estrella doble y la estrella

incidente(intercambio).

4. Situación final igual a la inicial (encuentrohiperbólico). En este procesose

puedeproducir tanto un incrementode la energíade ligadurade la binaria

(endurecimiento)como unadisminución (ablandamiento)dependiendode si la

masa del tercer cuerpo es mayor o menor que la de las com+ponentesde la

binaria.

La escaladetiempo típicaen quetienelugarel endurecimientodeunabinariablanda

es (IIeggie 1974):

(2.10) te =

100

si el Tiempo de Relajaciónes t,. = (0, 1N/LnN)t~, se observaquepara N > 6 el

valor dado por (2.10) es menor que el propio Tiempo de Relajación.

2.5 Hipótesisimplícitas

En estasecciónse comentarány justificarán, en su caso,las principalesaproxima-

cionese hipótesisimplicitas en los modelosnuméricosque van a ser analizadosen

los siguientescapítulos. En primer lugar se consideraráel controvertidotema del

ordenen que se producela formación estelar,cuestión estade capital importancia

paralos modelosque incluyen los efectosde la Evolución Estelar. En segundolugar

se analizaránlos efectosde la posibleexistenciade segregaciónde masainicial; es

decir, que las estrellasde unadeterminadamasaseformen preferentementeen alguna
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región (central o periférica) del cúmulo. A continuacion se discutirá el tema de la

densidad espacial y música inicial. En último lugar, se justificará la no inclusión de

estrellasexternasal cúmulo en los cálculos. Las aproximacionesréalizadasparael

campo gravitatorio Galáctico serán analizadas en el capítulo siguiente. Además de

estashipótesisprincipales,debenincluirsealgunasotrasde menorentidadquese co-

mentaránacontinuación.No seha consideradola presenciade nubesmoleculares,ya

quesusefectosson menoresque los del campogravitatoriogaláctico(Bouvier 1971;

Wielen 1971; Terlevich 1987). Tampocose consideraránlos efectosdel remanente

gaseosoresultantede los procesosde pérdidade masadebidaa evolución estelar;el

gas abandonaráel cúmulo sin efecto sobrelas otrasestrellasdel mismo. En cúmu-

los reales,el gas escapadirectamenteo es absorbidopor el medio interestelar.Por

último, tampocose consideraráel efecto del intercambiode masaen binarias. Este

procesono afectarealmentea la energíadel cúmulo,ya queestematerial no escapa

del mismo; sin embargo,las binariassuelenocuparlas regionescentralesdel cúmulo

conformeésteevoluciona,y por tantosusefectospudieransersignificativos. Actual-

mente,la inclusiónde estosprocesosen simulacionesnumerícasse hallaen un estado

muyavanzado(Aarseth1996a).

2.5.1 Formación estelar

En los cálculossesupondráquetodaslas estrellasinician la fasede la combustióndel

hidrógeno(SecuenciaPrincipal del Hidrógeno,en adelanteSPH) al mismo tiempo.

Sin embargo,cuandolas estrellasnacenen una nube moleculardada,las de menor

masase contraenmáslentamentehacia la SPH. Las estrellasde mayormasase con-

traenmuchomásrapidamenteque lasmenosmasivas,por lo queseesperaque inicien

la SPHprimero. En estetrabajosesupondráqueparaun mismotiempodecomienzo

de la SPH, las estrellasmenos masivasse forman antesque las masivas,con lo que

ambasiniciarían las reaccionesnuclearesen la misma época. Auiique el orden en

queseproducela formaciónestelarestálejosde sersatisfactoriamentecomprendido,
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algunasteorías(Hayashi 1966) predicenque las estrellasde menormasaseforman

primero y cuando la temperatura de la nube sufre un ligero incremento causadopor el

inicio de las reaccionesnuclearesen las estrellasmenosmasivas,comienzala forma-

ción de las estrellasmás masivasa partir de la fragmentaciónde la nubeprogenitora.

Ademásexisten algunasevidenciasobservacionalesque favorecendicha conclusión

teórica (llerbig 1962; Iben y Talbot 1966; Cohen y Kuhi 1979;Adams et al. 1983;

Strom 1985); es decir, que las estrellasde menormasase forman antesy a lo largo

de un intervalo de tiempo mayorque las menosmasivas.Sin embargo,existenotras

evidenciasobservacionalesque sugierenla interpretaciónopuesta;en los diagramas

H-R de cúmulos muy jóvenes(NGC 2264, NCC 6530, la Nebulosade Orión o las

propiasPléyades)se ha encontradoquesólo las estrellasmasivashan alcanzadola

SPH, mientrasque las estrellasmenosmasivasse hallan todavíaa la derechadeella.

Pareceserqueestasestrellasestaríantodavíaen la fasede contraccióny no habrían

iniciado aún las reaccionesnucleares.De hechopareceque los resultadoscontrarios

descansanen las trazasevolutivasteóricaspre-SPH.Recientemente,Zinneckery sus

colaboradores(1993) hanpuestode manifiestoque aunquelas estrellasmenosmasi-

vasadquierensu masafinal antes,necesitanmástiempo para alcanzarla secuencia

principal de edad cero que las estrellasmasivas;éstastardan más en acumularsu

masafinal, peroevolucionanmásrapidamentehaciala SPH. De hecho,todoslas ob-

servacionesactualmentedisponiblesson consistentescon una formáción simultánea

de estrellasde todas las masas(Stahler1985; Schroedery Comins 1988).

2.5.2 Segregaciónde masa primordial

Otra cuestión de gran importanciaes la posible presenciade una segregaciónde

masa inicial en el cúmulo; es decir, la localización preferencial en una cierta región

del cúmulo de las estrellas de una determinada masa. Parece que la segregación de

masa pudiera estar presente ya en los primeros fases de la evolución de los cúmulos

estelares,según se desprendede las imágenesen el infrarrojo (Lada y Lada 1991).
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Si se aplica el Criterio de Jeans a una nube isoterma con condensacióncentral se

obtiene que las estrellas poco masivas deberían formarse en el centro del cúmulo y las

masivas en la periferia. Sin embargo,en las regionescentralesdeunanubemolecular,

la escala temporal en la que tienen lugar las colisiones entre los glóbulosgaseososque

constituyen la nube es menor que la escala temporal de caida libre dentro de uno de

estosglóbulos,por lo quecabeesperarque las estrellasmasivasse formencercadel

centrode la nube; los góbulosperiféricostienen unaprobabilidadsignificativamente

inferior de sufrir una colisión, por lo que permanecerancon un tamañomenorgene-

randoestrellasde menor masa. Sin embargo,éstano es toda la verdad, ya que la

formación de estrellasmasivasinducela generaciónde frentesde choquequepueden,

asu vez, facilitar la formación,en las inmediacionesde estrellasmasivas,de otrasde

menor masa. También las explosiones de supernova pueden inducir la formación de

estrellaspoco masivas.Dadoque,actualmente,no existenpruebasconcluyentesque

permitanafirmar categóricamentela existenciade segregacióninicial de masaen los

cúmulos,no se consideraráestefenómeno.

2.5.3 Densidad estelar

La cuestión de la densidadespacial inicial en los cálculos tiene, bajo cierto punto

de vista, una importancia marginal, ya que en una escalade tiempo del ordendel

Tiempo de Relajaciónel sistemaolvida las condicionesiniciales. La mayoríade los

modeloscalculadostienen una distribución espacial uniformementeesférica. Para

el casode los modeloscon N más grande,tambiénse hanempleadootrasdensida-

des: proporcionala la inversadel cuadradode la distancia al centrodel cúmulo y

densidadde Plummer (1911)o polítropocon índice de politropia igual a 5. Ambas

proporcionanconfiguracionesnotablementemás concentradasqueel casouniforme.

Los efectosde las diferentesdensidadesespacialesiniciales sobrela dinámicade los

modelosse restringena las primerasetapasde la evolución de los mismos,siendo

la evolución a largo plazo completamentesimilar. El principal efecto global es una
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ligera dismínucion del tiempo de vida, para los modelos másconcentrados. En cuanto

a la distribución de velocidades iniciales, para los modelos uniforme y de Plummer

es tal que la configuración inicial es de equilibrio; en el caso de la otra densidad,

las velocidades son aleatorias, por lo que se parte del no equilibrio. Debido a ello,

estetipo de modelosse desintegranantes. Exceptodondese diga lo contrario los

resultadosque seexpondránen los capítulos4 al 6 han sido producidosa partir de

configuracionesuniformementeesféricas.Otra cuestiónquepuedeafectarde forma

profunda a las simulacioneses la posible presenciade subagrupaciónesiniciales en

los cúmulos. Este aspectofue estudiadopor Aarseth y Huís (1972) llegandoa la

conclusiónde que la evolucióna largo plazode los modelosno era significativamente

dependieíítede la existenciainicial de subcúmulos.

La cuestióndela importanciadela densidadde masainicial és másdelicada,

puestoque los modelosestánsometidosal campogravitatorioGaláctico. Segúnsea

aquella, la influencia del campoexternovaria. Un valor típico para la densidadde

masainedia en un cúmulo real es 1,3 M® PC3 (Lohmann1971, 1976a,b, 1977a,b,

1979) con un rangode 0,5-3,2 para una muestrade 11 cúmulos. Paralos modelos

con 1V < 750 se ha empleadola misma densidadestelar media pero no la misma

densidadde masamedia. Paraesosmodelos,la densidadde masamediaestáen el

rango6-12 Me pC3. Estosvaloresson tambiénconsistentescon otros provinientes

de observacionesmásrecientes(Margulis y Lada1984;McNamaray Sekiguchi 1986;

Leonardy Merritt 1989;Liebert et al. 1994).

2.5.4 Estrellas de Campo

Los cúmulos abiertosaparecenrodeadospor estrellasajenas,en muchos casos,al

propio cúmulo. En los modelosque se van a desarrollarse va a ignorar el efecto

queestasestrellasde campopuedanejercersobreel cúmulo. El posibleefectode las

estrellasde camposobrela dinámicade los cúmulosestelaresfue estudiadopor vez

primerapor Rosseland(1928). Estasestrellaspuedenperturbarel movimientode las
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quecomponenel cúmulo y, en principio, puedentransferirsuficientemomentoauna

estrellaindividual paraqueescapedel campogravitatoriodel cúmulo. De estaforma,

el cúmulo puedeperder estrellasgradualmente.Sin embargo,la escalatemporalen

la que el cúmulo se disiparíadebido a esteprocesoes > 1010 años,mucho mayor

que el tiempo necesariopara que un cúmulo abierto medio se desintegrede forma

completa. Por tanto, en general,puedeconsiderarsedespreciableel efecto de las

estrellasde camposobrela dinámicade los cúmulosabiertos. No obstanteexisten

cúmulosabiertos con edadesde varios miles de millones de años; paraestetipo de

objetossi seria relevantela influencia de las estrellasde campo. De hecho,algunos

de los modelosque se van a presentartienen tiemposde vida superioresa 6 x ío9
años,por lo que paraellos podría haberuna influenciasignificativa de esteproceso.
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Capítulo 3

NBODY5

3.1 Introducción

En estecapitulo se exponenbrevementelas principalescaracterísticasdel programa

empleadoparallevar acabolos cálculos,con los queseobtienenlos resultadoscuyo

análisis constituyeel núcleo de estatesis. La díscusion se concentraráprincipal-

mente,en las unidadesy el métodode integraciónempleadosen los cálculos. En la

últimaseccionsecomentaránaspectostécnicosrelacionadoscon los rfiediosde cálculo

utilizados.

NBODY5 es un programacodificadoen FORTRAN, desarrolladopor el Dr.

S.J. Aarsethen el Instituto de Astronomíade la Universidadde Cambridge(R.U.).

Dicho programa es fruto de la experiencia del Dr. Aarseth durante más de 30 años

en el campo de la Dinámica Estelar Experimental (Aarseth 1985, 1994, 1997).

3.2 Unidades

Ademásde las unidadesnaturalescomo el Radio Medio, el TiempoFropio, etc, en la

presentaciónde los resultadosen DinámicaEstelarsueleusarseel llamadosistemade

unidadesestándarnormalizado(Heggiey Mathieu 1986) o unidadesde N-cuerpos.
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En estesistemala masamedia es 1/1V, el Radio Vinal vale 1, 0 es 1, la unidad

de velocidad (velocidadcuadráticamedia) es 1/v’~, la energíatotal inicial tiene el

valor de -1/4 y el Tiempo Propio es 2~k. En los restantescapítulos,a la hora de

mostrarlos resultadosse emplearáel sistemade unidadesestándar,exceptodonde

se haga notar explícitamente. Porejemplo, las longitudesseránmedidasen parsecs

(3,085721x 1016m); el tiempo, en muchas de las figuras,estaráexpresadoen unidades

normalizadas(1/x/~ t~) y en las restantesen añosjulianos.

El sistemade unidadesestándarnormalizadogarantizala máximaeficiencia

numerícaen loscálculos,aunquela principal razónparasu utilización esquefacilita la

comparacióndel trabajorealizadopor los diferentesinvestigadores.La equivalencia

de estesistemade unidadescon el S.L. es la siguiente:

(3.1) U.T. = 1,3 x 1015 N1/2 (M®! < m >)‘/~ (fivir /pc)~”~ 5,

(3.2) U.L. = 3,1 >< 1016 (Rvír/pc) m,

(3.3) U.M. = 2,Ox 10301V (<ni> /M®) kg,

(3.4) U.V. = 23,8 N”2 (<ni> /M®)í/2 (pc/R,ir)1/2 m/s,

(3.5) U.E. = 1,1 x i0~ N2 (< ni > /M®)2 (pc/Rvir) 3

siendo < ni > la masa media de las estrellas del cúmulo.

3.3 Campogravitatorio galáctico

Las ecuaciones del movimiento de las estrellas de un cúmulo consideradas puntuales

vienendescritaspor la Ec. (1.1); sin embargo,los cúmulosabiertossehallansituados

preferentemente en el plano Galáctico, de modoque están sometidosa la acciónde un

campo gravitatorio externo que debe ser incluido en los cálculos si sé desean obtener

resultados con tina cierta aplicabilidad. Las ecuaciones del movimientode un cúmulo

sometidoal campo gravitatorio de la Galaxia son similares a las ya comentadas,

introduciendounafuerzade mareasimplificada. Utilizando un sistemade referencia
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rotantecentradoen el cúniulo y con el eje z dirigido radialmentehacia afueradel

Centro Galáctico, se tiene para la i-ésimaestrella (considerada puntual):

(3.6) it¿ =GZ m»g f) —i’—21?xfj j#.i,
—M3

donde el sumatorio se extiende sobre las

gravitatoria galáctica dado por:

(3.7)

otras1V — 1 masas. T es el tensor fuerza

(T,

w=Io
o

Por tan

(3.8)

rn»x
1 — — ~1 z1

fu
3. — —-

lb (y~

—

con las constantesde Oort por las expresiónes:

‘1’, = —4A(4—B),

T
1 y ~‘2 estánrelacionados

1.9)

/1
-- t-~~

siendop la densidadde masalocal. T1 es la componenteradial y ~‘2 es el gra(liente

vertical de fuerzas,que puedeser consideradoconstantesi la altura~de la estrella

sobreel plano Galácticono es muygrande(menorque0,5 kpc). El gradientevertical

de fuerzas, al tener sgno negativo provoca la pérdida de la simetría esférica, dando

lugar a. un achatamieííto (le los cli nulos estelaresabiertos.

Las constantesde Oort vienendadaspor:

(3.11) A =

(3.12) E =
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donde 11c es la velocidad circular galactocéntricadel cúmulo y R es la distancia

galactocéntrica, siendo w = Vc/R la velocidad angular. La densidad de masa en

el plano Galácticodependede la distanciagalactocéntricaconsiderada. Como la

luminosidad del disco Galáctico decrece exponencialmente conforme la distancia ga-

lactocéntrica aumenta, es posible considerar un modelo igualmente exponencial de-

creciente para la densidad de masa del disco (despreciando los efectos de la materia

oscura): p = poe kR, siendo Po la densidad en el Núcleo Galáctico, cuyo valor es

de 5 >c 106A4®/pc3. Si se considera que la densidad de masa a 8,5 kpc del Centro

Galáctico (vecindad solar) es aproximadamente 0,11 M®/pc3, se tiene que la cons-

tante k vale 2,1. Los valores utilizados para las constantes de Oort en la vecindad

solar son: A = 14,4 km &~ kpc’, B = -12,0 km s1 kpc’ (Kerr y Lynden-Bell

1986). En un sistema rotante, el punto de Lagrange, será aquel en el que la fuerza de

marea se iguala a la fuerza de interacción gravitatoria mutua. Despreciando términos

de segundoordenen la fuerzade mareay aproximandoel potencialgravitatorio por

el de una masa puntual situada en su centro se tiene:

(CM)
1!8

(3.13) rj

que sedenominaradio de las fuerzasde marea.

Cuandose incluye el campogravitatoriogaláctico,la constantequejuega un

papel análogo al de la energía total de un cúmulo aislado, es la Integral de Jacobi-

Painlevéescritaen el sistemarotante. Estaviene dadapor:

(3.14)

N

— r~ 2 1 X~ + (términos de orden superior)j=1,j#i
donde y1 es la velocidadde la estrellaen el sistemarotante. El principal efectode

estaperturbaciónexternaes incrementarel ritmo de escapecon respectoa cúmulos

aislados.
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3.4 Algoritmo de integración

La naturalezafuertementeno lineal de las interaccionesgravitatorias,planteamuchos

problemasala horade resolverlas ecuaciones (3.8) de forma numérica;de hecho,los

sistemas de N-cuerpos son altamente caóticos, aumentando su caoticidadconforme

1V disminuye(N =3). Puestoqueel cálculode las fuerzasde formadirectaes muy

costoso,seriadeseabledisponerde una formulaciónen diferenciasquedisminuyael

esfuerzode cómputo. NBODY5 adoptael esquemaen diferenciaspropuestopor

Ahmad y Cohen en 1973. La idea básica de este esquema de cálculoes representarla

fuerza total ejercida sobre una partículamediantela sumade doscontribucionesque

sonevaluadaspor separado.El efectode las partículasvecinasgenerala denominada

componenteirregularquedebeser actualizadamás frecuentementepuestoque varia

fuertemente. La contribución de las partículasmás alejadasvariade forma mucho

más suave,dandoorigen a la llamadacomponenteregular. Bajo estasconsidera-

ciónes, la fuerzasobrecada partículase evalúa sumandolos dos polinomios a que

dan lugar las doscontribucionesanteriormentecitadas.Las coordenadasson primero

predichashastaft’), siendoestala derivadaprimeradela fuerza. Estascoordenadas

son empleadasparaformar las diferenciasdivididas hastaorden 4 en la fuerza,que

permitencalcular las coordenadasy velocidadespara un tiempo t conocidaslas de

un tiempo to anteriormediantelas expresiones:

IV É(k)
(3.15) f(t) = f(to) + 6~(to)At+ ~ (t0) (At)

2 + z (to) (At)(k±2)

(3.16) i3(t) = ~(to) + ~(t
0) IV É~

10(t) (At)(k+í)
ni

1 At+Z
k=I ~ (k+1)!

donde¡Sí = — to y É/k> = ry) + p(k) k — 1, ..., IV. El ciclo de integraciónse

completaeligiendo los nuevospasostemporalesdadospor:

F E(’
1) +

(3.17) ¡St= flp(í) FU”) +
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dondeij es un parámetroadimensionaldetolerancia,con distinto valorparalas partes

regulare irregular,respectivamente,de la integración. De estaforma, seminimiza el

númerode sumasnecesariasparaobtenerla fuerza.La evaluaciónde la componente

irregular obliga a mantenerlistas con las partículasmás proximasa cadapartícula

considerada.El radio de la esferaque contienelas partículasque se incluyen en las

listas de vecinoses un parámetrode entrada. Los dos polinomios que permitenel

cálculodelascomponentesregulare irregular dela fuerzasonevaluadoscon diferente

paso temporal. La componenteirregular es evaluadamucho más frecúentemente.

Esta disposiciónde los cálculospermite un rangodinámico muy grande (del orden

de 106) en cuantoa los pasostemporalesse refiere, asociadocon la realidad física

de la diferenciade densidadestelarentre las regionescentralesy periféricasde los

sistemasa estudiar. Globalmente, el método puedeclasificarsecomo un método

predictor-correctorde Adams-Bashforth-Moultonde cuartoordende pasotemporal

individual y variable.

Inclusosi no estánpresentesal comienzo,la evolución dinámicade un sistema

de 1V-cuerpos,como los queseestudiaránen estetrabajo,inevitablementeconducea

la formaciónde binarias, las cualestiendenaendurecersecon el tiempo. Una binaria

duracompleta,al menos,1V periodosduranteun Tiempo Propiodel sistema;la si-

tuación puedesermuchomásproblemáticaen el casode unabinariamuyenergética.

Por otra parte, el paso temporal de la componente irregular es proporcional a fi3/2,

siendo fi la distanciaentrelas partículas,lo que puedegenerarpasosde integración

extremadamentepequeñosen el casodel pericentrode una binaríadura. Estasdos

circunstanciasobligan al diseñode un algoritmoespecializadoen la regularizaciónde

tales situaciones.Las aproximacionesa cortadistanciade dos cuerposson tratadas

adecuadamente por medio de la regularización de Kustaanheimo-Stiefel (Kustaanhei-

moy Stiefel 1965)quetransformala ecuaciónsingularen la deun osciladorarmónico,

en el cual el pasotemporales independientede la excentricidad,desapareciendode

esaforma la singularidaden el pericentro. Ya que en la situación actual, la fuerza
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externa es una perturbación al término dominante debido al encuentro cercano, so-

lamentehayque incluir un númerorelativamentepequeñode partículaspróximasen

los cálculos. De hecho,estealgoritmopermite el movimientono perturbadocuando

no hay partículascercanasquepuedanperturbarel paren interacción.En estecaso,

el centrode masasdel par puedetratarsecomo sí fueraunapartículaindividual. De

estaforma, la integraciónglobal sedescomponeen centrode masasmásmovimiento

relativo regularizado. Este algoritmo puedetrabajar con un numero arbitrario de

pares. En las simulaciones,cadabinaria tiene un tratamientode regularizaciónde

Kustaanheimo-Stiefelasociado.

Ya se comentó que las binarias duras evolucionan gracias a las interaccio-

nescon otras partículas,siendolas más importantes,aquellascon menorparámetro

de impacto. Este tipo de interaccionesno son tratadasde forma eficiente por el

procedimientode regularizaciónanteriormentedescrito. Por ello, y parael casode

interaccionestriples energéticas,se diseño un algoritmoespecializado(Aarsethy Za-

re 1974), la regularizacióntriple. Este algoritmo consiste,a grandesrasgos,en la

introducciónde dos transformacionessimultáneasde Kustaanheimo-Stiefel.Sin em-

bargo, la inclusión de las perturbacionesdebidasa los vecinos mas cercanoses de

grancomplejidad,por lo queestetratamientosereservaparacasosen los que la per-

turbaciónexternaal sistematriple esdespreciable,pudiéndoseconsiderarestecomo

aislado(ausentede perturbaciónexterna). La situación puedecomplicarseaún mas

si son cuatrolas partículasimplicadas. Pararegularizarestetipo de situacionesHe-

ggie ha diseñadoun tratamientoanálogo(Mikkola 1985), denominadoregularizacion

cuádruple. Peroen estecaso,la inclusión de las perturbacionesexternasal sistema

ocasionadaspor la presenciade vecinoscercanoses, incluso máscomplejaqueen el

caso anterior. Por tanto, este tratamiento sólo es empleado si la perturbación exter-

na es completamente despreciable. Las consideraciones anteriores justifican que estos

dos tratamientos sean utilizados únicamente cuando el subsistema puede considerarse

aisladode interaccionesexternas.
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El recientedesarrollode la regularizaciónmúltiple ha llevado a la obtención

del llamado Método de la Cadena(Mikkola y Aarseth 1993). Estemétodo es una

generalizaciónde la regularizacióntriple, dondeunacadenade vectoresinterparticu-

laresesseleccionadaparasertratadapor el algoritmodeKustaanheimo-Siefel,dando

lugar a una regularización en cadena. La cadena puede incluir un número arbitrario

de miembros en teoría, aunque su máxima eficiencia se alcanza con un número de

miembros entre 3 y 5, en el caso de las simulaciones llevadas a cabo. El algoritmo

de la cadena es muy flexible, permitiendo el estudio de un amplísimo rango de situa-

ciones, ya que las perturbaciones externas se pueden incluir fácilmente. El algoritmo

que desarrolla el Método de la Cadena es de gran complejidad y emplea un método

de integración muy preciso conocido como integrador de Bulirsch-Stoer (1966). Este

procedimiento de integración nació en íntima relación con el estudio del problema de

trescuerpos.

Para los cálculos, los parámetros de entrada han sido elegidos de forma que

el error total en la energía sea inferior a í0~ por cada tiempo propio. De hecho,

el error durante la mayor parte de los cálculos, es incluso inferior a 106, estando

asociados los mayores errores con interacciones entre binarias y procesos de colisión.

Se ha observado que en las primeras fases (dominadas por los encuentros a corta

distancia entre pares de particulas) el error es sistemáticamente negativo, pero a

partir de esemomentolos signosde los erroresson aleatorios.En esteaspecto,debe

enfatizarseque los sistemasde N-cuerposson caóticospor naturalezay el másleve

cambio en los parámetros de cálculo (el más importante es el paso temporal) provoca

una divergencia exponencial de las trayectorias de las partículas con respecto a las

originales. En principio, la escalade tiempoen queoperaeste procesoes inferior al

Tiempo Propio del sistema considerado, pero la práctica demuestra que la situacion

no es tan crítica como parece, mostrando las simulaciones unas excelentes propiedades

de reproducibilidad.

33



3.5 Medios de cómputo utilizados

En un proyecto de investigación relacionado con supercomputación, que se ha exten-

didoininterrumpidamentedurantecinco años,esnormal quesehayaido produciendo

unamejorapaulatinaen los mediosdecálculo. Los modelospresentadosen el Capitu-

lo 4 paraN < 750fueron calculadosen el marcodel proyectode investigaciónERAES

93 que hizo posible la utilización del superordenador CONVEX 3820 del Centro de

Supercomputación de Labein en Bilbao. Parte de los modelos análogos a los anterio-

res y presentados en el Capitulo 5 fueron también calculados durante la vigencia del

mencionadoproyectodesupercomputación.El restodelos modelosfueron calculados

en el antiguo CONVEX C/120 del Servicio Informático de Somosaguasde la UCM.

Todosestoscálculosfueron efectuadosentrelos últimos mesesde 1993 y los primeros

de 1994.

Los cálculospara los modeloscon unafracciónde binariasiniciales perosin

evolución estelarcon 1V < 750 fueron realizadoscompletamentesobrecomputadores

de la serieDEC Alpha. Paraestassimulacionesfue posibleusarvariasmáquinas:la

UEC 4000/610AXP (mejoradaposteriormentea 4000/710)del programaONLINE

Alpha AXP Systemsen la sedede Digital en EE.UU.; unaDEC 3000/500AXP de la

sedede DEC EspañaS.A. en Madrid; y dos UEC 2100 (4/275 y 3/275 respectiva-

mente)AXP del Centrode Procesode Uatosde la UCM en Moncloa. La evaluacion

realizadadeestossistemasen problemasde cálculointensivo,hasidoextremadamen-

te favorable y puede considerarse que el microprocesador Alpha AXP 64-bit RISC

muestra excepcionales capacidades para cálculos de Dinámica Estelar Experimental.

Los cálculosrealizadosen estafasese extendierondurantetodo 1994 y principios de

1995.

Los cálculoscorrespondientesa los modeloscon binariasiniciales y evolución

estelar,fueron realizadosintegramenteen el VAX 9000/210del Centrode Proceso

de Datos de Moncloa. Estoscálculosse llevaron a cabodurantelas dos primeras

semanasde 1995.
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computadorasempleadas*Tabla3.1: Velocidadesde cálculode las

VAX 9000/210 100

CONVEX C/120 7
CONVEX 3820 222

DEC 4000/610AXP 110
DEC 4000/710 AXP 145
DEC 3000/500AXP 90
DEC 2100(3/275)AXP 293
DEC 2100(4/275)AXP 358
CRAY Y-MP EL 300

* Todaslas velocidadesen Mfiops (millonesde operacionesentrenúmerosreales

por segundo).

Los modeloscon 1V > 1.000, incluidos 9 modeloscon N = 10.000, han sido

calculadosen el CRAY Y-MP EL cedido a la UCM en virtud del Conveniode Cola-

boraciónentre la UniversidadComplutensey la empresaCray Researchde España

vigente entre febrerode 1995 y febrero de 1997. Los 9 modeloscon 1V = 10.000

representan un esfuerzo de supercomputación realmente enorme,y sin equivalente

en ninguna otra universidad mundial, a excepciónde las máquinasde la Universi-

dad de Tokio quepermitencalcular modelosde este tipo másfácilmente,graciasa

susvelocidadesde cálculo del ordendel Tflop (1012 operacionescon númerosreales

por segundo). Los primeros modelosfueron obtenidosa partir de una version de

NBODYSpocooptimizaday necesitaron(cadauno de ellos) unamediade 40 díasde

CPU para completarse. Después de introducir algunasoptimizaciones,este tiempo

se redujo a unos20 días, graciasa una vectorización más eficiente. En conjunto, se

han utilizado másde 1,25 añosde CPU, marcaciertamenteimpresionante. No se

emplearon las posibilidades de paralelismo de la máquina debido a que el compilador

paralelizantedisponiblerealizabaoptimizacionesno muy eficientes.

Las velocidadesde cálculo indicadasen la Tabla (3.1) son ‘las máximasque

puedenalcanzar los equipos citados para resolver ciertos problemasmatemáticos

35



estándar(como las pruebasde Dongarra). En realidad, las velocidadesde cálculo

obtenidashansidosignificativamentemenores,puestoqueen el casode las máquinas

vectorialescomo el Cray o el Convex sólo el cálculo de las fuerzasse vectoriza, el

resto de los cálculos se hacen en forma escalar. La degradacióndel rendimiento

proporcionado por las diferentes computadoras es particularmente significativa para

el casode los modeloscon poblacionesnumerosasde binariasprimordiales.

Otro de las cuestionestécnicasrelacionadascon las simulacionesrealizadas,

es la enormecantidadde datos quegeneran.Las simulacionesparaN = 10.000ge-

neran cantidadessuperioresa los 200 Mbytes (cadauna). En el casode N inferior

la información obtenidatiene un tamañotípico en el rango10-20Mbytes. La mayor

partede estainformación no puedeser procesadadurantela propiaejecuciónde la

simulacióny esteprocesadodebeserllevadoacabocon posterioridad.El análisisde

todaestainformaciónse ha hecho,en muchoscasos,de maneraaltamenteautomatiza-

da, graciasal usointensivode las herramientasque proporcionael sistemaoperativo

UNIX (grep, awk, sed,etc).

Porúltimo debeseñalarsequevariosde los computadoresempleadosestaban

situadosa muchoskilómetros dela UCM y no fue necesarioel desplazamientofísico

hastaellos parallevar a caboel trabajo. El desarrollode las redesinformáticas(in-

cipientecuandose comenzoestetrabajo) ha facilitado enormementela realizaciónde

estainvestigación,demostrandoquees posiblecompartirrecursosde supercomputa-

ción entrediferentesCentrosde formaaltamentesatisfactoria.
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Capítulo 4

Función Inicial de Masa

4.1 Introducción

Las estrellasque observamosno se formaron aisladamente,sino que lo hicieron en

grupos estelares más o menos compactoscaracterizadospor poseerun cierto espectro

de masas. La distribución de las masasestelaresen el momentode su formación,

denominadatambiénFunción Inicial de Masas(en adelanteFIM), es un parámetro

fundamental para estudiar su espectro de masas. Desde un punto de vista teórico, la

FIM puede ser el resultado de un proceso de fragmentación jerárquica limitado por

la opacidad (Hoyle 1953; Rees 1976; Silk 1977; Shu et al. 1987).

Por otra parte, Salpeter (1955) utilizó la función de luminosidad de las estrellas

de la vecindadsolary trazasevolutivasteóricasparadeducirunaFIM que puedeser

aproximadaanalíticamentepor una ley de potencias:

(4.1) n(M) M0

donden(M) es el númerode estrellaspor unidadde intervalode masa. El valorde a

obtenido por Salpeter fue 2,35 para masas entre 0,4 y 10,0 M®. Audouzey Tinsley

(1976) obtuvieron una FIM con varios valores de a, dependiendodel intervalo de

masaconsiderado(a = 2,30 si 0,2< M < 0,4; a = 1,25 si 0,4 < M < 2,0;
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a = 3,60 si 2 0 < M < 20 0). Mayor y Martinet (1977) dedujeronun valor de a

bastantemoderado(< 2) parala pendientede la FIM en el rango 1 =M < 2. Scalo

(1978)obtuvounaFIM conexponentevariabledadopor: a= 1+0,94(1+logM), el

cual varía desde 1 para M = 0, 1M® hasta3,82 paraM = 100M®. En cuantoa los

cúmulos abiertos,los estudiossobrela FIM han ido encaminados a verificar si esta

era similar a la obtenida para la vecindad solar. Taff (1974) llevó a cabo un estudio

similar al de Salpeteren una muestrade cúmulosabiertos,encontrandodiferentes

valoresdel parámetroa, comprendidosen el intervalo [2,50, 2,74]. Segúnesteautor,

el valor de a dependede la concentraciónde estrellasen la regióncentraldel cúmulo,

el contrastedel cúmulo frentea las estrellasde campocircundantes(clasificacionesde

Shapley (1933)y Trumpler (1930)) y la abundanciade estrellasy su rangode brillo.

Otros estudiossobrela FLM realizadosentre los años 50 y 70 y materialposterior

a esafecha puedenconsultarseen los excelentesartículos retrospectivosde Burki

(1980)y Scalo (1986). Recientementehansido publicadosvarios trabajos(Kroupay

Tout 1992; Kroupa et al. 1990, 1991, 1993) que incluyen el efecto de las binariasy

el llamadosesgode Malmquist. El primerode estosefectoses de gran importancia,

ya que las observacionessugierenla existenciade un elevadoporcentajede sistemas

binarios tantoen la vecindadsolar (Abt y Levy 1976, 1978; Halbwachs1983, 1986;

Gliese y Jahreiss1988; Batten et al. 1989; Duquennoyy Mayor 1991; Martin 1997;

Halbwachset al. 1997) como en cúmulos abiertos(Stauffer 1984; Mermilliod et al.

1990; Levatoet al. 1991; Reid 1993; Abt y Willmarth 1996; Herreraet al. 1997).

Aunquemuchosde los estudiosllevadosa caboen el campode la Dinámica

Estelarhanempleadomodelosconestrellasde la mismamasa(modelosmonocompo-

nentes),es esencialpara cualquier investigaciónquepretendaobtenerconsecuencias

observacionalessobrela dinámicade los cúmulosabiertosla inclusiónde un espectro

de masasrealista,ya que de otraforma los resultadosexperimentalespuedendiferir

significativamenterespectoa los observacionales.La principal razónparaconsiderar

queel espectrode masases un ingredienteesencialparala comprensiónde la dinamí-
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cade los cúmulosestelareses la segregaciónde masa,que tiene lugar en una corta

escalatemporalen el casode loscúmulosabiertos. Las estrellasde mayormasatien-

denaocuparlas regionescentralesdel cúmuloy las menosmasivas,las másexternas.

Este hechoha sido constatadotanto en simulaciones(Aarseth 1975; Wielen 1975),

como en cúmulosestelaresevolucionados(PeIset al. 1975;Mathieu 1985;Bergbusch

y Blake 1996).

Con el objeto de estudiarel papelde la FIM en la evolución dinámicade los

cúmulosestelaresabiertosse hanconsideradovariasde estasfunciones(Tabla 4.1),

las cualesdifieren principalmenteen el númerode estrellasmasivasy poco masivas

generadas.La primerade las FIMs consideradases la de Salpeter(1955) que viene

dadapor:

(4.2) 44M) 0,03M235,

donde 4’(M) dM es el númerode estrellasen el intervalo de masasM, M + dM.

En segundolugar se haconsideradola FIM debidaaTaIf (1974):

con a = 2,50paracúmulospocopobladosy a = 2,65 paracúmulosmásdensamente

poblados.En esteestudio,el primer valorde a esutilizado en modeloscon N < 100

y el segundopara 1V > 100. En tercer lugar se considerala FIM de Miller y Scalo

(1979) quepuedeser aproximadapor la función generadora(Eggletonet al. 1989):

0,19X
(4.4) 1V! = (1 — X)0’75 + 0,032(1 — X)0’25

dondeX es una variablealeatoria,uniformementedistribuida en el intervalo [0, 1].

ParaX r~ 0,7-0,999,estaexpresiongenerauna ley de potenciascon a = 7/3 y

paraX « 1 generaun valor aproximadamenteconstante.Si X > 0,999la pendiente

se incrementaa 5. Esto da lugar a diferentespendientespara la FIM según sea

el intervalo de masaconsiderado.En cuarto lugar se emplearála PIM de Kroupa
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Tabla4.1: FuncionesIniciales de Masaempleadasen los cálculos

Salpeter a = 2,35
rfaff a = 2,5 (1V =100), a = 2,65 (N > 100)

Miller y Scalo (EggLetonet al. 1989)*
Kroupa (Kroupa et al. 1993)

Scalo (Eggleton1994)1

* Esta FIM es un ajustede los resultadosde Miller y Scalo (1979) realizadopor

Eggleton y suscolaboradoresen 1989.

t EstaFIM es un ajustede los resultadosde Scalo (1986) realizadopor Eggleton

en 1994.

(Kroupa et al. 1993) dadapor:

0,035M”3 si 008< M < 0,5,

(4.5) 0,019 M2’2 si 0 50 < M < 1,0,

0,019M2’7 silOO<M<cc.

Paralos cálculosse utílízarala función generadora:

XY2 + ya X~

(4.6) M(X) = 0,08 + ‘~~‘ (1

—

quees un ajustede las relacionesanteriores,dondeX es unavariablealeatoriauni-

formementedistribuida en el intervalo [0, 1] y los parámetrosyj Vienen dadospor

y, = 0,19, 72 = 1,55, ‘y~ = 0,050y 74 = 0,6. Estafórmula no puedegenerarmasas

menoresque 0,08 M®, que según ciertas teoríaspuedeconsiderarsecomo el límite

inferior para la masade una estrella; objetosde menor masaserian considerados

comode tipo subestelar.Por lo querespectaa la FIM propuestapor Scalo(1986), en

los cálculosse utilizará la siguientefunción generadoraobtenidapor Eggleton (1994):

(4.7) M(X) — 0,3 X

(1 — X)0’55

dondeX es,como en los casosanteriores,unavariablealeatoriauniformementedis-

tribuida en el intervalo [0, 1]. La comparacióngráficaentre los resultadosque pro-
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porcionanlas distintasFIMs comentadasapareceen la Fig. (4.1).

4.2 Resultados

Conel objetivodeestudiarel papelquela FIM ejercesobrela evolucióndeloscúmulos

abiertosse calcularonunaseriede modelossin incluir fenómenosdisipativoscomo la

pérdidade masaproducidapor evolución estelarni la presenciade binariasiniciales.

Por tanto, y dadassus características,podría decirseque este grupo de modelos

es conservativo. Esta sección será dedicadaa mostrar los principales resultados

obtenidosparaesteprimer conjunto de modelos. Un primer bloquede resultadosse

desarrollaen las secciones4.2.1 a4.2.5, correspondiendoa 24 modelosparcialmente

publicadosen de la FuenteMarcos (1995). El segundobloquede modelos,expuesto

en la sección4.2.6, ha sido calculadohaciendouso del CRAY-YMP de la UCM y

corresponderíana cúmulosabiertosricos.

4.2.1 Tiempo de Desintegración

Un rápido vistazoa la Tabla (4.2) proporcionaun resultadoinmediato: los modelos

sin un espectrode masas(1, VII, XIII, XIX) evolucionanmás lentamenteque uno

equivalentecon cualquiertipo de FIM. Esta mayor lentitud evolutiva esdebidaprin-

cipalmente a que las interaccionesgravitatoriasen un cumulo cuyasestrellasposeen

todasla mismamasason pocoeficientesa la horade facilitar intercambiosde energía.

Además,esteresultadodependede la población del cúmulo como puedeapreciarse

en las figuras (4.2)-j4.3), ya que, a medidaque N crece, las consecuenciasde una

posible interacción energéticaentredos (o más) componentesdel modelo sobrela

evolución global del mismo sonmenores.

Por otra parte, el intervalo de tiempo necesariopara la desintegraciónde

los modelosdependede la FIM. Modeloscon FIMs realistas(Miller y Scalo,Kroupa,

Scalo)muestranun incrementomonótonodel Tiempo de Desintegración(enunidades

normalizadas)con 1V, evolucionandomásrápidamentey desintegrándoseantes.Este
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resultadoha sido obtenidoindependientementepor Lee y Goodman(1995) a partir

de simulaciones de Fokker-Planck, para el caso de cúmulos globulares. El tiempo

total de vida del cúmulo tal y cómo se estudia aquí, debe considerarse con cierta

cautela ya que, en las últimas etapas de los modelos, aparecen muy frecuentemente

subsistemasestelares(triples y cuádruples)más o menosligados que retrasanla

completadesintegraciónde los modelos. Este fenómenopareceperder importancia

conformeN aumenta.

4.2.2 Módulo de Evolución

El Módulo de Evolución fue definido por primera vez por von Hoerneren 1976 y

presenta la ventaja de poder obtenerse directamente a partir de propiedades obser-

vacionales. El Módulo de Evolución se define como:

(4.8) W = log(Rn,/R4),

donde Rn, es el radio medio del cúmulo o radio que contiene la mitad de la masa del

mismo, y R~ es el radio del núcleodel cúmulo, es decir, el de las regiones centrales.

El radio del núcleo ha sido definido por Casertano y Hut (1985) como:

(4.9) ~CH =

donde R1 es la distancia de la i-ésima estrellaal centro de densidaddel cúmulo,

definido como el centroide relativo a la densidad estelar del sistema; la densidad local

p, se determina por la distancia R61 de la estrella i-ésima a su sexto vecino más

cercano de forma que:

(4.10) p¿ =

donde M6,1 es la masaestelartotal situadaauna distancia menor o igual que R6,1 de

la estrella considerada, excluyendo la propia estrella. El sumatorio de la Ec. (4.9)

está extendido a todas las estrellas del sistema. Sin embargo, por razones técnicas,

es conveniente truncar la suma considerando únicamente aquellas estrellas cercanas
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Tabla4.2: Característicasprincipalesde los modelos

MOD. FIM* 1V ML~ jq4mm <M>t 14 r~ <R>~ TI

1 MO 100 1,0 1,0 1,0 1,26 6,56 1,15 455,4 (961)

II SA 100 15,0 0,1 1,0 1,26 6,56 0,78 194,5(410)
III TA 100 15,0 0,1 1,0 1,26 6,56 0,73 288,5 (609)
IV MS 100 15,0 0,1 0,7 1,26 5,83 1,06 140,0 (353)
V NR 100 5,3 0,1 0,5 1,26 5,17 1,10 89,1 (270)

VI SC 100 5,5 0,1 0,5 1,26 5,37 1,13 150,6(429)
VII MO 250 1,0 1,0 1,0 1,71 8,91 1,59 777,8 (1641)

VIII SA 250 15,0 0,1 1,0 1,71 8,91 1,35 374,1 (789)
IX TA 250 15,0 0,1 1,0 1,71 8,91 1,28 363,5 (767)
X MS 250 15,0 0,1 0,6 1,71 7,68 1,50 157,0 (414)

XI KR 250 5,3 0,1 0,4 1,71 6,75 1,59 156,3 (500)
XII SC 250 5,6 0,1 0,5 1,71 7,20 1,57 145,7(424)

XIII MO 500 1,0 1,0 1,0 2,15 11,22 2,02 267,8 (565)
XIV SA 500 15,0 0,1 1,0 2,15 11,22 2,00 291,3 (615)
XV lA 500 15,0 0,1 1,0 2,15 11,22 1,96 499,2(1053)

XVI MS 500 15,0 0,1 0,6 2,15 9,59 ‘ 2,02 179,6 (478)
XVII NR 500 5,3 0,1 0,4 2,15 8,51 2,00 230,5 (733)
XVIII SC 500 5,6 0,1 0,5 2,15 9,05 2,00 212,8 (619)

XIX MO 750 1,0 1,0 1,0 2,47 12,84 2,32 777,8 (1649)
XX SA 750 15,0 0,1 1,0 2,47 12,84 2,30 282,9 (600)

XXI TA 750 15,0 0,1 1,0 2,47 12,84 2,32 265,9 (564)
XXII MS 750 15,0 0,1 0,6 2,47 10,97 2,32 261,6 (704)

XXIII NR 750 5,3 0,1 0,4 2,47 9,73 2,32 241,1 (.774)
XXIV SC 750 12,9 0,1 0,5 2,47 10,50 2,27 238,3(684)

* MO modelo monocomponente,SA FIM deSaipeter,TA FIM de Taff, MS EM

de Miller y Scalo, NR FIM de Kroupa,SC EM de Scalo.

En M®.

Radiovinal inicial en pc.

* Radioinicial de las fuerzasde mareaen pc.

O Radiomedio inicial en pc.

Tiempode Desintegraciónen unidadesnormalizadas(enmillonesde años).Los

modelosmonocomponentesse pararon antesde que se hubiesendesintegrado

completamente.
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al centrodedensidady realizarunamediacuadráticaen lugar de unamediasimple;

por ello Aarseth (1994) propuso:

(4.11) = S~ p~ R~/S ~2

dondela primaindica unasumatruncada,quees la definición empleadaen los cálcu-

los. El Módulo de Evolución es unacantidadanálogaal parámetrode concentracion

empleadoen el estudiode los cúmulosglobulares.

El Módulode Evolución mide el gradodeevolucióndinámicadel cúmulo como

un todo. Como puedeapreciarseen las figuras (4.2), (4.3) la variación del Módulo

de Evolucion con el tiempo es análogaen todos los modelos. Todos ellos muestran

un comportamientoinicial similar: el Módulo de Evolución crece. Este hecho era

predecible,puestoqueen los primeros instantesse produceun colapsode las regio-

nesmásinternasdel modeloy en esosmomentosel halo comienzaaformarsegracias

a las interaccionesproducidasen las regionescentrales.El comportamientofinal es

tambiénsimilar en todoslos modelos,el Módulo de Evolución alcanzaun valor nulo

cuandoel halo seevaporay sólo permanecela regióncentral,conteniendounaspocas

estrellas;el resultadofinal de la evolucióndinámicadel cúmulo puededenominarse

restoo remanentedel mismo. En lasetapasintermediassealcanzaun valor máximo

cuyacuantíapareceser prácticamenteindependientede N. En las figurasse aprecía

que la evolución es aceleradaparael caso de las FIMs realistasa causa,principal-

mente,de los diferentesporcentajesrelativosde estrellasmasivas.‘Las estrellasque

pueblanlos halosde los modeloscon FIMs realistastienen menosenergíade ligadura

quesushomónimasde modeloscon FIMs de ley de potenciassimple. Paramodelos

con N < 250 la evolución dinámicadependesignificativamentede la FIM, aunque

las diferenciasde comportamientoentre las diversasFIMs desaparecenconformeN

aumenta;de hecho,paramodeloscon N = 750 no seapreciandiferenciassignificati-

vasen los resultados.La principal razón para la existenciade estecomportamiento

diferencial radica en que la granularidadde los modelosdesaparececonformecrece

N, puestoque los efectospromedioscomienzanajugar un papel dominanteen la
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evolución. La evolución de los modelosmonocomponenteses, en todo caso,sustan-

cialmentemás lenta que la de cualquier modelo multicomponenteequivalente. La

razon está,unavez más,en queel intercambiode energíaentrelas estrellasdurante

los acercamientosse favoreceen el casode modelosmulticomponentes.

4.2.3 Ritmo de Escape

Es otra magnitud importantepara el estudio de la evolución de los cúmuloseste-

lares. Varios trabajosteóricos (Rosseland1928; Ambartsumian1938; Spitzer 1940;

Chandrasekhar1941, 1942, 1943a,b, c) abrieron el camino a las simulaciones.Tras

el comienzode los estudiosnuméricosha aparecidoun cierto númerode artículos

teóricos(Michie 1963;Hénon 1969; 1970). El trabajollevadoa cabomediantesimu-

lacionesha sido parcialmenterecopiladopor Terlevich (1987)

El Ritmo de Escapeviene dado por dN/dt y permite estudiarcomo se pro-

ducela evaporacióndel cúmulo. En la Fig. (4.4) puedeapreciarsela evolucióndel

númerode estrellasen función del tiempo; la pendientesedichagráficacoincidecon

el Ritmo de Escape.Paracúmulos poco poblados,N = 100, puedeapreciarseuna

gran dispersión entre los resultadosobtenidospara las diversasFIMs. Dado que

paralos modeloscon 1V pequeñolas FIMs de Kroupay Scalo generanun número

sustancialmentemenor de estrellasmasivasque el resto de FIMs, cabeesperarque

la dispersiónobservadaesterelacionadacon ese hecho. Las estrellasmenos masi-

vas tienen una mayor probabilidad de abandonarel cúmulo, ya que permanecenla

mayorpartedel tiempo en las regionesexternasdel mismo,debido aquesu energía

de ligaduraes menor. Conforme la población del modelo crece, se obtienencom-

portamientosmás próximosentre los diferentesmodelos. En todos ellos el número

de estrellasqueescapancrece inicialmentecon el tiempo, parair disminuyendocon

posterioridad.

La evolución del Ritmo de Escapepareceser el resultadode dos procesos:

el primero es la eyección de estrellastras un único encuentroa cortadistanciay el
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segundoes el procesomásgradualde la evaporación.Las estrellassufrenuna gran

cantidadde encuentrosdistantesque provocanpequeñasvariacionesen suórbita al-

rededordel centrodel cúmulo, incrementandosu energíapaulatinamente.Llegadoel

momento,un sólo encuentropocoenergéticopuedeprovocarel escapedela estrella.

Las estrellassituadasen las regionescentralesdel cúmulo, tienen una mayor proba-

bilidad desufrir un encuentroacortadistanciadebidoa la mayordensidadestelaren

estaszonas.Al iniciarsela evolución del cúmulo,los encuentrosacortadistanciaque

tienenlugar en la región central del mismo pueblanel halo de estrellascon energías

cinéticasrelativamenteelevadas,decreciendola poblacióndel núcleohastaen un 90%.

Estosencuentrosconllevanla formaciónde unao másbinariasen las regionescentra-

les;generalmente,unadeestasbinariasse hacesustancialmentemásenergéticaqueel

resto. En cualquier caso,el númerode binariasformadasdinámicamenteen el curso

de la evolución de estos modeloses muy pequeñoen comparacióncon los valores

quesugierenlas observaciones.Ya que lasestrellasdel halo son masenergéticas,sus

órbitas,sontambiénmáselongadasy tienen mayorprobabilidaddesufrir un elevado

númerode encuentrosa largadistancia. Comparandolas gráficasobtenidasparael

Módulo de Evolución con las del Ritmo de Escape,puedeobservarseque la escala

temporalen quetienelugar la evaporacióndel halo (W = 0) es aproximadamentela

mismaquela necesariaparaalcanzarel punto de inflexión de la curvadel Ritmo de

Escape.

Las gráficasdel Ritmo de Escapeparecenindicar la existenciade tres eta-

pas en la evolución de un cúmulo. En la primera, el halo es generadoa partir de

encuentrosa cortadistanciay se producela formación de binariasmás o menoses-

tables,preferentementeen la región central del cúmulo; en la segundase produce

el paulatinoabandonodel mismo por partede las estrellasdel halé, debido tanto a

encuentrosa media distanciacon estrellasdel núcleocuandolo atraviesancomo a

encuentrosa distanciaslargascon otrasestrellasdel propio halo; y la terceraetapa

secaracterizapor la evaporacióndel cúmulo acausade encuentrosa largadistancia
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y de la influenciadel campo gravitatorioGaláctico. Paramodeloscon N pequeño,

las dos fasesiniciales son muy cortasy casi todas las estrellasabandonanel cúmulo

en la terceraetapa. En cuantoal papel de la HM, este parececlaro: cuantoma-

yor sea la proporciónrelativa de estrellaspoco masivas,la primera etapaes mas

cortaen modelospoco poblados.Sin eníbargo,conformeN creceaparecenlas tres

etapasnetamentediferenciadas,independientementede la FIM que hayasido usada

en los cálculos. Por tanto, la evolución para N grandees cualitativamenteidéntica,

independientementede la HM empleadaen los cálculos. En cuantoa las diferencias

entremodelosmonocomponentesy aquelloscon un espectrode masas,seobservaque

la eficienciaen el intercambiode energíadurantelos encuentrosentremiembrosdel

cúmulo es sustancialmenteinferior para los primeros. La estructuranúcleo-haloes

significativamentemásestabley las estrellasdel halo necesitanun númerorelativa-

menteelevadode encuentrosparaabandonarel cúmulo. El decrementode población

es máslento y prácticamentelineal; es decir, el ritmo de escapees muy pequeñoy

ademástiende a disminuir con el tiempo. La dependenciadel comportamientoevo-

lutivo de los cúmulosestelarescon el espectrode masasya fue estudiadadesdeuna

perspectivateóricapor Hénon (1969),parael casoparticularde un modelode Plum-

mer. Susresultadosmostraronque el ritmo deescapedependíade la masadel grupo

de estrellasestudiadoy queesteera mayorcuantomenorfuesela masaconsiderada.

4.2.4 Velocidad de escape

El estudiode la distribuciónde velocidadesde las estrellasqueabandonanel cúmulo

puedeser de gran utilidad a la horade clarificar los mecanismosque conducena la

desintegracióndel mismo. En los cálculos,seconsideraque unaestrellaha escapado

del cúmulo y eseliminadade la simulacióncuandosu distanciaal centrodel mismo

es superioral doble del radio de las fuerzasde marea. En ese instantese calculala

velocidadde la estrellareferida al sistemarotantey centradoen el cúmulo, que se

describióen el capitulo anterior;esteesel datoqueseva a estudiar.Paraun cumulo
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Tabla4.3: Velocidad de las estrellasqueabandonanel cúmulo*

MODELO
N=100 N=250

< U> Umjn tin,,z~, Un, <U> ~ t
1max Un,

MO
SA
TA
MS
KR
SC

0,67
1,09
1,13
0,78
0,69
0,77

0,32 1,33
0,37 4,36
0,26 4,11
0,22 1,66
0,13 2,40
0,26 3,08

0,02
0,08
0,08
0,03
0,04
0,05

0,88
1,33
1,40
0,98
0,66
0,77

0,25 4,10
0,25 5,25
0,43 8,65
0,00 6,58
0,16 2,49
0,18 240

0,03
0,05
0,07
0,04
0,02
0,02

MODELO
N=500 N=750

< ti > tin,j~ limar Un, < U > Vn,j~ limar Un,

MO
SA
lA
MS
KR
SC

0,73
1,55
1,43
1,05
0,82
0,93

0,32 2,24
0,45 14,40
0,32 9,37
0,24 4,68
0,00 5,49
0,00 4,34

0,03
0,05
0,04
0,02
0,02
0,02

1,03
1,59
1,77
1,25
0,93
1,11

0,36 6’,83
0,00 8,86
0,51 18,88
0,28 14,34
0,00 6,12
0,25 10,33

0,02
0,03
0,04
0,03
0,01
0,03

* Todaslas velocidadesen km/s y referidas

críto en el Capitulo 3.

al sistemade referenciarotantedes-

aislado,la velocidadde escapemedia es el doble de la velocidad cuadráticamedia

(v~ = 201V < ni > /R~jir, luegoen realidaddependedela distanciaal centro);pero

los modelosestudiadosintroducenlos efectosdel campogravitatorio Galáctico,por

lo quelas velocidadesobtenidaspuedensersuperioresa las predichasparaun cúmulo

aislado. Además,unaestrellapuedeescaparde un cúmulo aunquesu velocidadsea

inferior a la teórica de escape,ya que la posicióndel centrodel mismo varia muy

rápidamentedebidodel retrocesooriginadotrascadaeyección,sobretodo en el caso

de modeloscon N pequeño;por otra parte,las estrellasquesealejande las regiones

centralessonperturbadasy absorbidaspor el halo. La importanciade estosefectoses

mayorconformeN disminuye. En la Tabla(4.3) aparecenlosvaloresde la velocidad

media, los valoresmínimo y máximo,y la desviaciónestandar.

En la tablacitadase obsérvaque la velocidadmediacon la que las estrellas
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abandonanel cúmulo aumenta,en general,con N. Además,seencuentraunafuerte

dependenciade los valoresde la velocidadcon la FIM. Los valoresde las velocidades

mediaspara modeloscon las FIMs de Salpetery TafY son significativamentesupe-

riores a los obtenidospara las funcionesde masasrealistas. La causade ello, es

la mayormasatotal de estos modelos. Además,la desviaciónestándares también

superiorparalas FIMs clásicas. Dadoque las estrellaspoco masivastienen unain-

fluencia relativamentepequeñasobrelos mecanismosde escapede: las estrellasdel

cúmulo paramodelosque no considerenlos efectosde la evolución estelar,la única

alternativaviable es atribuir estosresultadosa la diferentedistribución en la región

de las estrellasmasivas. Según esto, puedeconsiderarseque el incrementoen las

velocidadesmediasde las estrellasque abandonanel cúmulo se debea un aumento

en la proporciónde estrellasmasivas.Dadoqueestasestrellas,en Virtud del proce-

so conocidocomo segregaciónde masa, tiendena ocupar las regionescentralesdel

cúmulo, estosuponeun incrementoen la probabilidad de que unaestrellaen órbita

excéntricapenetreen las regionescentralesdel cúmulo sufriendouna interacciónde

cortoo medio alcanceque incrementesuenergíacinética deformaquesuórbita pase

a ser másexterna.

Las velocidadesde los escapesde alta velocidadtambiénmúestranun incre-

mento con 1V. Este hechoparecerelacionarsecon la formaciónde sistemasbinarios

energéticosen las regionescentralesdel cúmulo. Estasbinarias (generalmenteuna

por modelo) interaccionancon todas aquellasestrellasque invadenlas regionescen-

trales del cúmulo, intercambiandoenergía.El resultadode estosintercambioses el

aumentode la energíade ligadurade la binaria con la consiguientedisminución de

energíapotencialde la estrellaprovinientede las regionesexternas.Suponiendocon-

servaciónde la energía,estodebe traducirseen un incrementode la energíacinética

y, por tanto,de la velocidadde la estrellasin compañera.Cuantomásenergéticasea

la interacción,mayorserála velocidadque puedealcanzarla estrellaque penetróen

la región de influenciade la binaria. La probabilidadde quetengalugar uno deestos
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encuentrosenergéticos,crececon la poblacióndel modelo,con lo quees de esperar

un mayor numerode estoseventosen modelosmás poblados,como ‘así seobserva.

4.2.5 Evaporación Preferencial

Diversosestudiosnuméricos(Aarseth 1971; Aarseth y Woolf 1972; Terlevich 1987)

hanpuestode manifiestoqueexiste unapequeña,pero significativa,tendenciaa que

las estrellasmenosmasivasabandonenpreferentementeel cúmuloen: unaescalatem-

poral del ordende la vida media del mismo; estacircunstancia,habíasido ya puesta

de manifiestoobservacionalmente(vanden Berghy Sher 1960;van den Bergh 1977).

Sin embargo,la sustancialmejoraen los mediosinstrumentalesque ha tenido lugar

en los últimos añosha permitidoponerestosresultadosiniciales en teladejuicio. En

particular,las cámarasCCD con sensibilidaden el infrarrojo han hechoposibleuna

búsquedaeficientede enanasrojas en cúmulosabiertoscercanos.Aun a pesarde la

mejoraen los medios instrumentalesde detección,se conocenvarios cúmulospara

los que es muy difícil identificar estrellaspoco masivas,como por ejemplo IC 2391

(Stauffer et al. 1989). Estos cúmulosse denominan habitualmenteCúmulos Po-

brementePoblados(en adelanteCPP) (Platais 1990, 1994; Kozhurina-Plataiset al.

1995;Plataiset al. 1996) y esposiblequela mitad de loscúmulosabiertosconocidos

puedanconsiderarseincluidos en estacategoría,no siendoposibleatribuir el defecto

de estrellaspoco masivasal escasonumerode miembroso aefectosde selección.Su

principal característicaobservacionales la presenciade una abruptadiscontinuidad

en su función de luminosidad para unamagnitud absolutavisual aproximadamente

igual a 3 magnitudes(lo que correspondeaproximadamentea tipos espectralesF

tempranos,o lo que es lo mismo, estrellasde la SecuenciaPrincipal de Edad Cero

con unamasainferior o igual a 1,4 M®).

En los trabajosarriba mencionados,el escapepreferencialde estrellaspoco

masivasesanalizadoseparandolas estrellasen intervalosdemasa;sin embargo,en el

presentetrabajoseexploraráunavía alternativa:el análisisde unamagnitudglobal.
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Tabla4.4: Contrastede Masa

MODELO
N=100 N

D25 D90 D25

SA
TA
MS
KR
SC

0,17
0,19
0,12
0,20
0,12

0,23
0,23
0,15
0,10
0,10

0,18
0,11
0,13
002
0,05

0,11
0,11
0,08
0,08
0,03

N N
MODELO

SA
TA
MS
1<R

SC

0,01
0,05
0,17
0,14
0,10

0,25
0,24
0,15
0,16
0 16

= 500

0,07
0,05
0,17
0,10
0,09

0,07
0,07
0,09
0,04
0,05

0,05
0,06
0100

0,10

0,10

— 250

0,17
0,12
0,12
0,06
0,08

— 750

0,05
0,05
0,08
0,97
0,10

o.

0,05
0,05
0,06
0,04
0,04

Paraestudiarla reducción

el Contrastede Masa como

(4.12)

relativaen el númerode estrellaspocomasivasse define

<ni>
D=log

<nie>

donde< ni > es la masamedia de las estrellasdel cúmulo al comienzode la simu-

lación y < m~ > es la masamedia de las estrellasque abandonanelcúmulo. Esta

magnitud es una cantidadintegral a diferencia del espectrode masas. Con el ob-

jeto de estudiarla posible evaporaciónpreferencialde estrellaspoco masivasse ha

evaluadoD en tres instantesrelevantesen la evolución del cúmulo, cuandoel 25%,

el 50% y el 90% (D25, D50 y D90 respectivamente)de las estrellashan abandonado

el cúmulo. De estaforma se obtiene información sobrela proporciónde estrellas

pocomasivasqueescapandel cúmulo en diferentesetapasevolutivas.La Tabla(4.4)

muestralos valoresdel Contrastede Masapara las tres épocasescogidas. En ge-

neral, es posibleafirmar que en todaslas etapasde la evolucióndel cúmulo aparece

una tendenciamás o menosacusadaa que escapenpreferentementelas estrellasde

menormasa. Aunque los valoresde D seanpequeñosen muchoscasos,la tendencia
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puedeconsiderarsesignificativa,ya quese observapara cualquier población inicial,

con lo que esdifícil atribuirle un origenestadístico.Además,se encuentrael mismo

resultadoindependientementede cual seala FIM. Segúnesto,el fenómenodel escape

preferencialde las estrellasde menor masapierde importanciaconformeaumentala

población inicial del cúmulo.

Las estrellasde masamenorsuperanen númeroa las maÉivasal comienzo

de la vida del cúmulo. En un intervalo temporal relativamentecorté, aparecela se-

gregaciónde masa;debido a ella las estrellasmasivasse sitúan p+eferentementeen

las regionescentralesdel cúmulo, mientraslas menos masivasadoptanunadistribu-

ción espacialmás dispersa. Cuandouna estrella poco masiva,en el transcursode

su órbita en torno al centrode masasdel cúmulo, atraviesalas regionescentrales,

la probabilidadde sufrir una interaccióncon otros miembros del cúmulo aumenta.

La estrellapasade sufrir una perturbaciónde fondo débil a unasignificativamente

másfuerte, por entrar en el dominio de las estrellasmasivas. Estavaríacion en el

régimende perturbaciónpuededar lugar a la gananciade energíacinéticanecesaria

paraalcanzarla velocidadde escapedel cúmulo. Porotra parte,las estrellasmenos

masivasestánmenosligadasgravitacionalmenteal cúmulo, por lo que necesitanun

incrementode energíacinética también menorpara lograr que su energíanetares-

pecto al cúmulo seapositiva. Porel contrario, las estrellasmasivasse encuentran

sometidasaunaperturbaciónmaso menosuniformedebidaprincipalmenteasusve-

cinas,tambiénmasivas,por encontrarsecircunscritasa unaregión máspequeña.La

ocasionalentradade unaestrellapocomasivaenel núcleodel cúmulo no perturbade

formanotableel potencialmediodel mismo,por lo que la regióncentraldel cúmuloes

unazonaen la queel potencialgravitatorioes muchomásestable.Porotra parte,la

presenciade un campogravitatorioexterno,al ser no radial, induceun momento,de

formaquelas estrellasdistantesexpulsadasde las regionescentralesno regresan,en

muchoscasos,a la zonade alta densidadestelar. Estasconsideracionescualitativas

explicarían las tendenciasobservadas.
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Tabla 4.5: Característicasde los modelosdensamentepoblados

MOD. FIM~ N M)nax ~ <M>~ i4 r~ <R>g

A SA 1.900 15,0 0,1 1,0 3,00 17,40 2,85 415,8 (740)
13 SA 4.000 15,0 0,1 1,0 3,00 22,50 2,85 933,4 (1148)
c SC s.ooo 14,1 0,1 0,59 3,50 20,30 3,325 1278,5 (2314)
13 SC 10.000 15,0 0,1 0,58 5,20 25,48 5,72 1244,5 (2900)

SA HM de Salpeter,SC FIM de Scalo.

EnM®.

Radiovinal inicial en pc.
* Radio inicial de lasfuerzasde mareaen pc.

O Radio medio inicial en pc.

Tiempode desintegraciónen unidadesnormalizadas(en millones de años).

El modelo D han sido calculadoempleandounadensidadespacialinicial proporcionala
smendor la distanciaal centrodel cúmulo.

4.2.6 Modelos densamentepoblados

Existen cúmulosabiertoscon edadesdel ordende varios miles de millones de años

que aún hoy retienenunafracción importante,incluso miles de estrellas,de su po-

blación inicial. Debido asu avanzadaedad,es razonablesuponerque un porcentaje

significativo de su población inicial ha escapadode los mismos. En estasubsección,

seexpondránlos resultadosde cuatromodelosen los que la poblaciónes sustancial-

mentemayorqueen los presentadoshastaahora. Las característicasiniciales de los

modelosaparecenen la Tabla (4.5). La Figura (4.5) muestrael Módulo de Evolu-

ción paraestoscuatromodelos,observándoseun comportamientosimilar, en el caso

de los modelosA, E y C, al ya comentado.Porel contrario, el modelo D muestra

un decrementoinicial en el Módulo de Evolución originado por la expansiónde las

regionescentrales.Este modelono poseela misma densidadespacialinicial que los

anteriormenteestudiados,ya queen estecasoel gradode concentracióncentral ini-

cial es notablementesuperior. Sin embargo,la evolución a largo plazodel mismo es

similar a la observadapreviamenteya que tras unospocos tiemposcaracterísticos

(Tiempo de Relajación)el sistemaolvida lascondicionesiniciales.

En cuantoal Ritmo de Escapeseobservaque paralos modelosA, B y C el
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comportamienteesel mismoqueel encontradopara modeloscon N menor. Sin em-

bargo,en el modeloU se apreciaque, inicialmente,la importanciade los encuentros

a cortadistanciadecrecefruto de la expansiónde las regionescentralesdel cúmulo

a causade la diferentedensidadespacialinicial. Al compararla escalatemporalen

la queel Módulo de Evolución se anula con las curvasde población,se observaque

coincidecon la de desintegracióntotal del cúmulo. Ya se coinentóque el número

de estrellasdobles formadasdurantela evolución de los modeloscon 1V menor era

muy pequeñoy en rarasocasionesseobservóla fugade sistemasbinarios;paralos

presentesmodelosno sealterasignificativamenteestasituación. El modeloA genera

el escapede dos binariasformadasdinámicamentey otra binariamás permaneceen

el resto del cúmulo. El modelo E provocael escapede un sistemajerárquico triple

y una binaria quedaen el resto. La terceracomponentedel sistematriple es una

de las estrellasde menormasadel cúmulo. Una situación similar ‘se observaen el

casodel modelo C, que generael escapede 4 binarias,permaneciendo2 más en el

resto. Finalmente,parael modelo D se observael escapede 8 binariasdinámica-

menteformadas. En cualquiercaso,ni siquierapara modelosdensamentepoblados

se consiguenporcentajesde binariaso sistemasde multiplicidad superiorcercanos

a los valoresobservados.Pareceevidenteque es completamenteimposible explicar

los valoresde la fracción de binariasy múltiples observadosapartir de modelossin

binariasprimordiales(existentesen el momentode la formacióndel cúmulo), ni aun

en el casode cúmulosdensamentepoblados.La Figura (4.7) y la Tabla (4.6) mues-

tran los resultadoscorrespondientesa la velocidad con que las estrellasabandonan

el cúmulo parael modelo D. Como puedeapreciarse,la velocidadmedia aumenta

conformecreceel númerode estrellasque abandonanel cúmulo, pero sin embargo

la dispersióndecrece.Este hechosugierequeel númerode escapesa alta velocidad

disminuyeconformeaumentala edadde los cúmulos. Cuandosólo se ha producido

un 5% de fugas, la velocidadmedia es de 2,20 km/s, por lo que se haceevidente

que en los primerosmomentosde la evolucióndel cúmulo la velocidadmedia de es-
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Figura 4.7: Distribución de lasvelocidadesde escapeparael modeloU. Las gráficas

muestranla distribución de velocidadesde escapede las estrellasque abandonanel
cúmulo cuandose han producidoun 25%, 50%,75%,90%, 99,9%d~ fugas, respecti-
vamente. Nótesela pérdidade importanciarelativade los escapesde alta velocidad
conformeseincrementael tiempoy quela formade la distribuciion esprácticamente

constantecon el tiempo. Comoen el casoanterior,lasvelocidadesestánreferidasal
sistemarotanteya comentado.
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Tabla4.6: Evolución dela velocidaddeescapemediaparael modeloU. En estaTabla

aparecela evolución dela velocidadde escapeconformese incrementael porcentaje

de estrellasque abandonanel cúmulo (F0). La velocidadníaxímacorrespondíaen
estecasoal centrode masasde unabinaria. Todaslas velocidadesestánexpresadas
en km/s y referidasal sistemarotanteya comentado.

E <Ve> Vmin Vmar

2,08 0,00 60,06
2,13 0,00 60,06

2,21 0,00 60,06
2,28 0,00 60,06
2,33 0,00 60,06

e U

25% 0,04
50% 0,02
75% 0,01
90% 0,01
99% 0,01

cape es superiordebido a que estasfugas son generadastras interaccionesa corta

distancia. En la figura se observaque la importanciaporcentual de los escapesde

alta velocidaddisminuyeconformedecrecela poblacióndel cúmulo. Debe también

señalarseque la formade la distribución develocidadesesprácticamenteconstantea

lo largo de la vida del modelo, presentándoselas mayoresvariacionesen torno a una

velocidadde 10 km/s. Desdeun punto de vista observacionalestadistribución de

velocidadescorresponderíaa la regióndel espacioinmediatamentecontiguaal cúmu-

lo. Desafortunadamente,la precisión de las observacionesactualesdista mucho de

poder permitir la elaboraciónde una distribución equivalentepara cúmulos reales.

El estudiode las fugasde alta velocidad en cúmulosabiertosha sido llevado acabo

preferentementepor Leonardy Duncan (1988, 1990). En cuantoa la evaporación

preferencialdeestrellaspocomasivas,es tambiénevidentea partir de la Figura (4.8)

queen el casode modelosde cúmulosricos se producela evaporaciónpreferencialde

estrellaspocomasivas,generándoseunadeflexión inclusosuperiora la observadaen

modeloscon N máspequeño.En todos los casosse apreciaunacierta deflexión en

el númerode estrellaspoco masivas.Esta preferenciaen el escapede estrellaspoco

masivases másacusadacuandoel cúmulo ha perdido un 75% de susmiembros.En

las figuras,se observaqueexiste unadeficienciade escapespara masassuperioresa

3 M® hastaqueseha producidoun 75%,aproximadamente,defugasdel sistema.La
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Tabla4.7: Evolución del Contrastede Masaparael modeloD. En estaTablaaparece

la evolucióndel Contrastede Masaconformese incrementael númerode estrellasque
abandonanel cúmulo (Fa). < M~ > es la masamediadelas estrellasqueabandonan

el cúmulo, siendo Mn,~,, el valor la mínimo, Mn,,
2~ el máximo y U la desviación

estandar.La masade 27,0Mc correspondea la de una binaria.

on mex U DF~ <Ma> Mn, M

5% 0,61 0,10 14,5 0,05 -0,047
10% 0,57 0,10 14,9 0,03 00013
25% 0,54 0,10 27.0 0,02 0,076
50% 0,50 0,10 27,0 0,01 0,146
75% 0,50 0,10 27,0 0,01 0,148
90% 0,515 0,10 27,0 0,009 0,119
99% 0,577 0,10 27,0 0,010 0,005

función de masade la figuracorresponderíaa la quedeberíaobservarseen la envoltu-

ra del cúmulo (o lo quees lo mismo,a un campoestelarcuyos miembrosse hubiesen

generadoen dichocúmulo). Otro fenómenoquellama la atención,es la dependencia

de D con el tiempoqueapareceen la Tabla(4.7), mostrandoun máximo.

4.3 Discusión

En estecapitulo se ha estudiadola influencia de la FIM sobre la evolución de los

cúmulos abiertos. Confirmandoresultadosprevios, se ha establecidoque la evolu-

ción de modelosmonocomponentesesmuy diferentede la obtenidapara modeloscon

un espectrode masas. La influenciade la FIM es tanto mayorcuántomenores la

población del modelo. Paramodeloscon pocos miembrosel ritmé de escape,aun-

que dependientede la FIM, puedeajustarserazonablementepor uná ley exponencial

decreciente. Sin embargo,al aumentareí número de miembrosse encuentrancom-

portamientossimilares paralas diversasFIMs. Estaevolución puedeser estudiada

analíticamentede forma sencilla como se veráen el Capitulo 7. La probabilidad de

formaciónde binariasy la de su supervivenciaaumentaconformecrece la poblacion

del modelo. En cualquiercaso,el númerode binariasquese forman durantela evo-
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lución de los modelosesmuy pequeño(siempreinferior al 5%), siendola mayoríade

ellos pocoenergéticosy por tanto con tiemposde vida cortos,en general. Tan sólo

unabinaria por modelo llega a ser tan energéticaquees capazde sobrevivir durante

un tiempo del mismo ordenqueel necesarioparala desintegracióndel cúmulo. Para

el casode sistemasde multiplicidad superiorla situación es aún peor. El númerode

estrellasbinariasqueabandonael cúmulo (contribuyendoasí a la fracciónde binarias

de campo) esmuy pequeño,del ordendel 0,1%o inferior, de dondesededucequees

imposible explicarcomo de origen dinámicola elevadafracción de sistemasbinarios

y múltiples observadostanto en la vecindad solar como en cúmulos, salvo que se

considerecomo origendinámicola formaciónde binariasvia interaccionesde fuerzas

de mareaentreprotoestrellasdentrode los pequeñossubagrupamientosque parecen

observarseen regionesde formación estelar. El recursomasobvio paraexplicar las

observaciones,consisteen admitir quelos cúmulosposeenbinariasdesdeel momento

de su formacióny ademásen un porcentajesignificativo. Estehechotieneimportan-

tes consecuenciasen el campode la formación estelar,ya que parecesugerirque un

elevadoporcentajede las estrellasnaceconstituyendoya un sistemabinario.

Por otra parte, la masamedia de las estrellasque abandonanel cúmulo es

inferior al valorde la masamediainicial de lasestrellasen el modelo. Estosresultados

sugierenquelas estrellasmenosmasivastienenunaprobabilidadmayorde abandonar

el cúmulo quelas masivas,si no seconsiderala pérdidade masadebidaa la evolucion

estelary no se incluyen binariasprimordialesen los modelos.Esteresultadodepende

de N, ya que las diferenciasobservadasdisminuyenconformela poblaciónaumenta

parael primerconjuntode modelos.Sin embargo,aunqueparacúmulosmuy poblados

seobservael mismo fenómeno,estedependefuertementedel tiempo. Segúnmuestra

la Tabla (4.4), el fenómenodel escapepreferencialde estrellaspoco masivastiene

su mayor importanciapara cúmulospoco poblados,de hechoel Contrastede Masa

para1V = 100 y 50% de la población inicial es muy alto paramodeloscon FIMs de

Salpetery Taff. Desdeun puntode vistacuantitativola masamediade lasestrellas
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Tabla 4.8: Masa Media *

N=100
MODELO <ni>o <ni>

25 <ni>50 <ni>90

SA 1,00 0,68 0,56 0,59
TA 1,00 0,65 0,58 0,59
MS 0,70 0,53 0,50 0,49
KR 0,49 0,31 0,34 0,39
SC 0,55 0,42 0,38 0,44

* Todaslas masasen masassolares.

que escapandel cúmulo para estosmodeloses notablementedifereííte de la inicial

como puedeapreciarseen la siguientetabla:

Aunquela masamediaparalos dos modelosde ley de potendiasesdemasiado

alta en comparacióncon la masamedia típica de las estrellasde un cúmulo, estos

resultadoscoincidenmuy aproximadamentecon aquellosprocedentesde observacio-

nes (Platais 1994, 1995). Los resultadosobtenidostienen fuertes implicacionesen

un tema de gran importanciaen Astrofísica, el de la universalidadde la FIM. En

general,se admiteque la FIM es la mismaparatodos los cúmulos,a pesarde ciertos

resultadosdiscordantes.Estoscúmulosque parecentenerunaFIM diferenciadason

los CPP y en principio la causade ello puedeser doble: de unapartepuedeser un

fenómenointrínsecopruebade la no universalidaddela HM y deotrapartepuedeser

productode la evolución dinámicadel propio cúmulo. De los modelosanteriormente

expuestosparecesuficientementeclaroqueparaN < 250 el defectode estrellaspoco

masivaspuedeser explicadocomo de origen dinámico; sin embargo,no pareceque

paracúmulosmás ricos estedefectopuedaserconsecuenciaúnicamentede procesos

dinámicos. Estaevaporaciónpreferencialde estrellaspoco masivaspuedetenerin-

teresantesconsecuenciasobservacionalesa la horade determinarFIMs en cúmulos

abiertos,ya que segúnsea la edad del cúmulo y su riqueza, la proporción relativa

de estrellaspoco masivasha podido resultaralteradaen mayoro menorgradocon
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respectoa la fracción de estrellasmasivas.De estemodola pendientede la función

inicial de masaspuedehabervariadorespectoa la quese observaríaen ausenciade

escapepreferencial.La variación en la pendientede la FIM paraun grupode masas

entreM y M + dM sería:

(4.13) = — 1 5n(M

)

LnM n(M)

siendoC unaconstantede normalización.Estehechopodríaconducira conclusiones

erroneasacercade la no universalidaddela FINÍ, aúnen el casodequesi lo fuese. No

obstante,y comoseveráen el Capítulo6, estefenómenoestáconectadocon el posible

escapepreferencialde estrellasindividualesen cúmuloscon unacierta poblaciónde

binariasprimordiales.

En lo que respectaa las estrellasde altavelocidadobservadas,su existencia

puedejustificarsecomofruto de interaccionesen lasregionescentralesde los cúmulos

abiertos. Segúnlos resultadosobtenidos,cuantomayorseala velocidadde la estrella,

mayory másmasivoseríael cúmulo dondenació.

4.4 Conclusiones

Lasprincipalesconclusionesde estecapitulo se puedenresumiren:

1. Las edadesobservadasen los cúmulos abiertosrealessólo puedenexplicarse

suponiendoque las estrellasque los componenposeenun cierto espectrode

masas.

2. Las consecuenciasdinámicasdela existenciade un espectrodé masasdependen

principalmentedela proporciónde estrellasmasivasy de la riquezadel cúmulo.

3. Los cúmulosdesarrollanuna estructuradual núcleo-halo,en una corta esca-

la de tiempo. Esta dicotomíatiene importantesconsecuenciasobservacionales

puestoque se hace bastantedifícil observarlas poco densasregionesperiféri-
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cassobreel fondo de las estrellasde campo. La trascendenciade esteefecto

desafortunadamentese incrementacon la poblacióndel cúmulo.

4. La proporciónde sistemasbinarios y múltiples observados,tanto en cúmulos

como en la Galaxiaen geixeral,no puedeexplicarsesin admitir la existenciade

una poblaciónsignificativa de binariasprimordiales,es decir, existentesen el

momentode la formacióndel cúmulo.

5. La gran mayoríade las estrellasque abandonanlos cúmuloslo hacencomo

consecuenciade la paulatinagananciade energíacinética fruto de encuentrosa

u largadistancia. Un pequeñoporcentajede estrellasabandonanel cúmulo con
velocidadessignificativamentesuperioresa la media, a causade encuentrosau cortadistanciaen las regionescentralesdel mismo.

6. La determinaciónde la FIM en cúmulosestá afectadapor erroresproducto

de la evaporaciónpreferencialde estrellaspoco masivas.La magnitudde este

fenómenoparecedependerdel tiempo, lo que añadiría un sesgode edad en

dichasdeterminaciones.

7. El incrementoen el porcentajede estrellasmasivasde los modelosgeneratam-

bién un aumentoen las velocidadesmediasde las estrellasque abandonanlos

mismos. Los encuentrosentrebinariascentralesmasivasy estrellassin com-

pañerageneranprincipalmentelas fugasde alta velocidad.
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Capítulo 5

Evolución Estelar

5.1 Introducción

La masade unaestrellaessucaracterísticafísica principal. Paraunaciertacomposi-

ción química, la masainicial de unaestrelladeterminacompletamentesu estructura

y evolución posterior. Sin embargo,esta no permanececonstantea lo largo de su

vida: son posiblestaííto un aumentodebido a acreciónde materia,como unadismi-

nución acausade la eyeccióndesuscapassuperficialeso por las reaccionesnucleares.

Paraestrellassituadasen cúmulos,la acreciónde materiaprovinientede nubes in-

terestelareses un procesopoco probable,ya que precisade una velocidad relativa

(entrela estrellay la nube)mucho menorque las velocidadestípicas observadasen

cúmulos abiertos. Por tanto, la importanciade esteprocesoes muy pequeñaen la

mayoríade los cúmuloscon excepción,quizás,de los muy jóvenes: Sin embargo,el

intercambiode masaentre las componentesde un sistemabinario puedeproducirse

fácilmente;aunqueen los modelosquese examinaránen estecapítulo esteproceso

se consideraráirrelevante,ya quesu papel sobrela dinámicaglobal del cúmulo no es

excesivamenteimportantetal y como sediscutirá en el próximocapítulo.

Porotra parte,la masaperdidaen las reaccionesnuclearespuedeconsiderar-

se despreciableen comparacióncon la que la estrellapierdea causade la evolucion
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estelar;esta última puedeser el procesodominanteen la dinámica de los cúmulos

abiertos. Las estrellaspuedenperdermasagradualmenteen forma de viento este-

lar, o violentamentedandolugar a eyecciones.La importanciade ambosprocesos

aumentacon la masade la estrellaconsiderada. Paraestrellasde masasimilar a

nuestroSol, las eyeccionesocurren principalmenteen la fase de giganteroja. La

pérdidade masa,originadaen el transcursode la evolución estelar,tiene dosefectos

principales. En primer lugar, si la masatotal del cúmulo disminuye, la energíatotal

del mismo aumentacon lo que el cúmulo estácada vezmenosligado (energíatotal

menosnegativa). El efecto es análogoal que se producecuandolas estrellasaban-

donan el cúmulo a causade encuentroscon otros miembrosdel mismo, aunqueeste

último procesoseproducede forma menoscontinua. En segundolugar, al producirse

la pérdidade masa,la fracción relativade estrellasmasivasy poco masivasvariacon

respecto al caso de un cúmulo sin evolución estelar, alterándose el tiempo de vida del

sistemacon respectoa unoconservativo.La inclusiónde la pérdidade masaestelar

en simulacionesííuméricases crucial si se quieren obtenerresultadosdirectamente

comparablescon los obtenidosde las observaciones.Dadoque un numeronotablede

cúmulostienen edadessuperioresa í0~ años,muchasde susestrellashansufrido una

pérdidade masasignificativa durantesu evolución.

5.2 Pérdidade masa

E Paraobtenerla dísmínucion de masaen función del tiempo, se han adoptadolasfuncionesdesarrolladaspor Eggleton y suscolaboradores(1989) para estrellasde lau Población 1. Esteconjuntode fórmulas de interpolaciónpermitencalcular de forma

rápiday simple la pérdidade masadebidaa evoluciónestelar.Lasexpresionesestán

basadasen una seriede modelosobtenidosgraciasal algoritmode evoluciónestelar

desarrolladopor Eggleton (1971, 1972), y permitencalcular la luminosidad de una

estrelladadassu masay edad. Las trazasevolutivasproducidascon esasfórmulas

aparecenen la Fig. (5.1), así como la SecuenciaPrincipal de Edad Cero. Todaslas
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estrellas comienzan su existencia en la Secuencia Principal de Edad Cero con una

composición uniforme de hidrógeno, X = 0,7, helio, Y = 0,28, y metalicidad, Z =

0,02 . Por razonestécnicas,la pérdidade masase consideraen intervalosdiscretos,

cuandose acumulaunadisminuciónde masadel 1%; estapérdidade masasesupone

instantáneadebido a la diferenciade escalastemporales.Se suponetambiénque el

gas eyectadoabandonael cúmulo sin interaccionarcon el restode los miembrosdel

mismo. En cúmulosreales,estegassealejadelos mismosdirectamenteo esabsorbido

por el medio interestelardebido a la gran diferencia de presiones. Aunque no se

apreciaen la figura, se observaráen próximos capítulosque, desafortunadamente,

las expresionesproporcionanun comportamientoerróneopara una masade 1,334

Mc. Este pequeñodefecto,intrascendentepara estetrabajo, ha sido recientemente

subsanado(1997) por el Dr. Eggleton, por lo que todos los modelospresentados

aquíadolecendel mismo. Los resultadosqueproporcionandichasfórmulascoinciden

razonablementecon los observacionales(Popper 1980, 1982). Modelos numéricos

más recientes(Maedery Meynet 1988),muestransólo pequeñasdiscrepanciascon

los resultadosobtenidosa partir de las fórmulas citadas. Sin embargo,las nuevas

opacidadesobtenidaspor Rogerse Iglesias (1992) han modificado alguno de estos

resultados. Estas opacidadeshan sido introducidas en los modelosde Schaller et

al. (1992); dichos modelosmuestranciertas diferenciasrespectoa los anteriores,

principalmenteen el casode estrellascon masainferior a 5 M®. Una comparacion

entre los resultadosque dan las fórmulas de Eggleton y los modelosmás recientes

de Schallery suscolaboradorespuedeverseen la Tabla (5.1). Desafortunadamente,

los nuevosmodelosaun no han sido transformadosen un conjunto compactode

fórmulascomo las desarrolladaspor Eggletony suscolaboradores;por tanto,en las

simulacionesse emplearánlos modelosantiguos. Sin embargo,la incidencia de las

pequeñasdiscrepanciasexistentesentreunosy otrossobrelos resultadosqueaquíse

presentanno es significativa.

En loscálculosse supondráque todaslas estrellasinician lá SecuenciaPrin-
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Figura 5.1: SecuenciaPrincipal de Edad Ceroy trazasevolutivasobtenidasa partir
del algoritmo de evolución éstelarde Eggleton paraestrellasde masasigualesa 15,
12, 9, 7, 5, 4, 3, 2 y 1 M®, respectivamente.Cuandola trazaevolutiva alcanzael

extremode la izquierdase producela formaciónde unanebulosaplanetaria.A partir
de ahí, tiene lugar el enfriamientode la enanablanca. Las trazasparaestrellascon
masassuperioresa 8 M® han sido cortadasen el momentoen que se producela

supernova.Las luminosidadesestánen luminosidadessolares.
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Tabla 5.1: Tiempo de permanenciaen las dos secuenciasprincipales. Comparación

entrelos modelosde evoluciónestelar.Masasen Me. Tiempos en millones de años.

Algoritmo de Eggleton Schalleret al’. (1992

)

MASA Combustión-H Combustión-He Combustión-li Combustión-Ile

11,5 1,0 11,6
16,5 1,5 16,0

27,8 3,8 26,4

46,0 7,5 43,2
94,5 18,5 94,5
156,0 32,0 164,7
308,0 64,0 352,5
922,0 100,0 1115,9
9718,0 9961,7

15 1,1
12 1,6
9 2,6

7 4,7
5 12,4
4 26,2
3 86,2
2 240,9
1

cipal del Ilidrógeno al mismo tiempo, hipótesisque, aunqueen principio es cuestio-

nable, parecejustificada por las observacionestal y como se comentóen la sección

correspondientedel Capítulo 2. En cuantoal resultadofinal de la evolución estelar,

el algoritmode Eggletongeneraenanasblancascuandola masainicial de la estrella

es inferior a8 M® y estrellasde neutrones(tras unasupernovade Tipo II) si la masa

es superioro igual a esacantidad. No secontemplala formaciónde agujerosnegros

paraestrellasmuy masivas,debido a la incertidumbrequerodeala formaciónde estos

objetos. Estimacionesobservacionalessobrela masamínima de la estrellaprogení-

tora, necesariaparadar lugar a un agujeronegro,sitúanéstaen el rango40-80 M®

(vanden Heuvely Habets1984;van den Heuvel 1992); estimacionesmásrecientesre-

bajanun tanto estacantidad,dandoun valor de 50±10Me (Tsujimotoetal. 1997).

En cualquier caso, estosvaloresestánmuy alejadosde las masasestelarestípicas

observadasen cúmulosestelaresabiertos.La formaciónde lasestrellasde neutrones

va acompañadasiemprede un fuerte impulso originado por la eyeccíonasímetrica

del excesode masadurantela supernova(Belí 1997); estefenómenose simula en

los cálculosasignándoleunavelocidadsuperioral cuadruplode la cuadráticamedia

de las estrellasdel modelo; los valoresgeneradospuedenser, por tanto, inferiores a
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los queda una recientedistribución obtenidapor Lyney Lorimer (1994) a partir de

observacionesen radioondas.Esto provocaque la probabilidaddeque el cúmulo re-

tengalasestrellasdeneutronesseamuy baja,aumentandoentodo casoparacúmulos

muy poblados.Actualmente,sólo existendoscandidatosa estrellasde neutronesen

cúmulosabiertos:el primeroesel pulsarde rayosX X0142+614situadoen el campo

de NGC 663 (Hellier 1994),el segundoes unadetecciónen rayosy en el campodel

cúmulo abierto joven Collinder 347 (Yadigaroglu y Romani 1997) por partede los

instrumentosde EGRET. Amboscúmulostienen edadesdel ordende 10 millones de

años.Cabesuponerqueestosposiblespulsarespermanecenaúnen el cúmulo donde

han nacido, porqueson muyjóvenesy aún no hantenido tiempo de abandonarlo,ya

que la escalade tiempotípica paraqueunaestrellade neutronesabandoneel cúmulo

dondenació es de unos20 millones de años(una vez que tiene lugar la supernova)

empleandolas distribucionesde velocidadesobservacionalesmás recientes.

5.3 Resultados

En las primerasseccionesse mostraránlos resultadosparaun primer conjuntode 20

modeloscon N < 750 publicadosen de la FuenteMarcos(1996). A continuación,

se expondrán los resultadosde otro grupo de modeloscon una población estelar

sustancialmentemayorcalculadoscon el CRAY-YMP de la UCM. Con estosmodelos

sepretendenestudiarlos efectosque,sobrela dinámicade los cúmulosabiertos,tiene

la evolución estelar.

5.3.1 Tiempo de Desintegración

De los resultados que aparecen en la Tabla (5.2), se desprende que la inclusión de

la pérdida de masa debida a evolución estelar cambia de forma nótable los valores

obtenidospara los tiempos de desintegración. Paramodeloscon 1V = 100 ó 250,

dichos tiemposson,en general,inferioresa los de modelosequivalentesdiscutidosen

el Capítulo4. En cambio,para1V superiorel comportamientoes significativamente
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diferente, el tiempo de desintegración aumenta. Por tanto, aparece un comportamien-

to diferencial dependiente de N. Para cúmulos pequeños, la evolución estelar acelera

su desintegración, pero en el caso de cúmulos ricos aparece una tendencia estabiliza-

dora, retrasándose la desintegración del cúmulo. Si se comparan los tiempos medios

de desintegración para modelos con N < 250 se tiene que para los modelos con

evoluciónestelarhay unadisminución de unos 100 millones de años en media y sin

embargo,para N > 250 seobtieneun incrementomedio superior a los 100 millones

de años con respecto a los modelos sin pérdida de masa. Si se pone en relación esta

escalatemporalcon la obtenida a partir de las trazasevolutivas,se tienequeparalos

modeloscon 1V = 100 todas las estrellascon masainferior a4 M® hanevolucionado

hastaserobjetoscolapsados(estrellasde neutronesy enanasblancas),paraN = 250

es3Mc, paraN = 250 es 2,5 A’Ie, y para 1V = 750 es 2 Me.

Como se indicó en el capítulo anterior, el tiempo necesariopara la desinte-

gracióndel cúmulo debeconsiderarsecon cautela,puestoqueunavezque el cúmulo

se convierteen un sistemano ligado, la formación de un cierto número de subsis-

temastemporalmenteestablespuederetrasarla desintegracióncompletadel mismo.

Sin embargo,en los modelospresentadosen estecapítuloseobservaqueel momen-

to en el que la evolución dinamícacesa,coincidemuy aproximadamentecon el de

desintegracióndel modelo.

Delos resultadosanteriores,sededuceque la causadel comportamientodife-

rencial del Tiempo de Desintegracióncon la población inicial del cúmulo serelaciona

con la pérdidade masay con la propia poblacióndel modelo. Paramodelospoco

pobladosla escalade tiempo en quese producela desintegraciónde los mismos,es

del mismo ordenque la necesariaparaque la pérdidade masaen estrellasde masa

intermediaseasignificativa; dichapérdidade masa,conduciríaa unadisminución de

la energíapotencialdel modeloy por ello asu rápidadesintegración.Esteprocesoda

lugar a una reducciónen el Tiempo de Desintegraciónde los modelosque incluyen

la evoluciónestelarcon respectoa aquellosotros que no la tienen en cuenta. Porel
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Tabla5.2: Principalescaracterísticasde los modelos

MOD. LIMA N MLx M~~5 <M >t 14 r~’¿ <1? >~

SA 100 10,0 0,1 1,0 1,26 6,56 0,92 180,3 (380)
II TA 100 10,0 0,1 1,0 1,26 6,56 0,86 99,0 (209)
III MS 100 10,0 0,1 0,6 1,26 5,64 1,12 72,84 (192)
IV NR 100 5,3 0,1 0,5 1,26 5,17 1,10 90,0 (272)
V SC 100 5,5 0,1 0,5 1,26 5,37 1,13 85,0 (242)
VI SA 250 15,0 0,1 1,0 1,71 8,91 1,35 239,7 (506)
VII TA 250 15,0 0,1 1,0 1,71 8,91 1,28 188,1 (397)

VIII MS 250 15,0 0,1 0,6 1,71 7,68 1,50 163,4 (431)
IX KR 250 5,3 0,1 0,4 1,71 6,75 1,59 125,9 (403)
X SC 250 5,6 0,1 0,5 1,71 7,20 1,57 142,1 (414)

XI SA 500 15,0 0,1 1,0 2,15 11,22 2,00 378,3 (798)
XII ‘ifA 500 15,0 0,1 1,0 2,15 11,22 1,96 345,1 (728)
XIII MS 500 15>0 0,1 0,6 2,15 9,59 2,02 248,9 (662)
XIV NR 500 5,3 0,1 0,4 2,15 8,51 2,00 183,9 (585)
XV SC 500 5,6 0,1 0,5 2,15 9,05 2,00 218,5 (636)
XVI SA 750 15,0 0,1 1,0 2,47 12,84 2,30 413,0 (875)
XVII TA 750 15,0 0,1 1,0 2,47 12,84 2,32 533,2 (1130)
XVIII XIS 750 15,0 0,1 0,6 2,47 10,97 2,32 317,5 (854)

XIX NR 750 5,3 0,1 0,4 2,47 9,73 2,32 240,3 (772)
XX SC 750 12,9 0,1 0,5 2,47 10,50 2,27 280,0 (804)

* SA FIM de Salpeter,TA FIM de Taff, MS FIM de Miller y Scalo,NR FIM de

Kroupa, SC FIM de Scalo.

En Mc.

Radiovinal inicial en pc.

* Radioinicial de las fuerzasde mareaen pc.

~ Radiomedio inicial en pc.

Tiempo de desintegación del cúmulo (en millones de años).
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contrario,cuandose consideranmodeloscon unapoblaciónmayor,algunasestrellas

poco masivas han tenido tiempo de completar su evolución hacia el estado de enana

blanca, con lo que el modelo llega a estarpobladoprincipalmente’por objetoscon

masasdel ordende la solary con unapérdidade masapocosignificativa. Un sistema

estelarde estascaracterísticases mucho másestableque uno equivalentequecontu-

viese tantoestrellasmuy masivascomo poco masivas,lo que explicael aumentodel

Tiempo de Desintegraciónpara cúmulosricos cuandose incluyen los efectosde la

pérdidade masaoriginadapor la evolución estelar.

5.3.2 Módulo de Evolución

Comose comentóen el capítulo anterior, debido al colapso inicial de las regiones

internasdel cúmulo, el Módulo de Evolución creceal inicio de cadasimulación. Una

vezquealcanzaun valor máximo,decrecehastaun valor nulo en unaescalatemporal

dependientede las condicionesiniciales. Paralos modelospresentadosen estecapitu-

lo, se apreciantendenciascualitativamentesimilares (figs. 5.2 y 5.3); sin embargo

hay notablesdiferenciascuantitativas,de formaquela influencia de la evolución es-

telar sobreel Módulo de Evolución pareceserfuertementedependientede la fraccion

de estrellasmasivas. Paramodelospocopobladoscon ley de potenciassimple, los

cualestienen una masamedia másalta y un mayor númerode estrellasmasivas,la

evolución de W difiere bastantede la presentadapara modelossin pérdidade masa;

sin embargo,parael restode FIMs la evoluciónes muy similar. El casoextremose

produce paralas FIMs de Kroupay de Scalo,en las que la evolución casi no puede

distinguirsede la presentadaen el capítulo previo. Solamenteen’ las fasesfinales

de la evolución de los modelos,se apreciandiferenciasatribuibles a los efectosde la

pérdidade masa.

Un hechoque llama bastantela atenciónen las gráficas,en comparacióncon

losmodelossin pérdidade masa,esquelaevoluciónde W parecesermásuniformea lo

largode la vida del cúmulo. Estacaracterísticaseobservaclaramenteen los modelos
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máspoblados.La pérdidademasasuavizael colapsoinicial de las regionescentrales.

Lasestrellasde mayormasatiendenapermaneceren las mismasy sonlas involucradas

de formaprincipal en la pérdidade masadurantelas primerasetapasdela evolución

de los cúmulos; por el contrario, las menosmasivastiendena localizarseen el halo,

siendola pérdidade masairrelevanteen ellas durantela mayor partede la vida del

cúmulo. Este hechosugierequeel radio medio, Rn,, es mucho más estableen los

presentesmodelos,lo queunidoa la pérdidade importanciadel colapsoinicial de las

regionescentrales,explicaríala mayorestabilidaddel Módulo de Evolución a lo largo

de la evolucióndel cúmulo. La disminuciónde la masamediade las estrellasde las

regionescentralesdel cúmulo conformeprogresala evolnción estelartieneotro efecto

adicional,cuyaimportanciase restringea los modelosmáspoblados.Lasestrellasdel

halo, al irrumpir atravésdelasregionescentrales,ya no encuentranestrellasmasivas

con las que intercambiarenergía,sino estrellascon unamasaaproximadamenteigual

a la suyapropia, con la consiguientedisminuciónen la eficienciadél intercambiode

energíadurantelos encuentrosa corta distancia. Porello, las estrellasdel halo son

menoseííergéticasy necesitanun mayor numerode pasosa travésde las regiones

centralesdel cúmulo paraalcanzarla velocidadnecesariaparaabandonarel mismo,

lo que redundaen un aumentodel Tiempo de Desintegraciónparaestosmodelos.

5.3.3 Ritmo de Escape

La Fig. (5.4)muestracomoevolucionala poblaciónde los modeloscon el tiempo. Las

mayoresdiferenciascon respectoal comportamientodescritoen el capitulo anterior

aparecenpara 1V = lOO, apreciándosedesviacionesmuy importantescon respecto

al comportamientopreviamentepresentado.La causade estasgrandesdiferencias,

radicaen que paraestosmodelosgran partede la pérdidade masapuedeproducirse

en las regionesperiféricasdel cúmulo, alterándosela posición del centrode masas

del mismo de formaviolenta,lo que puedearrojarestrellasa distanciassuperioresal

radio de mareafacilitándosede estemodoel escapede las mismas. ParaN = 250,el
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ritmo de escapede la mayoríade los modeloses prácticamentelineal, lo quesugiere

que la importancia de los encuentros a corta distancia disminuye en comparación con

los modelossin pérdidade masa. ParaN mayor, se apreciancomportamientoscua-

litativamentesimilares a los presentadosen el capítulo anterior, aunquela evolución

transcurremás lentamente.Dicha evolución es tanto más lentacuantomayorseael

porcentajede estrellasmasivas.Este hechoestácausadodirectamentepor la evolu-

ción estelar,yaque las estrellascon masainferior a 8 Me pasanaserenanasblancas

y por tantoestrellaspocomasivas.Las estrellasde masasuperiorevolucionanhasta

convertirseen estrellasde neutronesqueabandonanrápidamenteel cúmulo a causa

del gran aumentode velocidad que sufren durantesu formación. Debido a que la

masapor debajode la cual comienzana aparecerenanasblancasen el cúmulo es de

unas8 M®, cabeesperarque la escalatemporalasociadaa la evolución de estetipo

de estrellasseatambiénrelevanteen la dinámicadel cúmulo como un todo. La razon

principal paraestaafirmaciónseapoyaen el fenómenode la segregaciónde masa,de

notableimportanciacuandolos efectosde la evoluciónestelarsontenidosen cuenta.

5.3.4 Formación de binarias

Otro procesode capital importanciaes el ritmo de formación de binarias. Ya que

todas las estrellasse forman en agrupacionesestelaresmis o menosdensas(asocia-

cioneso cúmulosabiertos),es razonablesuponerque las binariasque se observan

entre las estrellasde campohan de habersegeneradoen dichasagrupaciones.Sin

embargo,la formacióndesistemasmúltiples se reduceenormementeparalos modelos

con pérdidade masaen comparacióncon los modelosconservativos,a pesarde ser

ya bastantebajaen estosúltimos. Por tanto, la evoluciónestelarincide fuertemente

sobrela formación dinámicade sistemasbinarios. Si el ritmo de formaciónde bina-

rias se reducecon la pérdidade masa,se precisade otro mecanismoparaexplicar

los elevadosporcentajesde binariasobservados.La explicación mássimple es pos-

tular la existenciade una elevadafracciónde binariasprimordiales. Estasbinarias
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primordialesson másestablesque las formadasdinámicamentey puedendominar la

evolución de los cúmulos alterando sus vidas medias. La existencia de las binarias pri-

mordialesconduciríaaun elevadonúmerode fugasde binariase inclusode sistemas

con multiplicidad superior. Trasabandonarel cúmulo,estossistemascontribuiríana

explicar porcentajeselevadosde binariascomo los observadosen la vecindadsolar.

5.3.5 Velocidad de Escape

La pérdidade masatienetambiéninfluenciasobrela velocidadcon la quelasestrellas

abandonanel cúmulo. Los resultadosde la Tabla(5.3) muestranla mismatendencia

quelos ya expuestos,la velocidaddeescapecrececonformeaumentaN.Además,la

velocidadmediadisminuyeen la mayoríade los modeloscon respectoaaquellossin

pérdidade masa. La cuantíamedia de estadisminuciónesdel 10% y es mayor para

los cúmulosmenos poblados,donde puedeser superioral 20%, para descenderen

los modelosmásricos hastael 5%. Las velocidadesmáximastambiénson menores,

siendo la disminucionmas acusadacuantomayor es la poblacióndel cúmulo.

La disminuciónobservadaen las velocidadesde escapemediasestádirecta-

menterelacionadacon la menor importanciadel halo paralos modeloscon pérdida

de masay con la disminuciónde la energíapotencial total confornie progresael de-

crementode la masadel sistema.Ya secomentó,que los halosde estosmodeloseran

menosenergéticosy tambiénmenosextensos,y estorepercuteen la mayorfacilidad

que tienen las estrellaspara abandonarel cúmulo. Por otra parte, la acusadísima

disminución cii los valoresde la velocidadmáximaestácausadapor la reducción en

el ritmo de formaciónde sistemasbinarios. Lasfugasde alta velocidadsongeneradas

apartir de interaccionesgravitatoriasentredoso máscomponentesdel cúmulo;como

en los presentesmodelosesteconjunto de procesosdisminuyensu importancia,se

generaun menornúmerodeestetipo defugasy ademássusvelocidadessoninferiores.
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Tabla 5.3: Velocidad de las estrellasque abandonanel cú’mulo*

N=100 N=250
< U > tin,j

4 limar Un, < U > tin,j,~ limar Un,

SA
TA
MS
KR
SC

0,86
0,84
0,72
0,67
0,60

0,37 2,60
0,41 2,11
0,38 1,85
0,13 2,40
0,18 1,61

0,03
0,03
0,02
0,04
0,03

1,10
1,14
0,87
0,64
0,74

0,25 3,81
0,00 3,87
0,27 3,10
0,00 2,06
0,18 3,28

0,02
0,03
0,02
0,02
0,02

N=500 N=750
< U > lin,.¿,~ limar Un, < ti > lin,jn

0n,ar Un,

SA
TA
MS
KR
SC

1,35
1,32
1,05
0,83
0,97

0,32 4,70
0,32 5,36
0,24 2,74
0,00 4,93
0,22 9,93

0,02
0,02
0,02
0,02
0,02

1,51
1,42
1,15
0,92
1,04

0,00 5,03
0,00 5,3&
0,00 4,14
0,00 4,22
0,00 4,64

0,02
0,02
0,01
0,01
0,01

* Todaslas velocidadesen km/s.

5.3.6 Evaporaciónpreferencial

En la Tabla (5.4) se encuentran los valores del Contraste de Masa para el presente

conjunto de modelos. El valor de D se ha obtenido ahoraconsiderandola masa

perdidapor evoluciónestelarqueesdescontadaen cadaetapaconsiderada,calculando

la masamediainstantánea.Comopuedeapreciarse,paraN = 100 y las FIMs de ley

de potenciassimple,se produceel efectocontrario,aumentala proporciónde estrellas

pocomasivascomocausade la evolución estelar.Parala prácticatotalidad del resto

de los modelos,si se produceun escapepreferencialde estrellasde baja masaaun

considerandola pérdidade masa. De hecho,la deflexión pareceser más notableen

el casode algunosmodeloscon N mayor, como los quese calculaboncon FIMs de

ley de potenciassimple o con la FIM de Miller y Scalo. La razon estáen la mayor

facilidad parael escapedelas estrellasdel halo,que parael casode los modeloscon

N elevado,son preferentementeestrellaspoco masivas.
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Tabla 5.4: Contrastede Masa

MODELO
N=100 N=250

D25 D50 D90 D25 D50 D90

SA
TA
MS
lCR
SC

0,04 0,14
-0,21 -0,08
-0,36 -0,16
0,44 0,36
0,38 0,24

0,08
0,07
0,01
0,13
0,12

0,17 0,26 0,10
0,15 0,09 0,04
0,22 0,21 0,06
0,20 0,18 -0,06
0,18 0,20 -0,004

MODELO

N=500 N=750
D25 D50 D90 D25 D50 D90

SA
TA
MS
NR
SC

0,16 0,20
0,09 0,11
0,19 0,18
0,10 0,16
0,31 0,14

0,11
0,04
0,10
0,01
0,01

0,23 0,14 0,07
0,17 0,19 0,08
0,37 0,27 0,10
-0,05 0,08 -0,01
0,01 0,02 -0,02

5.3.7 Modelos densamentepoblados

En estasecciónse comentaránlos resultadosobtenidospara5 modelosen los que la

poblaciónes mayor queen los casosanteriores.Paraestosmodeloslasestrellascon

masainferior a 1,25 M® hanevolucionadohastaconvertirseen enanasblancas,por lo

queel númerodeestosobjetosen ciertos momentosde la evolucióndel cúmulo puede

ser muy elevado,superioral 10% cuandola poblacióndel cúmulo ha descendidoa la

mitad. En el resto,este porcentajepuedeser aúnmayor.

Lo primeroque llama la atenciónde la Tabla (5.5),es la diferenciaen cuan-

to al Tiempo de Desintegraciónparamodeloscon la mismapoblación perodistinta

distribución espacialinicial. Se observaque los modeloscon densidaduniforme se

desintegranmás lentamentea igualdad del resto de características.La desintegra-

ción es más rápidapara modeloscon densidadinicial inversamenteproporcionalal

cuadradode la distancia cumulocéntrica. Esta circunstanciava a ser confirmada

analizandootrasmagnitudestalescomo la evoluciónde la poblacióndel modelo,y la

distribucióndevelocidades. La distribuciónespacialinicial no es la únicadiferencia

85



Tabla5.5: Característicasde los modelosdensamentepoblados

MOD. FIM N Mt. Mt, <M>t R¿ rZ <R>g

A SA 4.000 15,0 0,1 1,0 3,00 22,50 2,85 3824,0 (4704)
B SG 4.000 14,8 0,1 0,58 3,00 18,60 3,03’ 1810,2(2014)
C SC 10.000 14,9 0,1 0,58 5,20 25,48 4,94 2839,7(6617)
D SC 10.000 14,9 0,1 0,58 5,20 25,48 4,06 2426,8(5654)
E SC 10.000 14,9 0,1 0,57 5,20 24,96 5,10 2234,5 (5251)

* SA FIM de Salpeter,SC FIM de Scalo,

EnM®.

Radio vinal inicial en pc.

* Radio de mareainicial en pc

O Radio medio inicial en pc.

Tiempode desintegraciónen unidadesnormalizadas(en millones de años).

C Los nLodelos13 y E lían sido calculadosempleando‘ma densidadespacialinicial proporcional
a C2, siendor la distanciaal centrodel cúmulo. El modelo D tiene unadensidadinicial de
Plumníer.

entrelos modelosC, U y E; el primer modelo tieneunadistribución de velocidades

también uniforme e isotrópica; el segundo,una distribución de Plummer, tanto en

posicionescomo en velocidades;y el tercero, tiene una distribución de velocidades

uniformee isótropa. Por tanto, el tercer modelono poseeun equilibrio inicial y esta

es la causade su aceleradoritmo evolutivo. En cuantoa la comparacióncon los mo-

delosconservativosdensamentepoblados,seapreciaun incrementoen los tiemposde

desintegración,quellega al triple en algunoscasos.Estehechoconfirma la tendencia

ya apuntada,a que la evolución estelarincrementala vida mediade los cúmuloscon

unapoblacióninicial superiora unos250 miembros.Además,esteincrementoparece

crecercon 1V.

El Módulo de Evolución (Fig. (5.5)) tambiénmuestradiferenciasdependientes

de la distribución espacialinicial y estasdiferenciasestánconectadascon la diferente

distribución inicial de velocidades. Como puedeobservarse,hay variacionesen el

aspectode las curvascon respectoa los modeloscon 1V menor. En particular,para

los modelosB y E se observaun pequeñoincrementoinicial, paraluego dar lugar

a unadisminucióncuandoel tiempo en unidadesestándares igual a 400. La causa
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de estecomportamientoes la expansiónde las regionescentralesa causade la alta

densidadestelary de la falta de equilibrio inicial ya comentada.En cualquiercaso

las diferenciasde comportamientoentre los diferentesmodelosse restringena las

primerasfasesde su evolución, siendo posteriormentebastantesimilar, aunqueen

escalasde tiempodiferentes.

Con respectoa la evolución de la poblacióncon el tiempo, la Figura (5.6)

muestratambiéndiferenciasen lo que respectaa las primerasetapasde la misma.

Sin embargo,el comportamientoa largo plazo es similar, con la salvedadde que

la diferencia de comportamientoinicial induce un retrasoen la evolución de unos

modeloscon respectoa otros. La evolución asintóticade los modeloses siempre

similar a la que se estudió en el casode N menor. Debe también notarseque la

cúspideque alcanzael Módulo de Evolución coincide muy aproximadamentecon el

punto de inflexión dela curva de población,o lo que es lo mismo,con el instanteen

queel mecanismodominanteparael escapede las estrellasdel cúmulo pasaa serde

tipo evaporativo.

Las figuras (5.8) muestranun espectrode velocidadesmuy distinto de los

presentadoshastaahora. Aparecenclaramentedos distribucionesde velocidades,

unaparaestrellascolapsadas(estrellasde neutrones)y otraparaestrellasnormales.

La causaes quelas velocidadesde las estrellasde neutronestienencomovalor mínimo

cuatrovecesla velocidadcuadráticamediade las estrellasdel cúmulo,por ello forman

una distribucióncon un valor medio distinto. Existen evidenciasobservacionalesen

favor de estetipo desituaciones(Gott et al. 1970). En las cercaniasde la asociación

1 Gem seencuentranvariospulsares(entreellosel del Cangrejo)con velocidadesmuy

elevadas,que parecenhabersido generadosen la asociacióny han escapadode ella

tras las explosionesde supernova.Sin embargo,debehacersenotarque los valores

dadosa las velocidadesde las estrellasde neutronespudieranno ser representativos

a la luz delos últimosdescubrimientosya comentados,quemultiplicarían incluso por

100 los valoresaquí presentados. En la Tabla (5.6) se observaque la evolución de
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Tabla 5.6: Velocidad de Escape

%

C D E
<lic> <ti

75> <lic>

5%
10%
25%
50%
75%
90%
99%

1,80 + 0,04
1,84±0,02
1,91 + 0,01
1,960±0,008
1,934+ 0,007
1,979±0,008
1,979±0,008

2,46 + 0,08
2,12 + 0,04
1,91 + 0,02
1,89 + 0,01
1,875±0,009
1,893±0,009
1,931±0,009

1,86+ 0,02
1,86±0,02
1,94 + 0,02
1,958+ 0,010
1,958+ 0,008
1,999±0,008
1,999±0,908

la velocidadmediade escapedependedel gradode concentracióninicial del modelo.

Así, el modelo con densidad espacial inicial de Plummer, muestra un comportamiento

sensiblementedistinto a los otros dos. En las primerasfasesde la evolución, las

velocidades medias son bastante elevadas, disminuyendo posteriormente para volver

a aumentar en las etapas finales. Esto sugiere un mecanismo de escape dominante

distinto para estemodelo en las primerasetapasevolutivas. La razón es la fuga

de una veintena de estrellas de neutrones con velocidades típicas de unos 9 km/s,

circunstanciaque no se produce en los otros modelos. En ellos, las estrellasde

neutrones escapan mucho después y sus velocidades son similares a la media del

restode las estrellas.

El númerode binariasy sistemasmúltiples formadosen estos modeloses

mayorqueparalos anteriores,perosiguesiendoextremadamentebajo. Porejemplo,

el porcentajemáximode binariasformadasdinámicamentequeabandonanel cúmulo

esdel 0,2%. En el modeloA se produceel escapede 6 estrellasdoblesy un sistema

jerárquico triple. El resto contiene2 enanasblancas. En el modelo B escapan6

binarias y quedan3 enanasblancasen el resto. El modelo C sufre el escapede

8 binarias y un sistematriple, aunquelo más importanteen la formación de un

objetode Thorne-Zytkow(unagiganterojacuyo núcleoestáformadopor unaestrella

de neutrones). El modelo O pierde 7 binarias y quedan 7 enanasblancasen el

resto. En el modelo E se producela fuga de 8 binariasy el restocontiene3 enanas
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blancasy seproducela formaciónde otro objetode Thorne-Zytkow.Delos resultados

anteriores,sedesprendeque el porcentajede objetoscolapsadosen los restosde los

modelosesbastantealto, inclusodel 70% paracúmulosmuypoblad&. En todosestos

modelos,se generanun cierto numerode sistemasjerárquicostriples en las últimas

etapasde la evolución del cúmulo. Las colisionesquedieron lugar a los objetosde

Thorne-Zytkowse produjeronsiempreen el senode sistemastriples. Los objetosde

Thorne-Zytkowfueron descubiertosteóricamenteen 1975 (Thorney 2ytkow 1977) y

se generancuandounaestrellade neutronessesitúa en una órbitade corto periodo

en torno a una gigante roja. De acuerdo con la teoría, la poderosa fuerza de gravedad

de la estrellade ‘neutronesabsorbemateriade la gigante,perocomo la estrellade

neutrones sólo puede incorporar materia a un ritmo limitado, el gas se apila en torno

a ella, frenándola. A causa de ello, la estrella de neutrones recorre una trayectoria

espiral haciasucompañerapenetrandoen ella y destruyendoel núcleode la gigante.

De esta forma se tendrá una estrella de neutrones superdensa en en el seno de una

extensa y difusa gigante roja. Sin embargo, en los cálculos el mecanismo por el

que se han producido estos objetos ha sido un poco diferente. En el seno de un

sistemajerárquico triple, la componentemás masivaha evolucionadodando lugar

a una supernova, debido a la pérdida asimétrica de masa se produce un efecto de

retrocesosobrela estrellade neutronesque provocaque estasalgaagran velocidad

en línea recta. Si alo largo de su trayectoria atraviesala gigante roja que la acompaña,

es frenadapor su densonúcleo al que destruye,sustituyéndoloy dandolugar a uno

de estos objetos exóticos.

Además, en la formación de los objetos de Thorne-Zytkow juega un papel

principal la población del cúmulo,que debesuperarun cierto valor paraque tenga

lugar la formación de este tipo de objetos, por otra partemuy improbable. En el

modelo C, la formación del objeto tiene lugar cuando la población del cúmulo es el

18% de la inicial, pero en el modelo E el objeto se genera cuando la población es el

70% de la inicial. Este hecho está relacionado directamente con la diferente densidad
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espacialinicial de ambosmodelos.

Si secomparanlas funcionesde masainstantáneasparalas estrellasqueaban-

donan el cúmulo que aparecen en la Figura (5.10) con las de la Figura (4.1), puede

apreciarsecómo influye la evolución estelarsobrela FIM de las estrellasqueaban-

donanel cúmulo. El rasgomássobresalientees la presenciade una abruptadiscon-

tinuidad paraestrellasde alrededorde 4 Mc en comparacióncon la FIM inicial y la

Figura (4.8). Debe señalarseque la función de masasque apareceen la figura, seria

la quecorresponderíaa la zonaexternaal cúmulo. Es evidente,queen todaslasfases

de la evolución del cúmulo hay una indudable carencia de estrellas luminosas. Ni aún

en los primerospocos millonesde años,se producela fuga de una estrellacon una

masasuperiora4 Mc. Estehechoimponeciertas restriccionesal tipo decúmulosen

los que se formanla mayorpartede las estrellasobservables.

5.4 Discusión

En las seccionespreviasse ha comentadoque los resultadosdependíandel número

de estrellas considerado eíí cada modelo. De la teoría cinética elemental se deduce

que los encuentros entre las estrellas del cúmulo conducen a la equipartición de la

energía cinética. Esta equipartición se alcanza tras un lapso de tiempo igual al Tiem-

po de Relajación del cúmulo. Los modelos que aquí se presentan tienen posiciones

y velocidades iniciales sin correlación alguna con las masas estelares consideradas,

puesto que se suponequeel sistemase ha formadopor relajaciónviolenta. Trasun

lapso temporaldel mismo ordenque el Tiempo de Relajación,las estrellasmasivas

han poblado el núcleo del cúmulo. Actualmente1 no existe una expresión que per-

mita calcular el Tiempo de Relajación para un cúmulo estelar con un espectro de

masas,por lo que losargumentoscuantitativosquesemuestranacontinuacióndeben

considerarse como aproximados. Del Teorema del Vinal se tiene que el tiempo de

relajación, en millones de años, es 14,4, 32,0, 59,2 y 80,1, respectivamente,paralos

modeloscon N = 100, 250, 500 y 750. El comportamiento difereñcial encontrado,
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parece señalar una variacion de comportamiento a partir de 1V = 250. Por otraparte,

las fórmulas que se han empleado en los cálculos de la evolución estelar generan una

enanablanca a partir de una estrellade 7 Mc en unos 57 millones de años. Por

tanto, para modelos con población de 500 estrellas o superior el tiempo de relajación

es mayor que el necesario para que evolucionen las estrellas más masivas del cúmulo,

por lo que la mayor pérdida de masa tiene lugar cuando las estrellas masivas aún no

han alcanzado las regiones centrales. Por tanto, la equiparticion no se logra antes de

que la mayor parte de las estrellas masivas hayan pasado a ser objetos degenerados.

En cambio, para cúmulos pobres la mayor parte de la pérdida de masa tiene lugar

en las regiones centrales del cúmulo; es decir, cuando este ya ha logrado la equiparti-

ción. Esto conduce a que los modelos poco poblados se desintegren antes; en cambio

para modelos más poblados, las estrellas masivas han alcanzado masas parecidas a

la masa media del cúmulo antes de lograr la equipartición, por lo que el comporta-

miento posterior es similar al que tiene lugar en un modelo monocomponente como

los presentados en el capítulo anterior. Estos modelos se caracterizan por ser muy

estables y presentar tiempos de desintegración muy elevados. Este comportamiento

diferencial ya fue constatado por Lyngá y sus colaboradores (1988), al analizar de

formaexhaustivalos datosdisponiblessobrelas propiedadesdel sistemade cúmulos

abiertosde nuestraGalaxia. En su estudio, encontraronque la inmensamayoríade

los cúmulosde mayor edadtenían poblacionessignificativamentesuperioresqueen

el caso de los cúmulos más jóvenes. Aunque pudiera pensarse que este fenómeno es

debido a uit efecto de selección, la tendencia se observa tanto para cúmulos cercanos

(distancia inferior a 1,5 kpc) como para los más lejanos. La diferencia en longevidad,

debe atribuirse a que los cúmulos pequénos tienden a desintegrarse más fácilmente

que los de mayor población. Este resultado es exactamente el que se obtiene en los

rfiodelos calculados.De estaforma, paralas estrellasqueson los constituyentesele-

mentales de los cúmulos estelares, la evolución estelar da lugar a que cuanto mayor

seasu masa,menorseael tiempo quetardanen evolucionar;pero paralos cúmulos
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el efecto es el contrario, cuanto mayores y más masivos sean tanto más larga será su

vida. Este hecho es bastante sorprendente, puesto que tradicionalmente se han he-

cho muchas y afortunadas analogías entre la Física Nuclear y la Dinámica Estelar, y

claramente está conectado con el hecho de que las estrellas tienen calores específicos

positivos (al aumentar la temperatura desprenden más energía) y sin embargo los

sistemas estelares tienen calores específicos negativos (Lynden-Bell y Wood 1968),

con lo que al aumentar la temperatura se absorbe energía (cuando en una sistema

estelarse hablade temperatura,en realidad esequivalentea hablarde velocidades).

Por otra parte, el comportamiento diferencial parece estar conectado con la masa

crítica (de la progenitora) a partir de la cual se genera una estrella de neutrones. Si

esto fuese así, habría entonces tina influencia determinante de la metalicidad, a traves

de la evolución estelar, sobre la dinámica de los cúmulos abiertos; sin embargo, este

hecho queda ya fuera de los objetivos de este trabajo.

Junto al fenómenode la equipartición, existe otro proceso.que compite en

cierto modo con el: se trata de la Fricción Dinámica o frenado de las estrellas hacia

el núcleo del cúmulo. La escala de tiempo característica en que opera este proceso es

inversamenteproporcionala la masaestelar(Ec. (2.7)), es decir, cuantomayorsea

la masamás rápido es el proceso. Paramodelossin pérdidade masa, las estrellas

masivassufrenunamayorFricción Dinámica, peroen el casode la pérdidade masa,

lasestrellasmasivasconformeevolucionanse ven sometidasa unaFricción Dinámica

menor.

En el caso de los modelos densamente poblados se ha comentado la formación

de un par de objetos de Thorne-Zytkow. En ambos casos la formación de los objetos

ha tenido lugar en el seno de un sistema jerárquico triple. La formación de sistemas

jerárquicos de larga duración no puede lograrse si la densidad estelar es muy elevada,

ya que la perturbaciónde las estrellasvecinasimpide que un sistematriple alcance

una configuración estable. Dado que conforme transcurre la evolución del cúmulo

su densidaddisminuye,es de esperarque la formación de estosobjetostengalugar
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preferentemente en las etapas finales de la evolución de los cúmulos. Sin embargo,

estacircunstanciapuededependerde la distribución espacialinicial de las estrellas

en el cúmulo. Así, en el modelo C, con densidad uniforme, la formación del objeto

se produce cuando el cúmulo ha perdido gran parte de sus miembros; en cambio,

para el modelo E, densidad inversamente proporcional al cuadrado de la distancia

cumulocéntrica, ocurre cuando sólo se ha perdido 1/3 de su población, porque este

modelo comienza con una cierta expansión de las regiones centrales, lo que reduce

la densidad en las mismas facilitando la formación de binarias y triples que pueden

dar lugar posteriormente al objeto de Thorne-Zytkow. La detección de estos obje-

tos aún no ha sido posible, aunque se conocen varias características observacionales

que permitiríansu identificación. Así, ciertoscálculospredicenabundanciasde litio

anormalmenteelevadas.Además,el procesode caídaen espiralhaciala giganteroja

o de destruccióndel núcleode la giganteen el casode un impactodirecto, generaría

unacantidadde radiacióngravitacional,predichapor la TeoríaGeneralde la Relati-

vidad de Einstein (1916,1918), elevada(Nazin y Postnov1995),queseriadetectable

con interferometría láser a partir de instrumentos a bordo de satélites en órbita. En

cualquier caso, parece que los principales candidatos a poseer objetos de este tipo

son los cúmulosabiertosevolucionadostalescomo M 67 o NGC 188.

Lainfluenciadelaeleccióndeladistribucióninicial deposicionesy velocidades

fue estudiada paraN pequeño en de la Fuente Marcos (1993). Allí se encontró que las

diferencias,paramodelosen el rango50-250,no eran muy significativas,existiendo

una gran dispersión en los resultados aún cuando parece vislumbrarse una tendencia a

que los modelos con mayor densidad central se desintegren de forma más rápida. En

el caso de los modelos con N = 4.000y 10.000es claroqueel ritmo de desintegracion

aumentacon el gradode concentracióninicial; y el aumentoes maxímoen el casode

los modelosquepartende configuracionesiniciales de no equilibrio.

Las funciones de masa obtenidas para las estrellas que abandonan los modelos

densamente poblados, muestran una masa máxima a partir de la cual no se producen
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Figura 5.11: Tiempo de desintegraciónen función de N paramodelosconservativos

y con pérdida de masa seleccionados. El tiempo está expresado en millones de años.
Se observa la aparición de un comportamiento diferencial inducido por la evolucion
estelar, produciéndose un cambio en la pendiente de la figura que se analizará en el

Capítulo 11.
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fugas del sistema. Esto significa que los cúmulos masivos retienen preferentemente

susestrellasde mayor masadurantelas etapasprevias a la generaciónde objetos

colapsados. La consecuencia de este resultado es que si las estrellas que observamos

se hubiesenformadopreferentementeen cúmulos masivos,el númeroobservablede

estrellasmasivasalejadasde regionesde alta densidadestelar,deberíaser muy redu-

cido, lo cual no es cierto. La conclusióninmediata,es queel tipo de cúmulo abierto

que ha generado la mayoría de estrellas del disco Galáctico debe ser poco masivo.

En particular, los resultados sobre el comportamiento diferencial previamente mos-

trados,apuntana que la población inicial de este tipo de cúmulos podría ser del

mismo ordenque la que marca la separaciónpara el incrementode longevidadde

los modelos. En la Figura (5.11),estevalor pareceestarentre250 y 500 miembros.

Recientemente,Kroupa(1995a,b, c) ha propuestoqueel tipo decúmulosabiertosen

los que mayoritariamente se han formado las estrellas de la Galaxia contienen unos

200 miembros con todas las estrellas siendo binarias inicialmente. Este resultado ha

sido tambiénobtenidomediantesimulaciones,peroen ellasno se incluyó la evolución

estelar.

5.5 Conclusiones

Las principales conclusiones que se deducen de los resultados expuestos en este

capítulopuedenresumirseen:

1. El efecto de la evolución estelar sobre la evolución dinámica de los cúmulos

abiertos depende de su población. Para cúmulos poco poblados la evolucion

es acelerada,desintegrándoseel cúmulo rápidamente.Paracúmulos ricos, se

produceun efecto estabilizadorque se traduceen un incrementosignificativo

del tiempo de vida del cúmulo. En términosde masa, esto equivale a decir

que cuanto más masivo sea un cúmulo evoluciona más lentamente y cuanto

menor sea su masa tanto más rápida será su evolución. La razón última de
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este comportamiento está en que los cúmulos estelares tienen calores específicos

negativos. El efecto es el contrario del que causa la evolución estelar en estrellas.

2. El gradode concentracióninicial del cúmulo influye sobrela velocidaddedesin-

tegracióndel mismo,encontrándosequecuantomayorseaesegradode concen-

tración, tanto más rápidamentese producirála desintegracióndel modelo. La

distribución de velocidadesinicial tambiénjuegaun papel, encontrándoseque

los modeloscon condicionesiniciales alejadasdel equilibrio evolucionanmas

rápidamente.

3. La probabilidad de retención de las estrellas de neutrones es muy baja en los

modelos estudiados. Los unicos candidatos serios, en cuanto a cúmulos este-

laresabiertosse refiere, para llevar a cabodeteccionesde estetipo de objetos

colapsadosson, por unapartecúmuloscon edadesmenoresde unos60 millones

de años, que es lo que tardaría uíía estrella de neutrones en abandonar el cúmu-

lo tras evolucionar a partir de una estrella de 8 Mc, y cúmulosdensamente

poblados y de edad avanzada como NGC2420 o M 11.

4. La mayor parte de las estrellas que se observan en el disco de la Galaxia deben

habernacido en cúmulos poco poblados,puestoque los cúmulosdensamente

pobladosno generanun númerosignificativo de escapescon masaelevada.A la

luz de los resultadosobtenidosla mayorpartede las estrellasde la Galaxiahan

debido nacer en cúmulos con una población inicial inferior a unas 300 estrellas.

5. La inclusión de la evolución estelar, disminuye el ritmo de formación de sistemas

binarios respecto al caso de sistemasconservativos.Por tanto,se haceevidente

la necesidad de recurrir a la existencia de fracciones significativas de binarias

iniciales en los cúmulos, para dar cuenta de las fracciones de binarias observadas

en la realidad.
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Capítulo 6

Binarias Primordiales

6.1 Introducción

Nuestraestrella,el Sol, no poseecompañerasconocidas,sin embargóexisteneviden-

cias observacionalesconcluyentes(Abt 1983;Halbwachs1986, 1987; Reipurth 1988;

Mathieu 1989; Zinnecker1989; Duquennoyy Mayor 1991; Leinert et al. 1991, 1993;

Simon et al. 1992,1993, 1995;Ghezet al. 1993,1994;Frosseret al. 1994;Richichi et

al. 1994; Brandueret al. 1996;Padgettet al. 1996)en favor de unaelevadafracción

de sistemasbinariosy de multiplicidad superior,tanto en la vecindadsolar,como en

cúmulosabiertosjóvenesy viejos. La formación dinámicade estrellasmúltiples, aún

en el casode binarias,es un episodioaltamenteimprobableen una región de baja

densidadestelar,como es el casode la vecindadsolar (0,044Me/pc3). Por tanto, la

explicación m~.ssimpley naturalparael considerablenúmerode binariasy sistemas

múltiples observados,seríala formaciónde los mismosduranteel colapsode la nube

de gas,a partir de la cual nacióel cúmulo. Estasbinarias,existentesen el momento

(le la formaciónde los cúmulos,sedenominanbinariasprimordiales(deaquíen ade-

lanteBPs). Porotra parte,la formación desistemasmúltiples puedehacerseefectiva

a partir de interaccionesgravitacionalesentreestrellasindividualesen unaregión de

alta densidadestelar;sin embargo,la tasade formación de binariasy múltiples es
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demasiadobaja, como se ha puestode manifiestoen los capítulosanteriores,para

justificar el posibleorigen dinámico de la elevadafracción de estrellasdobles y de

multiplicidad superiordetectadas.

Las binariasde los cúmulosestelaresson de gran importanciatanto para la

astrofísicateóricacomo parala observacional(ver el excelenteartículo retrospectivo

de Trimble 1980). Desdeel puntode vista observacional,se ha comprobadola exis-

tenciade unaconsiderablepoblaciónde estrellasdoblesen cúmulosestelaresabiertos;

aunquelos datos actualesno permiten confirmar la fracción exacta. Dicha fracción

parecedependerdel cúmulo considerado.Teóricamente,estasbinariasdeberíanser

observadaspreferentementeen las regionescentralesde los cúmulbsen virtud del

procesode segregaciónde masa,ya que son objetosmás masivos(el doble) que la

media. Imágenesobtenidasen el infrarrojo han mostradoque la segregaciónde ma-

sa puedeestarpresentedesdelos primerosmomentosde la vida dd cúmulo (Lada

y Lada 1991). Sin embargo,los resultadosobtenidospor diferentesinvestigadores

parecenser contradictorios. Así, Mathieu y Latham (1986) han encontradoque las

binariasespectroscópicasde M 67 presentanuna mayor concentracióncentral que

las estrellasindividualesdel cúmulo; sin embargo,Raboudy Mermilliod (1994) han

mostradoque la concentraciónde binarias,en los cúmulosde su muestra,carecede

relevanciaestadística. Por otra parte, existen evidenciasa favor de una aparente

faltade binariasprimordiales(Pennyet al. 1993)en algunoscúmulos(Trumpler 14).

Estasdiscrepanciasen los resultadosobservacionalesson interpretadasactualmen-

te como fruto de la existenciade distintos medio ambientesen el momentoen que

se inicio la formación estelaren cada cúmulo. Los dos mecanismosvigentesen la

actualidadparaexplicar la formación de sistemasbinarios y múltiples primordiales

(fragmentacióncausadapor rotaciónduranteel colapsode unanubede gase inesta-

bilidad gravitacionalde discos protoestelaresmasivos),dependenfuertementede la

temperatura.Durisen y Sterzik (1994) han mostradoquelas diferenciasencontradas

en los cúmulosabiertos,en cuantoa binariasprimordiales,son debidasaqueel ritmo
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de formación de binariases mayor en nubescon bajatemperatura: Los resultados

observacionalessugierenque la poblaciónde binariasen cúmulospuedeinterpretarse

en términosde dosmecanismosde formacion complementarios:las binariasde largo

período(mayorque 100 años)puedentenertanto origen dinámico comoa partir de

procesosde fragmentación,perolas binariasde corto períodohan de ser primordia-

les. Junto aestasbinariastradicionales,en algunoscúmulos abiertosse observaun

cierto númerode estrellasmás allá del punto de giro de su secuenciaprincipal. El

origen de estasestrellas,conocidascomo estrellasazuleserrantes(blue stragylers),

podríaser la fusión de dos estrellas(Wheeler 1979),la ampliaciónde los tiemposde

vida enla secuenciaprincipal acausade un procesode mezcladoen él interior estelar

(Abt 1985),o la transferenciade masaen sistemasbinarios (McCrea 1964). También

las estrellasOB fugitivas (runaway OB stars) son interpretadascomo binariasque

escapande cúmulosestelares(De Cuyper 1982; Sutantyo1982; Hilís 1983; Gies y

Bolton 1986). Los sistemasbinarios se relacionanademáscon las emisionesde ra-

yos X observadasen algunoscúmulos; así, las fuentesdetectadasen el viejo cúmulo

abiertoM 67 son, en su mayoría,sistemasbinarios de tipo RSCVn (Verbunt et al.

1994). Estasbinariasde corto período,contienenestrellascromosféricamenteactivas

(Montesinoset al. 1988). Además,las binariasde los cúmulosabiertosson usadas

comoindicadoresde distancia.

Porotra parte,desdelos primerostiemposde las simulacionesnuméricas(von

Hoerner1960,1963;van Albada1968a,b; Aarseth 1971) fueevidentequelas binarias

dominabanla evolucióndiííáníicade loscúmulosestelares.Sin embargo,las binarias

estudiadasen estostrabajossehabíanformadoen interacionesgravitacionalesde tres

cuerposy hastahacerelativamentepocotiempono sehabíaprestadomuchaatencion

a los efectosde unaposiblepoblacióninicial de binarias. En principio, estasbinarias

puedendesempeñarun papel muy relevanteen la evoluciónde los cúmulosestelares,

principalmentea causadel fenómenode segregaciónde masaya descritoy porque

las interaccionesentre binariasy estrellasindividualesprovocan,en muchoscasos,
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el escapede estrellasdel cúmulo con velocidadesmuy altas. El primer estudioque

consideróunapoblacióninicial de binariasfue llevadoacabopor Aarseth (1975),que

calculó un modelo con 100 estrellasy un 11% de binarias ligeramenteenergéticas.

Tras este trabajo pionero, se han venido efectuandosimulacionesdirectas de N-

cuerposcon una poblaciónde BPs desdelos añosochenta(Aarseth1980; Giannone

y Molteni 1985; McMillan et al. 1990, 1991a,b; Heggie y Aarseth’1992; McMillan

1993; McMillan y Hut 1994; Kroupa1995a,b, c; de la FuenteMarcos1996b,1997).

Desdelos primerostrabajosse concluyó que la evolución dinámicade los cúmulos

estudiadosera significativamentealteradapor la presenciade, incluso una pequeña

fracción de BPs. En los trabajosmás recientesse han estudiadocúmulosmás ricos

y sus resultadoshan revelado interesantescaracterísticasde la evolución de estas

binarias y de sus interacciones,tanto entreellas como con estrellasindividuales.

Desdeun puntode vistateórico,el papelde las BPs hasidoestudiadoprincipalmente

por Heggie(1975, 1977),Hilís (1975b),Alexandery Budding (1979),Goodmany Hut

(1989) y Hut el al. (1992). Por el contrario, la inclusión de la evolución estelaren

modeloscon BPs hasidomuy reciente(Aarseth1996a,b; de la FuenteMarcos1997).

En este capítulose abordaráel estudiodel papel dinámicode estasBPs en

la evolución de los cúmulos abiertos. Este estudiose estructuraráen dos partes;

en primer lugar seanalizaráel efecto de estasbinariassobrecúmulosen los que la

pérdidade masadebidaa evoluciónestelarno es tenidaen cuentay en segundolugar

se incluirán los efectosde la misma.

6.2 Función Inicial de Masaspara Binarias Primordiales

En las simulacionesquese analizaránen estecapítulo sehan emp!eadolas mismas

FIMs queen los precedentes,incluyéndoseademásunaFIM específicaparabinarias,

ya queexistenevidenciasobservacionalesqueaboganpor la existenciadeunafunción

de masasparticularparalas mismas(Scalo1986). Con el objetode incluir estehecho

en los modelos,se ha usadola siguientecorrelación(Eggleton1995) entrelas masas
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de las componentesdel sistemadoble:

(6.1) (M)* (M) 0,4

dondeel subíndice1 se refiereala primaria (estrellamásmasiva)y el 2 ala secundaria.

El primer miembrode la Ec. (6.1) es el cocientede masastras aplicar la correlación

y de él se obtienenlas masasfinales manteniendoconstantela sumade las masas

iniciales de ambascomponentesobtenidasa partir de la expresionde la FIM para

estrellasaisladascorrespondiente.Desdeun puntode vista teórico, la correlaciónes

inducida por el mecanismode formación de los sistemasbinarios. Estacorrelación

ha sido empleadaúnicamenteen el casode las FIMs de Kroupa y de Scalo. Las

distribucionesde masasgeneradaspara estasFIMs aparecenen las figuras (6.1) y

(6.2). Paralas otrasFIMs no se ha empleadocorrelaciónalgunaen la generaciónde

las masasde las componentesde las binarias. En los casosen que no se emplea la

correlaciónhay que fijar la razón de masasentre la primariay la binariacompleta

(M1/(Mi + M2)). Esteparámetroes usadoen lugar de la expresiónde la correlación

paralos modeloscon FIM deSalpeter,Taff y Miller y Scalo;paraellosse util§za como

razón 1/2. El númerode binariasdescubiertasen cúmulosno es lo suficientemente

grandecomo para obtener un distribución observacionalpara la razón de masas,

por lo que el valor utilizado no debeconsiderarsecomojustificadoa partir de las

observaciones.

6.3 fracción de binariasy otrosparametrosde los siste-

mas binarios

El númerode BPs en un cúmulo es parametrizadopor la fracción de binarias 1

definidacomo:

Nb
(6.2) Nb +N1’
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dondeNb y N~ son, respectivamente,el número de sistemasbinarios y el número

de estrellasindividuales. El valor de f paralos modeloscitadosen las tablas (6.1),

(6.4) es 1/3, es decir hay un 33% de binarias. Paraestos modelqsel númerode

estrellassin compañeray de binariasfue escogidode forma tal que el númerototal

(le estrellasfueseel mismo que para los modelospresentadosen los capítulos 4 y

5 para poder llevar a cabocomparacionesdirectas. Estaelección arbitraria, altera

ligeramentealgunasde las propiedadesiniciales de los modelos,como es el casodel

radio de lasfuerzasde marea.Las fraccionesobservadasen cúmulosrealesvandesde

al menosun 23% en Praesepe(Mermilliod et al. 1990) hastaun 60% en las Hyades

(Reid 1993), pasandopor un 26% en las Pléyades(Stauffer 1984).

Juntoa la fracciónde binariassedebenfijar algunosotrosparámetrosiniciales

para obtenerun conjunto de binariasapropiado. Los dos más importantes,son el

semieje mayor y la excentricidad. Parageneraruna población inicial de binarias

duras,el semiejemayordebeser del orden de —G M2/4 E N, siendo el significado

de lossímbolosel mismoqueen el Capítulo2. En los cálculos,la distribucióntomada

para los semiejeses uniforme: 0b = a? lO~, dondea? es un parámetrode entrada

cuyo valor es 1/N en unidadesdel radio vinal y q es igual a X log fi, donde X

es un númeroaleatoriouniformementedistribuido en el intervalo [0, 1] y fi es otro

parámetrode entrada,denominadoRango. Este último parámetroproporcionala

anchurade la distribución de los semiejesy, por tanto, de las energíasy periodos

de las binarias. Valores grandesde fi, generanbinariascon semiejepequeñoque a

efectosdinámicosactuaráncomoestrellasindividuales. El valor de fi utilizado en los

modelosde las tablas(6.1), (6.4) es 10. La eleccióndel Rangoesde granimportancia

parala formaciónde sistemasjerárquicos(triples,cuádruples)a partir de encuentros

entrebinarias con ionización. Paraestadistribución, el valor medio del semiejees
o

< a¿, >= (1— ~)i~t~R’ con amar — a? y mu. ~ Las excentricidadesseescogen
b ab =a~

de unadistribuciónaleatoria(termalizada)(Jeans1929); de la mismaformasegenera

el pericentro,el nodoy la inclinación. Los valoresde Nb y a? delos modelosaparecen
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en la Tabla (6.1).

6.4 Evolución Estelaren binarias

Comoen el capítuloanterior,sehanutilizado las funcionesde Eggletonet al. (1989)

paraobtenerla disminuciónde la masaestelaren función del tiempo paraestrellas

de la Población1. No seconsideraránprocesosde transferenciade masaen binarias,

por lo quelasescalasde tiempoevolutivasdadaspor lasfórmulasutilizadasno varian

en el casode las estrellasdobles. Tampocose considerala presenciade discos de

acrecióíí,quepodríanalterar las trazasevolutivas. Los únicos procesosque pueden

variar las trazasevolutivasson las colisionesestelares.Cuandotienelugar la colisión

entre una giganteroja y una estrellade neutronesse produce la formación de un

objeto de Thorne-Zytkow(Thorney Zytkow 1977; Cannonet al. 1992). El restode

colisionespuedeíígenerarunaestrellaazul erranteo unaamarilla, dependiendode la

masade las estrellasquecolisionan.

La pérdidade masase suponeinstantáneay sin efectossobreel restode los

miembrosdel cúmulo o la estrellacompañera,en el casode binarias. La conservacion

aproximadade la energía,se consigueefectuandolas correccionescorrespondientes

sobrela energíapotencial. En la inmensamayoríade los modelospresentadosaquí,

la energíade ligadurade la binariaescorregidapor el términoAM/r, dondeAM es

la masaperdiday r es la separaciónentrelascomponentesde la estrelladoble. Para

binarias de corto período, la pérdida de masase suponesiempre‘en el apocentro,

de ahí que su efecto seamenor. Cuandola pérdidade masaes grande,la binaria

generalmentese destruye.La pérdidade masaen binariases un próblemadinámico

muy complicado,quegeneraalteracionesmuy importantesen los elementosorbitales

de la binaria. Este problemaha sido estudiadoprincipalmentepor Hadjidemetriou

(1963, 1966, 1968). El periodo orbital puedeaumentaro disminuir secularmenteen

función de lascondicionesde pérdidade masa.El casomássimplees aquelen el que

la masaes perdidade formaisótropa. Estasituación es la supuestaen los modelos,
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exceptoen el casode supernovas,en el quese tieneen cuentael impulsoquesufrela

estrelladeneutrones.Dadoqueno se han incluido los efectosde la evolución binaria

(binariassemiseparadasy en contacto)no se puedenproducirsupernovasde Tipo 1.

6.5 Resultadospara modelossin Evolución Estelar

El objetodeestaseccionesestudiarel papelde las binariasinicialessobrela dinámica

de modelosde cúmulosabiertossin pérdidade masa. En primer lugar, seanalizarán

los modelosque incluyen una poblaciónde HEs perosin evolución estelar.Las pri-

merasseccionesdescribenlos resultadosparaun conjuntode 24 modelosaparecidos

en de la FuenteMarcos (1996b). En este grupo de modelosno se ha empleadola

regularizacionencadena.Los objetivosqueanimanel análisisde estosmodelos,son

el estudiode la consistenciaentre la fracción de binariasobservadasy el ritmo de

escapeparalas binariasen lassimulaciones,y de los efectosde dichasbinariassobre

variascaracterísticasde los modelos. La última secciónse reservaal análisis de un

modelo con una población mayor, que ha sido calculadocon el CRAY-YMP de la

UCM.

6.5.1 Tiempo de Desintegración

El primer puntoa destacares la grandiferencia,en cuantoal Tiempo de Desintegra-

ción se refiere,eíítre los modelosmonocomponentesy sushomólog& con un espectro

de masas. Los primeros, son mucho más establesy se desintegranmás tarde. Ex-

ceptoen el casode N = 100, los modelosmonocomponentesse desintegranen una

escalatemporaldoble, al menos,queen el casode uno equivalentecon un espectro

de masas.Pordetrásde los monocomponentes,aparecenlos de Taff (exceptopara

N = 750). ParaN menor (100,250),se observaque los modeloscon FIMs modernas

se desintegranantesque los de ley de potenciassimple, invirtiéndose la tendencia

cuandoN crece. En la Tabla(6.1) se apreciaunacierta dispersióncon respectoa los

resultadospresentadosen el Capitulo 4; sin embargo,es difícil sacarconclusiones.
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Farala FIM de Salpeter,la presenciade las BPs acelerala desintegracióndel mo-

delo; por el contrario,los modeloscon FIM de Miller y Scalo muestranla tendencia

opuesta. Estecomportamiento,másbien aleatorio, parecesugerir unainfluencia li-

mitadade las BPssobrela dinámicaa largo plazodel modelo,como resultadode una

fracciónde binariassupervivientes,en las regionescentrales,del mkmo ordenque la

obtenidaen el casode binariasformadasdinámicamente(Capitulo 4). En cualquier

caso,los resultadospuedenvariar sustancialmenteen función de la fracciónde BPs

consideraday del rangode energíasde las mismas(por ejemplo, compararcon los

resultadosdel Tiempo de Desintegraciónmostradosen el Capítulo8).

6.5.2 Módulo de Evolución

La evolución de estamagnitud adimensionalcon el tiempo apareceen las figuras

(6.3) y (6.4). La evolución de W paralosmodelosmonocomponentesesmuy similar

a la presentadaen el Capitulo 4, lo cual era predeciblepuestoque los intercambios

energéticosson pocoeficientescuandotodaslas estrellasdel modelo tienen la misma

masa. Paraestosmodelos,la inclusión de unafraccióíí de BPs no altera significati-

vamentela evolución de los mismos. Tan sólo aparecendiferenciasen las primeras

fasesde la evoluciónde los modelos,en las cualesW es mayorqueparalos modelos

sin BPs. Este hechose explica por la formación de un halo o coronamás extenso

queen el casode los primerosmodelos.Además,estatendenciase observatambién

en los modeloscon un espectrode masas,independientementede cuál seaeste. Este

fenómenoes conocidocomo detencióndel colapsode las regionesdel núcleo (ver el

artículo retrospectivode Ostriker 1985). Inicialmente,las estrellasmasivastiendena

situarseen las regionescentralesdel cúmulo, decreciendoel radio medioy, por tanto,

W. Sin embargo,la presenciade, incluso una pequeñafracción de BPs retrasaeste

proceso.

En el casode la FIMs de Salpetery Taff’ seobservaun comportamientodife-

rencial. Paralos modelospocopobladosla evolución se acelera,peroseobservalo
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Tabla 6.1: Característicasprincipalesdelos modelos(sin evoluciónestelar)

MOD. FIM
5 rn N~, a~X MLx M,~

10 <M>~
Hl

o r~ <R>g
1 MO 100 25 0,0131 1,0 1,0 1,0 1,26 5,82 1,26 108,9(592)

II SA 100 25 0,0131 15,0 0,1 1,0 1,26 5,96 0,78 166,2(406)
III TA 100 25 0,0131 15,0 0,1 1,0 1,26 5,96 0,74 328,8 (802)
IV MS 100 25 0,0131 15,0 0,1 0,7 1,26 5,39 1,06 142,1 (40:3)
V NR 100 25 0,0131 5,5 / 1,8 0,2 ¡ 0,1 1,2 /0,4 1,26 5,16 1,05 93,3 (28:3)

VI SC 100 25 0,0131 5,8/ 2,0 0,3/ 0,1 1,3/0,4 1,26 5,37 1,10 84,2 (237)
Vil MO 250 62 0,0068 1,0 1,0 1,0 1,71 8,06 1,60 512,0 (12.19)

VIII SA 250 62 0,0068 15,0 0,1 1,0 1,71 8,11 1,40 266,6 (651)
IX TA 250 62 0,0068 15,0 0,1 1,0 1,71 8,11 1,32 287,1 (700)
X MS 250 62 0,0068 15,0 0,1 0,6 1,71 7,03 1,37 140,7 (424)

XI NR 250 62 0,0068 5,5 / 4,8 0,2 / 0,1 0,9 /0,4 1,71 6,75 1,66 145,0 (464)
xii sc 250 62 0,0068 5,8/ 5,1 0,2 / 0,1 1,0 /0,5 1,71 7,20 1,62 177,5 (516)

XIII MO 500 125 0,0057 1,0 1,0 1,0 2,15 10,19 2,00 721,3 (1753)
XIV SA 500 125 0,0057 15,0 0,1 1,0 2,15 10,19 1,91 230,5(560)
XV TA 500 125 0,0057 15,0 0,1 1,0 2,15 10,19 1,85 296,3 (720)
XVI MS 500 125 0,0057 15,0 0,1 0,6 2,15 8,75 1,98 188,9 (575)

XVII NR 500 125 0,0057 5,5 / 5,1 0,2 / 0,1 0,9 /0,4 2,15 8,51 2,02 203,7(648)
XVIII SC 500 125 0,0057 5,8/ 5,4 0,2 / 0,1 1,1 /0,5 2,15 9,05 1,98 231,9 (490)

XIX MO 750 187 0,0033 1,0 1,0 1,0 2,47 11,68 2,32 958,8(2339)
XX SA 750 187 0,0033 15,0 0,1 1,0 2,47 11,68 2,30 200,3 (480)
XXI TA 750 187 0,0033 15,0 0,1 1,0 2,47 11,68 2,30 271,5 (663)

XXII MS 750 187 0,0033 15,0 0,1 0,6 2,47 9,98 2,32 251,5 (776)
xxííí NR 750 187 0,0033 5,5 / 5,2 0,2 / 0,1 0,9 /0,4 2,47 9,73 2,27 248,9 (799)
XXIV SC 750 187 0,0033 5,8/12,9 0,2 / 0,1 1,0 /0,6 2,47 10,50 2,27 294,9 (846)

* MO modelomonocomponente,
FIM de Kroupa,SC HM de Scalo,

SA FIM de Salpeter,TA FIM de Taff, MS FIM deMiller y Sealo,NR

• Numero total de estrellas(N~ + 2 Nb).

~< Semiejemayor inicial de las BPsen PC.

En M®. Paralos modelosNR y SC (Binaria / Simple)

Radio vinal inicial enpc.

* Radio de las fuerzas de marca enpc

O Radiomedio inicial CO PC.

Tiemposdedesintegraciónen unidadesnormalizadas(en millonesdeaños). L¿smodelosmonocom-
ponentessepararonantesde su desintegracióncompieta.
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contrario paralos modelosmás poblados.

6.5.3 Ritmo de Escape

En las figuras(6.5) seobservaque la evolución de la población total del cúmulo con

el tiempoparael casode modelosmonocomponenteses similar a la de los modelos

sin BPs, exceptoen el casode N = 100. Paramodeloscon un espectrode masas

las diferenciasson tambiénpequeñasy parecendependerde la población inicial del

cúmulo. Comparativamentehablando,las binariasde los modeloscon N = 100 son

masenergéticas,lo queexplicaríasu mayor influenciaen la dinámicade los modelos.

En todos ellos, se apreciauna mayor influencia de las binariasdurantelas primeras

etapasde la evolución de los mismos.

Variosmodeloscon N = 100 muestrandecrementosde poblaciónprácticamen-

te exponenciales.Estascurvas exponencialesestánasociadasa procesosde escape

preferentementeevaporativos.En estos modelos,las interaccionesbinariaa binaria

son dominantesen las regionescentralesdel cúmulo generandoun halo de estrellas

menosmasivascon energíascinéticaselevadas.Estasestrellascon velocidadesproxi-

masa la de escapeabandonangradualmenteel cúmulo. Sin embargo,paramodelos

con mayor población inicial el comportamientodel ritmo de escape(la pendientede

la gráficapoblación-tiempo)es muy similar al que aparecíaen los modelossin BPs.

6.5.4 Velocidad de Escape

En la Tabla (6.2) se observaque el valor de la velocidadde escapemediaaumenta

con N, en particular para los modeloscon N > 250. Sin embargo,la dispersión

disminuyeconformeN aumenta. Las velocidadesmáximastambién aumentancon

la población del modelo,siendo más elevadaspara los modeloscon FIM de ley de

potenciassimple. En todoslos casoslas velocidadesmediassonmáselevadasque las

obtenidasparalos correspondientesmodelospresentadosen el Capítulo4, por tanto

la presenciade unaciertafracciónde BPs aumentalas velocidadesde lasestrellasque
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Tabla6.2: Velocidadde lasestrellasqueabandonanel cúmulo* (modalossin evolución
estelar)

N=100 NF250
< U > U,,~j,, Urnas

0m < U > Umin Urnas Cm

MO
SA
TA
MS
KR
SC

0,74-
1,48
1,69
0,98
0,68
0,85

0,00 2,96
0,18 6,13
0,49 7,19
0,31 3,07
0,15 1,87
0,35 3,19

0,05
0,15
0,17
0,07
0,04
0,06

1,03
1,30
1,30
0,97
0,76
0,82

0,25 7,21
0,25 7,29,
0,25 11,68
0,19 5,91
0,19 4,17
0,20 4,61

0,05
0,07
0,11
0,04
0,03
0,04

N=500 N=750
< U > ~ 13max Cm < U > Umin tmax Cm

MO
SA

TA
MS
KR

SC

1,16
1,75

1,77
1,13
1,07

1,15

0,00 7,77
0,32 15,60

0,32 14,11
0,26 4,69
0,24 5,26

0,37 8,22

0,03
0,09

0,08
0,03
0,02

0,04

1,25
1,57

1,71
1,26
1,17

1,32

0,36 11,24
0,36 13,22

0,00 15,83
0,28 8,73
0,00 6,81

0,00 7,63

0,03
0,04

0,05
0,03
0,03

0,03

* Todaslas velocidadesen km/s y referidasal sistemarotante.

abandonanel modelo,lo queconfirmael hechoya señaladodel aumentode energíade

los haloscorrespondientesa estosmodelosen comparacióncon susanálogossin BPs.

Las interaccionesentrebinariasy estrellassin compañeradan lugar aquelas estrellas

del halo ganenenergíade formamáseficiente. Sin embargo,lasvelocidadesmáximas

no parecenguardaruna relaciónclaraentreunosy otros modelos.En algunoscasos

se tiene que las velocidadesson mayorespara los modelossin BPs, pero en otros

casosse observala tendenciaopuesta.

6.5.5 Evolución de la población de binarias

Los resultadosobtenidossugierenquelosefectosdelas BPs sonpocosignificativosen

el casode modelosmonocomponentes.La principal razón estáen la disminuciónde

la importanciade los encuentrosentrebinariascuandoestastienen la mismamasa.
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Los encuentrosentrebinariasson dominantesen las primerasetapasde la evolución

de los modelos. Cuando tiene lugar un encuentroentre binarias, generalmentese

produce un intercambiode las componentesmenos masivaspor las masivas (Hilís

1975a,b; BilIs y Fullerton 1980); sin embargo,en los modelosmonocomponentesno

puedendarseestetipo deintercambios.Porestacausa,la dinámicade estosmodelos

no es muy sensiblea la fracción de BPs. La situaciónopuestase encuentraparalos

modeloscon un espectrode masas.En las figuras (6.6) seobservaquealgunasBPs

desaparecentemporalmentey luego reaparecentras unospocostiemposcaracterísti-

cos. Mientras tanto, puedenhabersufrido varios intercambioso una configuración

resonante(sistematriple o cuadruple).Al inicio dela evolucióndel -cúmulo,las BPs

interaccionancon estrellassin compañeray con otras lBPs o incluso con binariasde

origen dinámico. Los encuentrosa cortadistanciacon estrellasno binariasgeneran,

en la mayoríade los casos,un efecto de retrocesoen la binaria. Este procesopuede

expulsarla binariade las regionescentrales,perolas binariastienen unamasamayor

que la de las estrellasaisladas,y debido a la equiparticiónde la energíavuelvena

caerhacia las regionescentrales. Por el contrario,los encuentrosa cortadistancia

con otrasbinariasfavorecensituacionesque originan intercambioso eyecciones.En

muchoscasos,los encuentrosentrebinariasfinalizan con un escapea altavelocidad.

Los resultadossugierenque la fase de encuentrosentre binariases más temprana

que la de encuentrosentreestrellasdoblesy no binarias. La principal evidenciaque

justifica estaconclusiónesque las fugasen los primerosmomentosde la evolucion

del cúmulo tienen velocidadesmediassuperioresa la media global del cúmulo. La

razón última estáen que las binariasalcanzanlas regionescentralesdel cúmulo an-

tes que las estrellasque no pertenecena sistemasdobles,de forma que la densidad

de binariasse incrementaen los primeros instantesde la evolución de los modelos.

Cuandola poblaciónde binariasse ha reducidograciasa desintegracioneso escape,

muchasde las BPs estánsituadasen las regionesperiféricasy acabanescapandode

ellas por evaporación.La aceleraciónde la evolución paramodeloscon N pequeño
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puedeexplicarsecomo resultadode los encuentrosentre binariasy posteriormente

entreestrellasno binariasy dobles,ademáslas BPs de los modeloscon N = 100 son

mas energéticasque las de los cúmulos másricos. Estadescripciónse apoyaen el

hechode que las fugasen los modeloscon N = 100 son, en media,másenergéticas

(comoseríade esperarpara unafuga por eyección)que en cúmulos más poblados.

Comopuedeapreciarseen las figuras (6.7), tambiénse producela formación

de binarias (no primordiales) durantela evolución de los modelos. Estasbinarias

son claramenteidentificablesen las figuras; aparecencomo espículasen las curvas

de los modelosmás ricos. Estasbinariasde origen dinámico son generalmentemuy

pocoenergéticasy por ello, su vida mediaes muy corta (unospocostiemposcarac-

terísticos). Estas binariasse forman preferentementeen las primerasetapasde la

evolución de los modeloscon un espectrode masas,aunqueen el casode los mo-

delos monocomponentesno existe una épocapreferencialparasu formación. Estas

binarias, de origen dinámico, se forman en muchamenorcuantíaque en el casode

los modelossin BPs ya que las regionescentralesdel cúmulo seexpandenpor efecto

de las interaccionesentreBPs, disminuyendola densidadde las regionescentrales.

Por tanto,uno delos efectosprincipalesde la presenciade unafracciónde BPs es la

prácticainhibición de los procesosde formacióndinámicade binarias. Además,las

pocasqueseformansontan pocoenergéticasquesuvida mediaes muy pequeña,por

lo quesusefectossobrela evolución del cúmulo son despreciables.Una binaria for-

madadinámicamentenecesitaunadecena,en promedio,de interacciónesenergéticas

con otros miembrosdel cúmulo para endurecerse;sin embargo,cuandose incluyen

BPs, un sólo encuentrode la binaria recién formadacon una BP energéticapuede

disociaríaantesdeque tengaoportunidadde llegar aser unabinaríadura.

Las curvasde evolución parael porcentajede BPs supervivientestienen dos

etapasdiferenciadasen el casode modeloscon un espectrode masas.La primera,que

tienelugar en los primerostiemposcaracterísticos,se caracterizapor los encueíítros

entreBPs que originaneyeccionesde estrellasy desintegraciónde binarias. La des-
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trucciónde binarias(Mikkola 1983,1984;Hut 1992)esel procesodominantecuando

la densidadde binariases elevada. Mikkola (1983, 1984) ha encontradoque este

tipo de encuentrostienen un poderdestructivoconsiderable,y en ellos se libera una

cantidadnotablede energía.Estafaseescortaparaloscúmulospobladosy de mayor

duraciónen el casode los modelospoco poblados.La segundaetapase caracteriza

por que en ella son dominanteslos procesosevaporativos.Un cierto porcentajede

las binariassupervivientesa las interaccionesdestructivasen las regionescentrales

acabanpoblandoel halo mercedaencuentrosdistantescon estrellasno binarias. Una

vez alcanzadaslas regionesperiféricas,abandonanel cúmulo por evaporaciónantes

de volver a regresaral núcleootravez. Porotra parte,los modelosmonocomponen-

tes muestraííuna disminuciónexponencialde la fracción de BPs, lo que señalaal

mecanismoevaporativocomo responsabledel escapede las BPs.

Si se considerael ritmo total de escapede binarias, se tieneque las curvas

paraN grandeson muy similaresa las del escapeglobal, apesardé representarlas

binariasun porcentajemuy pequeñode las fugas; estasituacion cambiaen el caso

de los modelosparaN = 100 dondelas binariasparecenescaparmas rápidamente

que las estrellassin compañera. Por otra parte, el ritmo de escapede las binarias

dependedel espectrode masas,ya que las binariasescapanmás tardeen el caso

de los modelosmonocomponentes.En todos los casos, el escapede las estrellas

sin compañerase inicia antesque el de las binarias, lo que confirma el hecho antes

apuntadode la existenciade una etapatempranaen la que las interaccionesentre

binariasson dominantes.El númerode estrellasdoblesque escapande los modelos

monocomponenteses menor que en los modeloscon un espectrode masasa causa

del ineficienteintercambiodeenergíacuandolasbinariassonprácticamenteidénticas

desdeun punto de vista dinámico. El númerototal de binariasque escapande los

modelosessiempreinferior al inicial, acausade los procesosdestructivoscomentados

y a que un númeroelevadode binariassuelepermaneceren el restodel cúmulo (3

ó másbinarias,de 10 estrellas).Porotra parte,unafracción no despreciablede las
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estrellasdoblesqueabandonanel cúmulo no son puramenteprimordiales,muchasde

ellashan tenido unaagitadahistoria dinámicacon varioseventosde intercambio. El

porcentajede sistemaspuramenteprimordialesque abandonanel cúmulo suele ser

mayor del 70% (70-80%), a continuaciónse encontraríaunafracción de dobles en

las queunade las componentespertenecíaoriginalmentea otra BP, y por último se

encontraríanlos sistemasen los que unade las componentesera originainíenteuna

estrellano binaria. El númerode fugas en las que la estrellabinaria se ha formado

en un encuentrode tres cuerpos(tres estrellasinicialmenteaisladas)es extremada-

mentepequeño,habiéndoseobservadoalgunosejemplos (pocos)en los modeloscon

1V mayor.

Otro fenómenono muy habitual, perode grán interéstantoteóricocomoob-

servacíonal,es la formación de sistemasjerárquicos. Se han observado4 de tales

fenómenos;en todos ellos la binaria central era bastanteenergéticáy otra estrella

(generalmentela antiguacomponentede una BP) la orbitaba,por tanto setrataba

de sistemasjerárquicostriples. Estossistemastriples sonel productode interaccio-

nes entrebinarias. Duranteestasinteracciones,se puedelograr una configuración

cuádrupletransitoria,destruyéndoseunade las binariasparadar lugar a un escape

de alta velocidady un sistemajerárquicotriple temporalmenteestable.La vida típi-

cade estossistemaspuedeextendersea lo largo de varios (incluso cientos) millones

de años,llegando incluso a abandonarel cúmulo sin desintegrarsepreviamente.Un

análisismásprofundode estetipo desistemasse postpondráhastael Capítulo 8. La

fracciónde escapesbinariosen esteconjunto de simulacionesestáen el rango 15%-

25%. Estafracciónseríasuficienteparaexplicar algunasestimacionesconservativas

de la fracción binariatotal entre las estrellasde campo,aunqueresulta insuficiente

parasatifacerotrasestimacionesquesuperanel 50%. En cualquiercaso,estaconclu-

sión debeconsiderarsecon cautela,ya que los resultadosdependenfuertementedel

parámetrofi, queen nuestrocasoha sido 10 peroquetal vez es incluso de i0~. Por

tanto, las simulacionessólo incluyen partede la posibledistribución primordial de
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Tabla6.3: Característicasprincipalesde los modelos(sin evolución estelar)

MO]). FIM N Nb Ox o eMI
0» <Aif >1 ¡4 <~ <R>0 T4

A SC 10.010 2 0,000059 14,9/0,7 0,1 /0,7 0,6/0,7 5,2 25,5 5,4 1210,6 (2808)

• SCFIM de Scalo(sin correlación).

• Número total deestrellas(N8 + 2 Nb).

>< Semiejemayor inicial de las BPsen pc.

En M~ (Binaria/ Simple).

Radiovinal inicial en pc.

* Radio inicial de lasfuerzasde marcaenpc

O Radio medioinicial enpc.

e TiempodeDesintegraciónen unidadesnormalizadas(en millonesdeaños).

periodos.De todas formasse tendríansuficientesbinariasen eserangode energías.

6.5.6 Modelos densamentepoblados

En estasecciónse presentanlos resultadospara un modelo conservativocon 1V =

10.000 (Tabla (6.3)) en el que se incluyen dos binarias primordialesrelativamente

duras. Si se comparala gráfica del Módulo de Evolución con la correspondiente

del Capitulo 4, sólo aparecendiferenciasen los primerosmomentosde la evolución.

Estehechoconfirma las tendenciaspreviamenteseñaladas;es decir, que la influencia

de las binariasse restringeprincipalmentea las etapasiniciales de la evolución de

los modelos. Además,la duraciónde esaetapaen la que las binariasdominan,es

proporcionalal númerode binarias.

La gráfica (6.9) que muestrala evolución del número de componentesdel

modelo,no hacesino corroborarla conclusiónanterior. La influenciaquelas binarias

tienensobrela dinámicade loscúmulosestelaresse limita a las primerasfasesde su

evolución,siendo la evolución a largo plazoprácticamenteindistinguible de la de un

modelosin BPs.
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6.6 Resultadospara modeloscon Evolución Estelar

En este apartadose expondránlos resultadosde los modelosínás realistasquese

hancalculadoen estetrabajo; enestecasose incluyen todoslos fenómenosqueantes

habíansido consideradospor separado.Las primerasseccionesde esteapartadose

dedicana exponerlos resultadosde 20 modeloscon la mismafracciónde BPs queen

la Sección(6.5), haciendoincapiépreferentementeen el estudiodel efectosimultáneo

del espectrode masas,la fracciónde binariasinicial y la pérdidade masadebidaa

evoluciónestelarsobrela dinámicadelos modelos. Lasúltimasseccionessededicarán

a mostrarlos resultadosparamodelosdensamentepoblados.

6.6.1 Tiempo de Desintegración

La Tabla (6.4) muestrael Tiempo de Desintegraciónpara estos modelos,que in-

cluyen no sólo unafracción de binariasprimordialessino también ¡los efectosde la

evolución estelar.Si se comparanlos valoresdel Tiempo de Desintegracióncon los

correspondientesa la secciónanterior,seobservaqueparalos modeloscon N = 100

estaescalatemporales menorparalosmodeloscon FIMs de Salpeter,Taff y Miller y

Scalo,mientrasque paralos otrosse incrementa.Ya que la principal diferenciaentre

ambosgruposde modelos,estáen las masasde las estrellasmasivas,pareceevidente

quedebeatribuirseesteresultadoa las explosionesde supernovaquetienenlugar en

las regionescentralesde los cúmulos. Dos supernovasson suficienteparaliberar la

energíanecesariaparadesintegrarun cúmulo pobrementepoblado. Este fenómeno

de aceleraciónde la desintegraciónes másevidenteparalos modeloscon FIM de ley

de potenciassimple, al compararlos valores del Tiempo de Desintegracióncon los

encontradosenel Capítulo5. Resultadossimilaresson encontradosparaN = 250 y

500.

Para N = 750, los modeloscon FIM de ley de potenciassimple muestran

tiemposde desintegraciónmayoresqueen el casode los modelospresentadosen la

Sección(6.5), peroalgo menoresque los mostradosen el Capítulo5. Paralas FIMs
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Tabla6.4: Característicasprincipalesde los modelos(con evoluciónestelar)

MO]). FIM PP N,, a
0~ M~ Mtmm <M>t ¡4 rk <n>g T®cf

1 SA 100 25 0,0131 15,0 0,1 1,0 1,26 5,96 0,78 30,4 (74>
II TA 100 25 0,0131 15,0 0,1 1,0 1,26 5,95 0,78 47,4 (116>

III MS 100 25 0,0131 15,0 0,1 0,7 1,26 5,39 1,06 91,9 (261)
IV NR 100 25 0,0131 5,5 /1,8 0,2 /0,1 1,2 /0,4 1,26 5,16 1,05 111,7 (335)
V SC 100 25 0,0131 5,8/ 2,0 0,3/0,1 1,3/0,4 1,26 5,37 1,10 89,9 (256)

VI SA 250 62 0,0068 15,0 0,1 1,0 1,71 8,11 1,40 118,1 (288)
VII TA 250 62 0,0068 15,0 0,1 1,0 1,71 8,11 1,32 184,6 (450)
VIII MS 250 62 0,0068 15,0 0,1 0,6 1,71 7,03 1,37 171,8 (517)

IX NR 250 62 0,0068 5,5 / 4,8 0,2 /0,1 0,9/0,4 1,71 6,75 1,66 177,5 (568)
X Sc 250 62 0,0068 5,8 / 5,1 0,2 /0,1 1,0/0,5 1,71 7,20 1,62 217,8 (631)

XI SA 500 125 0,0057 15,0 0,1 1,0 2,15 10,19 2,00 205,1 (498)
XII TA 500 125 0,0057 15,0 0,1 1,0 2,15 10,19 1,91 280,0 (680)

XIII MS 500 125 0,0057 15,0 0,1 0,6 2,15 8,75 1,98 204,4 (625)
XIV NR 500 125 0,0057 5,5 / 5,1 0,2 /0,1 0,9/0,4 2,15 8,51 2,02 270,1 (859)
XV SC 500 125 0,0057 5,8/ 5,4 0,2 /0,1 1,1 /0,5 2,15 9,05 1,98 262,4 (763)

XVI SA 750 187 0,0033 15,0 0,1 1,0 2,47 11,68 2,30 329,5 (804)
XVII TA 750 187 0,0033 15,0 0,1 1,0 2,47 11,68 2,30 387,5 (945)

XVIII MS 750 187 0,0033 15,0 0,1 0,6 2,47 9,98 2,32 162,6 (503)
XIX NR 750 187 0,0033 5,5/ 5,2 0,2 /0,1 0,9/0,4 2,47 9,73 2,27 227,0 (729)
XX SC 750 187 0,0033 5,8/12,9 0,2 /0,1 1,0/0,6 2,47 10,30 2,27 369,8 (1061)

* SA
Scalo.

FIM de Salpeter,TA FIM de Taff, MS FIM de Miller y Scalo,KR FIM de Kroupa,SC HM de

• Númerototal deestrellas(N~ + 2 Na>.

>< Semiejemayor inicial de las EPs enpc.

EnM®. Para los modelosNR y SC (Binaria / Simple>.

Radiovinal inicial en pc.

* Radio inicial de las fuerzasdemarcaen pe.

O Radiomedio inicial en pc.

O Tiempo de Desintegraciónenunidadesnormalizadas(en millonesde años).
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de Miller y Scalo y de Kroupa, los tiemposde desintegraciónson menoresque para

modelossin BPs o sin evolución estelar. Sin embargo,parael modelo con FIM de

Scaloel Tiempode Desintegraciónesmayor. Estosresultadossugierenquelosefectos

de la FIM, las BPs y la evolución estelarseentrelazande forma complejaa la hora

de influir sobreel Tiempo de Desintegración(la vida media) de los cúmulos. Para

cúmulospocopobladoses evidentequela evoluciónestelaren el senode BPs domina

la evolucióndinámicade los mismos.Paraunapoblaciónintermedia,los modeloscon

ley de potenciassimplesedesintegranantesquesushomónimossin pérdidade masa.

La mayorlongevidaddelos modeloscon 1V = 750 puedeexplicarsecomoconsecuencia

de la formación de sistemasmúltiples temporalmenteestables(sistemasjerárquicos

triples y cuádruples).La formación de estetipo de sistemasdependefuertementede

la fracción de BPs, de la población del cúmulo y del parámetrofi. Cuantomayor

seala población del cúmulo, su fracción de BPs y fi, tanto mayor seráel número

de sistemasjerárquicosformados. En cualquier caso,la existenqiade BPs induce

una mayor dispersiónen los resultadoscomo consecuenciade la introducciónde un

númeromayorde gradosde libertad;estacircunstanciafavoreceunamayorcaoticidad

en el comportamientoglobal de los sistemasestudiados.

6.6.2 Módulo de Evolución

Las figuras (6.10) y (6.11) muestranel comportamientodel Módulo de Evolución

parael nuevoconjunto de modelos. En el casode los modeloscon HM de Salpeter,

el comportamientode W es muy diferentedel encontradoen el Capitulo 5. ParaN

= 100, el cúmulo se desintegraincluso teniendoW > 0. En el cas9de 1V = 250 la

evolucióntambiénseaceleraperono tantocomoparaN = 100. Forel contrario,para

N = 500 la escalade tiemponecesariaparala evolucióndel cúmulo es prácticamente

la misma. La evolución se hace más lenta para N = 750 debido a la formación

de sistemasmúltiples temporalmenteligados en las últimas etapasde la evolución

del cúmulo. La formación de estossistemasse relacionacon la disminuciónde la
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densidadestelaren estafase. Se apreciatambiénque,en general,el valor medio de

W es inferior ahora,si secomparacon modelossin evoluciónestelar.En general,los

modelosque incluyenlos efectosde la evoluciónestelargeneranhalosmenosextensos

queen el casode modelosconservativos.Parala FIM de Taff sólo aparecendiferencias

notablesatribuiblesa la pérdidade masapara1V = 100. En estemodelola evolucoon

se aceleranotablemente.Si secomparanlos modeloscon los de la Sección (6.5) se

observaque la pérdidade masatiendea estabilizarla estructuranúcleo-halo.

Los modelosque empleanla FN de Miller y Scalo muestranun comporta-

mientomuy similar al presentadoen el Capítulo5. Las únicasdiferenciassignificati-

vasacontecenen los primerosmomentosde la evolución,siendoel valor deW mayor

queen el casode los modelossin BPs. La causaestaen queel halode estosmodelos

es menosenergético.Sin embargo,paramodeloscon la FIM de Kroupala evolución

es muy distinta. ParaN = 100 la evoluciónes acelerada,aunqueen menorcuantía

que en el casode modeloscon FIM de ley de potenciassimple. ParaN mayor, se

observaunaralentizaciónde la evolución. Finalmente,en el casode la FIM de Scalo

la evolución se hacemás lentapara1V =250 y se aceleraun poco para N menor.

6.6.3 Ritmo de Escape

En estecaso, la Figura (6.12) muestrael númerode componentesdel cúmulo en

función del tienípo. Para1V = 100, la inclusión de la evolución estelaren modelos

con BPs diferenciaclaramenteentre modeloscon FIM de ley de potenciassimple y

losque incluyenFIMs realistas.Si se comparanestasgráficascoíí las de los modelos

sin evolución estelar,se observaque paralos modeloscon FIM de ley de potencias

el ritmo de escapese acelera,pero para las FIMs realistasesteritmo disminuye. La

mismatendenciaseobservapara1V = 250, aunquede forma menosacusada.

ParaN = 500, el comportamientodel ritmo de escapees muy diferentedel

que se observópara modeloscon BPs perosin pérdidade masa. Los modeloscon

FIMs de ley de potenciassimple aceleransu evolución. En el casode los modelos
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con FIMs realistas,el ritmo de escapese reduce. Para1V = 750, la inclusión de

la evolución estelaren modeloscon ]3Ps sólo produceun cambiosignificativo en el

ritmo de escapepara FIMs de ley de potencias. Este se ve frenadocon respectoa

los modelossin pérdidade masa. Sin embargo,en los modeloscon FIMs realistas,

exceptopara la FIM de Scalo,es muy similar al casode los modelossin evolución

estelar.

Las diferenciasentre los modeloscon 1V = 100 estánligadasa los distintos

porcentajesde estrellasmasivas.La pérdidade masaen modeloscon 1V pequeñoy

BPs es el mecanismoque gobiernala evolución de los mismos. A causade esto el

halo quese formaesmuy pocoextenso,con lo que la fracciónde estrellasque pueden

abandonarel modelode forma suave,es decir por evaporación,es muy reducida.

6.6.4 Velocidad de Escape

En estasecciónseestudiarála distribución de velocidadesde las estrellasque esca-

pan de los modelos. La intención principal es compararlos resultadosactualescon

los previos para modeloscon BPs perosin pérdidade masa,modelossin BFs pero

con pérdidade masay modelossin pérdidade masani BPs. Debe recordarseque

se consideraque unaestrellaha escapadodel cúmulo cuandoalcanzauna distancia

cumulocéntricasuperioral doble del radio de las fuerzasde marea.En esemomento

se contabilizala velocidadde la estrella(si no tiene compañera)o la del centrode

masas,en el casode unaestrella doble. Los límites de la fronteradel cúmulo de-

pendende los parámetrosdel campogravitatorio Galácticoutilizado; por tanto, las

velocidadesresultantessonmayoresque lasobtenidasa partir de la expresiónteórica

(2 < y >). La Tabla (6.5) presentalos valoresde la velocidad de escapemedia, la

desviaciónestandarde la media y los valoresmáximo y mínimo. En la misma se

observandos clarastendencias:la velocidadmedia de escapeaumentacon N y la

dispersióndisminuyeal crecer1V. Estoestáconectadode algunaformaconel tamaño

delos modelos.Además,las mayoresvelocidadesdeescapeseobservansiemprepara
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modeloscon FIM de ley de potenciassimple. Estosescapesde alta velocidadmuchas

vecesestánasociadosa la formaciónde una estrellade neutronesduranteunaexplo-

siónsupernova,aunqueen otrasocasionessonfruto deinteraccionesenergéticasentre

binarias. La velocidadmáximade escapecrecede forma significativa con 1V. Con

respectoa la comparaciónde estosresultadoscon los previos,se observannotables

diferencias. La velocidadmedia decreceen la mayoriáde los presentesmodeloscon

respectoa los queincluían BPs perono pérdidade masa.Estasdiferenciasson atri-

buiblesprincipalmentea la pérdidade masaenestrellasmasivas.Comoconsecuencia

de ella, seproducela desintegraciónde algunasdelas BPs,disminuyendopor tantoel

númerode binariasdisponiblesparaocasionarescapesde alta velo¿idad. Si se com-

paracon los modelospresentadosen el Capítulo5, se observaun ligero incremento

en los valoresde las velocidadesmediasde escape(por causadelos encuentrosentre

estrellasno binariasy dobles). Con respectoa la relación de las velocidadescon las

masasde las estrellasqueescapan,seobservaunadistribución bimódal. La mayoría

de ellas tienen velocidadesdel ordende la media, y un pequeñoporcentajemuestran

velocidadessuperioresal triple de la media. Estehechosugierela presenciade dos

procesosresponsablesdelos escapesobservados.Los escapescon bajavelocidad son

generadospor evaporación,mientrasque los de mayor velocidadson causadostras

interaccionesentreestrellassin compañeray dobles o entre binarias,pudiendoser

tambiénestrellasde neutronesqueabandonanel cúmulo fruto del impulsoquesufren

trasunasupernovaasimétrica.Respectoa esteúltimo caso,deberecordarseque las

velocidadesasigííadasa las estrellasde neutronesen los cálculospuedenser hasta

100 vecesinferiores a las quehansido observadasen el casode pulsaresreales,como

se ha puestorecientementede manifiesto.

6.6.5 Evolución de la población de binarias

Estasecciónestádedicadaaestudiarla evoluciónde las BPs parael conjuntode mo-

delosqueestánsiendoanalizados.Se intentará,de forma preferente,la comparacion

137



Tabla6.5: Velocidadde las estrellasque abandonanel cumulo5 (modeloscon evolu-
ción estelar)

N=100 N=250
< U > Urnin t>mar Cm < U > ~min 0max ~m

SA
‘FA
MS
KR
SC

0,93
0,87
0,82
0,70
0,71

0,26 4,45
0,41 4,43
0,31 3,51
0,00 2,41
0,22 3,14

0,07
0,06
0,06
0,04
0,05

1,19
1,27
1,00
0,86
1,05-

0,25 7,55

0,43 5,99
0,00 5,77
0,27 3,99

0,21 6,91

0,06

0,05
0,04
0,03

0,05

N=500 N=750
< U > U~j~ ~maa, Cm < U> amin ~max Cm

SA
TA
MS
KR
SC

1,42
1,46
1,14
1,05
1,21

0,00 11,26
0,00 18,43
0,24 5,05
0,24 4,73
0,26 7,82

0,05
0,06
0,03
0,02
0,04

1,56
1,54
1,14
1,16
1,25

0,34 6,96
0,34 8,67
0,27 6,39
0,00 7,99
0,00 11,08

0,03
0,04
0,02
0,03
0,03

* Todaslas velocidadesen km/s y referidasal sistemarotante.
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con los modelossin evolución estelar. En las figuras(6.13) se muestrael porcentaje

de BPs en el cúmulo en función del tiempo. En lasfiguras,seobservaquela población

de l3Ps, en el casode modeloscon 1V = 100, disminuyemás rapidamenteque en el

casode los modelossinevoluciónestelar.Además,la evolucióndela fracciónde BPs

supervivientesen el casode los modeloscon FIM de ley de potenciassimplees clara-

mentediferentede la observadaparamodeloscon FIMs realistas.La disminuciónen

el númerode BEs es másrápida,como consecuenciade que la evolución del cúmulo

tambiénlo es por efectode las explosionesdesupernova.En los modelosde Salpeter

y Taff se producendos supernovasque provocanla aceleracióndel ritmo de escape.

Para1V = 250seobservanalgunasdiferenciascon respectoa los modelossin pérdida

de masa.Parael modelocon FIM de Salpeterlassupernovasprovocanla aceleración

de sudesintegración,aunqueel modelocon FIM de Taff muestraun comportamiento

similar al de su homónimosin pérdidade masa. Algo parecidopuededecirsepara

las FIMs realistas,exceptoen el casode la FIM de Scalo. En cuantoa los modelos

con 1V = 750 seadviertela desaparicióndel comportamientoexponencialdecreciente

observadoen los modelossin evolucióíi estelar. Aunque inicialmente apareceuna

disminuciónaproximadamentelineal en el númerode BEs, posteriormentese observa

un frenadoen su ritmo de desaparición.La fracción de BEs se incrementahastaen

un 20% por encimade los valoresobtenidosparamodelossin pérdidade masa.Para

los modeloscon 1V = 750seobservaun decrementolineal en la mayoríadelos casos.

Deberecordarsequelas BEs puedendesapareceracausade dosprocesos:destrucción

y escape.Los procesosde destrucciónsólo son importantesen las primerasfasesde

la evolucióndelos modelos,cuandola densidadde binariases importante;en cambio,

los procesosde escapeoperandurantetoda la evoluciónde los modelos.La fracción

de BEs destruidassiemprees inferior al 20%.

Un parámetrointeresantea estudiar, es la fracción de binariastanto en el

núcleo como en el cúmulo completo. La Tabla (6.6) proporcionalos valoresde las

fraccionesde binariasen el núcleo y en el cúmulo completoen tres épocasselec-
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cionadas: al inicio de la simulación, cuandoel modelo ha perdido la mitad de sus

componentesy cuandofinaliza la simulación. EstaTabla sólo tieneen cuentaBPs,

ya queson las únicasdurasen la práctica,dadoqueel procesode endurecimientode

binariasforínadasdinámicamentees inhibido, casi en su totalidad, por la presencia

de las BEs. De la tablase desprendeque, paramodeloscon FIM de ley de potencias

simple, las BPs muestranunaacusadatendenciaa abandonarlas regionescentrales

en una cortaescalatemporala causade grandesinteraccionesentrelas mismas. La

razóndebeencontrarseen la pérdidade masaquetienelugar en las regionescentrales

cuandoseproducenexplosionessupernova.Estasdominanla evolución,conduciendo

a las binariasfuerade las regionescentrales,puestoque la fracciónde binariastotal

es aproximadamenteigual para todos los modeloscuandoel númerode miembros

del cúmulose ha reducidoa la mitad. En todoslos modelosseobservaun descenso

inicial del valor de la fracción de binarias, pero estavuelve a incrementarse,en la

mayoríade los casos,cuandola poblacióndel modelo ha decrecido-suficientemente.

Este hechosugiereque se produceun escapepreferencialde las estrellasno binarias

en modeloscon una fracción de BEs. Sin embargo,la evolución de la fracción de

binariasen el núcleo con el tiempo es muy irregular. Su comportamientoes extre-

madamentecaótico,aunqueen todos los modelosse observaunadisminución inicial

como la señaladaen Aarseth (1996b, c). Este efecto es más importantepara los

modeloscon 1V mayory las FIMs realistas.En segundolugar,el valorde la fracción

de binariastotal haciael final de cadamodeloparaN < 250 es0,57en la mayoríade

ellos; estees el valor másaceptadoparala fracción de binariasen la vecindadsolar

(Duquennoyy Mayor 1991). Este valor aparecepreferentementeparamodeloscon

FIMs de Miller y Scalo,y Kroupa,de formaquees posiblesuponerla existenciade

unarelación entreel tamañodel cúmulo en el que las estrellasnacieron,su FIM y

la fracción de binariasen unacierta región del espacio. Las figuras (6.15) y (6.16)

muestranla evoluciónde la fracciónde binariasen el núcleoy en el cúmulo completo.

Del primer grupo de gráficases evidentequeunapérdidade masarelevanteen estas
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Tabla6.6: Fracciónde binariasen el núcleo y en el cúmulo completo. El subíndicen

hacereferenciaal núcleo y el t al total. El superíndiceO hacereferenciaal inicio, el

m al instanteen que la poblaciónes la mitad de la inicial y el f al momentoen que
finaliza la simulación.

MODELO f~ f~ f,’[ fJfl f¿ f¡

1 0,31 0,33 0,00 0,35 0,00 0,13
II 0,33 0,33 0,00 0,28 0,00 0,57

III 0,63 0,33 0,80 0,28 0,36 0,57
IV 0,45 0,33 0,33 0,27 0,18 0,57
y - 0,47 0,33 0,27 0,23 0,09 0,22

VI 0,33 0,33 0,32 0,31 0,25 0,50
VII 0,35 0,33 0,00 0,31 0,00 0,83

VIII 0,30 0,33 0,33 0,31 0,27 0,57
IX 0,33 0,33 0,17 0,29 0,09 0,57
X 0,36 0,33 0,36 0,39 0,33 0,71

XI 0,36 0,33 0,75 0,34 0,19 0,57
XII 0,37 0,33 0,42 0,31 0,09 0,38

XIII 0,34 0,33 0,50 0,32 0,09 0,83
XIV 0,36 0,33 0,33 0,28 0,08 0,63
XV 0,27 0,33 0,33 0,28 0,25 0,33-
XVI 0,34 0,33 0,00 0,35 0,00 0,63

XVII 0,33 0,33 0,00 0,28 0,00 0,80’
XVIII 0,32 0,33 0,47 0,32 - 0,33 0,50

XIX 0,37 0,33 0,55 0,25 0,13 0,22
XX 0,36 0,33 0,55 0,30 0,29 0,56
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regionesprovocaquelas regionescentralespierdancompletamentesu fracción de bi-

narias. Además,esteprocesoes irreversiblepuestoque la fracción de binariasen el

núcleono se recuperaa lo largo de la evolucióndel cúmulo. La situaciónapuntadase

observapreferentementeen modeloscon FIM de ley de potenciassimple. Porel con-

trario, en la mayoríade modeloscon FIMs realistasse producengrandesoscilaciones

en el valor de la fracción de binariasen el núcleo. Estasgrandesoscilacionesson

causadaspor la reducidaestadísticade las regionescentrales,en las quela población

es pequeña.En cualquiercaso,se observaque los valoresmediosson altos,signifi-

cativamentepor encimadel valor inicial parael cúnnílo completo (45% ó más). Por

tanto puedehablarseclaramentede una segregaciónde las binariashacia el centro

del cúmulo, aunqueel valor concretodependedel estadoevolutivo del mismo y, tal

vez, de la FIM.

La fracciónde binariastotal en el cúmulo varia de forma completamentedi-

ferente. En la mayoríade los casosse produceuna disminución inicial máso menos

parabólica,para incrementarseposteriormentehastaalcanzarvalores muy elevados

en las últimas fasesde la evolución de los modelos. Este hechoalertasobrela po-

sibilidad de obtenerconclusionesgeneralessobrela fracciónde binariasexistenteen

los cúmulosreales. Dicha fracción de binarias,ademásde dependerfuertementede

la región del cúmulo considerada,sufre variacionesen función de la etapaevolutiva

en quese encuentreel cúmulo.

6.6.6 Escape preferencial de estrellas no binarias

Ya se ha comentadoen el Capítulo 4, que existen evidenciasobservacionalesque

sugierenla existenciade un númerosubstancialde cúmulosquepresentanun numero

relativode estrellaspocomasivassignificativamenteinferior al queseríaesperablesi

su FIM fueseestándar. También se señalóque las simulacionesparecenexplicar

suficientementeeste fenómenopara cúmulos poco poblados,aunqueen el caso de

cúmulosmás pobladosel origen dinámicode estafalta de estrellaspocomasivasno
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pareceser enteramentesatisfactorio. En cualquiercaso, estasafifmacionesdeben

hacersecon cautelaya quese trata de modelosen los que los efectosde la evolución

estelar y de la presenciade una población de binarias primordiales no han sido

aún introducidos. En principio, podría pensarseque el fenómenodé la evaporacion

preferencialde estrellaspoco masivaspodría dar origen a una posible evaporacion

preferencialde las estrellasno binariasfrentea las dobles.Estasecciónsededicaráa

estudiarla existenciade unaposibleevaporaciónpreferencialde estrellasno binarias.

Paraello sedefinirá el ritmo o tasainstantáneade escapeadimensionalcomo:

(6.3) 4, = ¼‘dN~

Ni dt

siendo el subíndice i, $ 6 b según correspondala magnitud a estrellasaisladaso

dobles.

En las figuras (6.17) se observala evolución del ritmo de escapeadimensio-

nal con el tiempo. El coeficientede correlaciónlineal es bajo, entre0,4 y 0,8, y las

pendientesse solapansi se tienenen cuentalas desviacionesasociadasa las mismas.

Por tanto,puedeafirmarsequeno se produceunaevaporaciónpreférencialdesdeun

punto de vista global. Esto no impide que en ciertas fasesde la evolución de los

modelosse puedaobservarunamayor importanciarelativadelos es¿apesde estrellas

sin compañerafrente a las binarias. En el casode modeloscon 1V-menor (no mos-

trados)el comportamientoessignificativamentemás irregular,debido al incremento

de la granularidaddel sistema,perola tendenciaes muy similar.

6.6.7 Evolución del contenido estelar

Esta secciónestádedicadaprincipalmentea analizarel destinode los objetos co-

lapsadosen los modelos. En la Tabla (6.4) puedeverseque varios de los modelos

aquípresentados(especialmentelos queempleanun FIM deley de potenciassimple)

contienenestrellaslo suficientementemasivascomo para dar lugar a unasupernova

(deberecordarseque estoocurre paraestrellascon masassuperiorésa 8 M®). Los
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conocimientosactualessobreevoluciónestelar,permitenafirmar qué trasunaexplo-

sión de estetipo se producela formaciónde unaestrellade neutrones(denominada

pulsar si su radioemisión puedeser detectadadesdela Tierra) o un agujeronegro.

Esteúltimo tipo deobjeto colap~adono hasidointroducidoen los modelosestudiados

por las razonesapuntadasen su momento. En cualquier caso,para que tengalugar

la formaciónde uno de estosobjetos,es necesarioque la masadel objeto quees ge-

neradopor la supernovaseamayorqueel límite de Oppenheimer-Volkov(1,5-2 M®)

quemarcala fronteraapartir de la cual la presiónde un gasde neutronesdegenerado

ya no puedesoportarla fuerzagravitatoria.Estevalor es difícilmenté alcanzablecon

el rangode masasconsideradoen los modelos. La formación de estrellasde neu-

tronessi ha sido considerada.Se ha detectadoun considerablenúmerode pulsares

(estrellasde neutrones)en cúmulos globulares,pero, hastael momentono ha sido

posibledetectarningunode formaconcluyenteen cúmulosabiertos;aunquesegúnse

indicó, existendos posiblescandidatos. En los modelosestudiadosningunaestrella

de neutronesperníanecemucho tiempo en el cúmulo una vez que sé forma. Debido

al aumentode velocidadoriginado por la supernova(4 vecesel valor de la velocidad

cuadráticamedia),la estrellade neutronesabandonael cúmulorápidamente.Aunque

modeloscon N mayor,puedenretenerunacierta poblaciónde estrellasde neutrones

(como se comentéen el Capítulo 5 cuandose habló de la formación de objetosde

Thorne-Zytkow),ninguna de ellas ha sido retenidaen los modelo& actualmenteen

estudio. Este hechopodríaexplicar el prácticamentenulo éxito en detectarestetipo

de objetosen cúmulosabiertos,ya que la estrellade neutronesabandonael cúmulo

en unospocosmillones de años. Sin embargo,puedeestimarseque la probabilidad

dedetectaruno de estosobjetoscreceparacúmulosdensamentepoblados,siendoM

67 un buencandidatoparaobtenerdetecciones.

Porel contrario, las enanasblancaspermanecenen los modelosdurantemu-

chos millones de años,en la mayoríade los casos. En algunosmodelosse han en-

contradoincluso 1 ó 2 de estosobjetosen el resto del cúmulo. La probabilidadde
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retener la enanasblancascrececon N y dependetambiénde la FIM, puestoque la

proporciónde enanasblancasse relacionadirecta-mentecon el númerode estrellasen

el intervalo (8, 2) Me, para los modelospresentadosen estasección. La fracción de

estetipo de objetosen algunasetapasde la evolucióndelos modeloses muy elevada,

llegandoa superarel 20%. Exceptoen las etapasfinales de la evolución de los mo-

delos, la mayorpartede las componentesde los mismosson estrellasde la secuencia

principal.

6.6.8 Modelos densamentepoblados

Esta secciónse dedicaráa exponer los resultadospara 4 modeloséon 1V = 10.000

y una cierta población de binariasprimordiales. En la Tabla (6.7) se observauna

notabledispersiónen cuantoa los tiemposde desintegraciónse refiere, aunquela

tendenciaes a que estosseaninferiores a los valoresque aparecíanpara modelos

análogosen el Capitulo 5, considerandolos valoresen millones de años. La grafica

correspondienteal Módulo de Evolución muestratambiénuna cierta aceleraciónde

la evolución,particularmentesignificativaen el casode las primerasetapas.Pasados

estos momentos la evolución es cualitativamentesimilar a la que mostrabanlos

modelosequivalentessin l3Ps. Los modelosB y C son prácticamenteidénticosya

quesólo difieren en la fracción de binariasen una pequeñacantidad(10 frentea 30),

y de lasfigurasse apreciaquehastaun cierto instantela evolución escompletamente

similar, pero a partir de un tiempo igual a 500 en unidadesestándar,se observa

una divergenciaentreellos, de forma que el modelo con una fracción de binarias

mayorsedesintegraantes.Nuevamentese observala diferenciade ‘comportamiento

ya señaladaparadiferentesconfiguracionesespacialesy de velocidadesiniciales. La

Figura (6.20) muestrala evolucióndel ritmo de escapeadimensionalparael modelo

en el casode estrellasno binarias y dobles. Se aprecia la existenciade tres

etapasa lo largo de la vida del modelo. En la primera (T < 500), se produce un

escapepreferencialde binariasdebidoa aproximacionesa muy cortadistanciaen las
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Tabla 6.7: Característicasprincipalesde los modelos(con evoluciónestelar)

MO]). FIM W Nb a~’< IflaX MI<
0 <M >~ 1? o ,> -te ¾flQ—fl~~-O

D
D
D
D

SC
SC
Sc
SC

10.010
10.010
10.030
10.500

10
10
30

500

0,000059
- 0,000059

0,000059
0,000060

14,8/1,4
14,8/1,4
14,8/ 3,2
14,5 / 9,2

0,1 / 0,5
0,1 / 0,5
0,1 / 0,5
0,1 / 0,5

0,6/0,9
0,6/0,9
0,6/0,9
0,6/1,1

3,2
5,2
5,2
4,0

21,5
25,5
25,5
23,5

3,2
5,2
5,2
4,0

49031,1 (5656)
2308,0(5424)
1597,9(4460)
4182,3(6399)

* SC HM deScalo.

e Númerototal deestrellas(N1 + 2 N5).

0< Semiejemayor inicial de lasBEs en pc.

EnM® (Binaria / Simple).

* Radiovinal inicial en pc.

* Radio inicial de las fuerzasdemareaen pc.

O Radiomedio inicial en pc.

o Tiempode Desintegraciónen unidadesnormalizadas(en millonesdeaños).

regionescentralesdel modelo. A continuaciónel ritmo de escapede!binariasdecrece

por debajodel correspondientealas estrellassin compañera.Estafaseestádominada

por la evaporacióndeestrellasno binariasdel halo. Estefue construidoa partir delos

encuentrosdominantesentrebinariasacontecidosen la primeraetapa.Duranteesta

segundaetapapodríahablarsede un escapepreferencialde estrellasno binarias. La

terceraetapa(T > 3600) muestraun valor medio paraambosnotablementesimilar,

no pudiéndosehablarde escapepreferencial. Si se efectúaun análisis global de la

evolucióndel ritmo de evaporaciónadimensionaltratandode buscarunacorrelación

lineal, seobservaque las pendientesdeambascurvassesolapan,dentrodelos límites

de error asociadosa cadauna de ellas. Además,el coeficientede correlaciónlineal

es muy pobre, menor de 0,5. De la descripciónefectuada,se deduceque el escape

preferencialde binariaso estrellassin compañeradependede la etapaevolutiva del

cúmulo considerada.

La Figura (6.21) muestrala evolución del radio medio del cúmulo frente al

logaritmodel tiempo expresadoen años. En la misma, se apreciantres etapasque
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coincidentemporalmentecon las indicadaspreviamente.Inicialmenteel radio medio

del cúmulocrecede formaexponencial(lineal con el tiempo), estaes ‘la etapadomina-

da por las interaccionesenergéticasentrebinarias. Estaetapaafectaprincipalmente

a las regionescentrales,expandiéndoselas más externasfruto de los acontecimien-

tos quetienen lugar en la partecentral. Cuandose alcanzael equilibrio dinámico

en las zonascentrales, la evolución del cúmulo se desacelera. A continuación,el

radio medio alcanzaun máximoen cuyaproximidad permaneceduranteunos4.500

millonesde años.Duranteeselapsode tiempo, la mayoríadelas estrellasqueabando-

nan el cúmulo lo hacenpor evaporación,siendoprincipalmenteestrellasno binarias

pertenecientesal halo. Por último, cuandoel número de miembrosdel cúmulo ha

disminuido suficientementeel radio medio colapsa,dirigiéndoseel cúmulo hacia la

formación del restofiííal. Estadescipciónde la evolución de un cúmulo abiertosólo

es válida paralos muy poblados,puestoque en el casode cúmuloscon N < 3.000

el crecimientoexponencialdel radio medio no se llega a invertir, desintegrándoseel

cúmulo directamente.Estadiferencia de comportamiento,nuevamenteconducea la

mismaconclusión,que los cúmulos más pobladosven incrementadasu longevidad

con respectoa aquellosquesecomponende un númeromenorde miembros.La dis-

tribución de las velocidadesde escapeparael modeloD apareceen la Figura (6.23).

Comparandocon las gráficasdel Capítulo 5, se observala aparición de unacarac-

terísticadistintiva paralos modeloscon BPs y evolución estelar:apareceun exceso

de fugascon velocidadessuperioresa 5 km/s. Este incrementoes originado por las

interaccionesenergéticasentrebinariasen las regionescentralesdel cúmulo durante

las primerasetapasde la evolución del mismo. En los trabajosnuméricoscitadosa

lo largo de estoscapítulosse ha comentadola existenciade diversosfenómenosque,

como la segregaciónde masa,la equiparticiónde la energíao el achatamiento,habían

sido puestosde manifiestopor diferentesautorespara modeloscon 1V < 1 000 Aar-

seth (1973) mostróque sussimulacionesproducían un achatamiehtopronunciado,

encontrandounarazón de2:1 paralas regionesexternas.Evidenciasobservacionales
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de achatamientohan sido encontradasparalas Hyades(Oort 1979) y las Pléyades

(van Leeuwen1983). El cúmuloabiertoquemuestraun achatamientomayoresNCC

3532. Paramodeloscon 1V aún mayor no existían hastala fecharesultados,peroen

lo siguientese mostraráqueestosprocesosoperan,por supuesto,en estosmodelos.

En el Capítulo3 sedescribieronlas característicasdel modelodel campogravitatorio

galáctico utilizado en los cálculosy se comentóque el gradientevertical de fuerzas

generabauna componentenetacon sentido haciael plano galáctico. Esta compo-

nenteda lugar a que se produzcaun achatamientoen el eje z. El fenómenopuede

observarseclaramenteen la Figura (6.24). Estapérdidade la simetríaesféricaprovo-

cadapor el achatamientopor los polosdel cúmulo puedetenertambién importantes

consecuenciasobservacionales.Como las observacionesde los cúmulos abiertosson

hechasdesdeel plano galáctico (X-Y), puedenincluirse graveserroresal considerar

las regionesexternasdel cúmulo. En las figurases evidentequeel efecto sobrelas

regionescentraleses despreciable,pero su importanciacrececonformese toma en

consideraciónel halo o coronadel cúmulo. El semiejevertical del cúmulo es de unos

4 pc, perosusdiníensionesen el planosonmayoresde 7 pc. El modelomostradoen la

figura tiene unaedadde 1.380millonesde añosy 6.471miembros. En esemomento

el radiode las regionesdel núcleoesde 0,35pc, el radio medio 4,6 pcy el radiode las

fuerzasde marea20,8 pc. Este modeloservirátambiénparailustrar el fenómenode

la segregaciónde masaen cúmuloscon binariasprimordiales. En la Figura (6.25) se

handividido lasestrellassupervivientesencinco gruposde masay la distribuciónde

ha representadofrentea la distanciacumulocéntricaen el mismo instantede tiempo

consideradopara mostrarel achatamiento.En la Figura esevidentela existenciade

una fuerte segregaciónde masa,aún considerandoque las estrellasde mayor masa

tan sólo tienen unas2,5 Me debido a la evolución estelar. Además, muchasde las

estrellasde menor luminosidad permanecena una elevadadistanciadel centrodel

cúmulo, por lo quese puedenllegaracometergrandeserroresen la determinaciónde

la poblaciónestelarde los cúmulossi no se consideranadecuadamentelas regiones
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externasde los mismos. Continuandocon el mismoconjunto de datos,la causade la

segregaciónde masase halla principalmenteen la equiparticiónde la energíacinéti-

ca. Las estrellasmenosmasivastienen velocidadesmediasmás altasque las masivas

como puedeapreciarseen la Figura (6.26).

6.7 Discusión

Unade las cuestionesde mayor importanciaen relación con las binariasy los cúmu-

lo abiertoses el valor de la fracción de binariasen los mismos. Las observaciones

muestranun rangomuy amplio paraesteparámetro,desdeprácticamenteceropara

Trumpler 14, hastaun 60% para las Hyades. Esta dispersiónen los valores de la

fracción de binariaspuedeser un fenómenointrínseco,productode los propiascir-

cunstanciasde la formación estelar. Segúnesto,si se admite que las observaciones

carecende efectosde seleccióny que las muestrasson completas,la explicación mas

razonablede la dispersiónobservadaestaríaen la dependenciade las características

físicas (principalmentela temperatura)del medio gaseosodondese ha producidola

formacióndel cúmulo. Sin embargo,los modelosnuméricoshan puestode manifiesto

quepeseaque,inicialmente,la fracciónde binariasesprácticamentelamismaen todo

el cúmulo, sedesarrollade formarelativamenterápidaunadistribución anisótropade

las binarias. Estadistribuciónanisótropapuedeconducira unaevaluaciónerróneade

la fracción de binariassí no seconsideraadecuadamentela estructuradual del cúmu-

lo, núcleo-corona.En particular, si las observacionesanalizan muestrassituadasen

las regionescentralespareceque la tendenciaseríaasobreestimaresafracción hasta

en un 100% (considerandoFIMs realistasy 1V = 750). No obstante,debeseñalarse

que las supernovasproducidasen las regionescentralespuedenprovocarel efecto

contrarío, haciendoque la fracción de binariasen las regionescentralesseainferior

que en las periféricas. Por otra parte, las simulacionesmuestranque aun cuando

seconsiderede formaapropiadala realidad dual de los cúmulosexiste otro factor a

considerarcuandose llevan a cabocomparacionesentrelos valoresde la fracciónde
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binariasen cúmulosdiferentes. La edaddel cúmulo pareceinfluir sobrela fracción

de binariasobservables;por tanto, las comparacionessólo deberíanrealizarseentre

cúmulosde similar edad. Por supuesto,tambiénes posible la interferenciade los

efectosde la diferente metalicidadque influye sobreel ritmo al que tiene lugar la

evoluciónestelar.

Ya secomentóeíí la introducción, que existíauna cierta dispersiónen cuanto

a los resultadossobrela concentraciónpreferentede binariasen lasregionescentrales

de los cúmulos. Muy recientemente,se ha llevado a caboun estudiomuy profundo

del cúmulo rico y medianamenteevolucionado(1,45 + 0,10 x i0~ años)NCC 3680

(Nordstréínet al. 1997). Este estudioha puesto de manifiestoque las binariasde

estecúmulo estánmás concentradasen las regionescentralesque las estrellassin

compañera. Este resultadoestaríaen consonanciacon el tipo de comportamientos

observadosen los modeloscon 1V mayor.

En cuantoal temaya comentadodelos CPP,sevan acompararacontinuación

los últimos resultadosrespectoa estetipo de cúmulos(Vanseviciuset al. 1997) con

los modelosmás realistascalculadosen estetrabajo. El cúmulo NCC 7209 puede

considerarseincluido en la categoríade los CPP. En el trabajocitado se confirma

la existenciade 96 miembroscon 6 binariasentreellos, estoda un porcentajede un

6% de binarias. Estecúmulo pareceteneruna edad de unos450 millones de años.

Sus característicasson muy similares a las de los modeloscon 1V = 500 con una

poblaciónde un 33,3% de binariasprimordialesy con pérdidade masa.Paraestos

modelos,cuandoel tiempo es de eseordense tienen unos100 componentescon 10

binariasen media,deforma quereproducecon bastanteaproxímacionlo observado.

Por tanto, es muy posibleque dicho cúmulo tuvieseinicialmenteuna poblaciónde

unos500 miembros.

La evoluciónde un cúmulo con una poblaciónde binariasprimordialesy evo-

lución estelarpresentatres etapasdiferenciadas. En la primera fase, la evolución

del cúmulo estágobernadapor las interaccionesentrelas binarias.,Conformese va
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produciendola pérdidade masa,las interaccionesdominantespasana ser entrebi-

nariasy estrellassin compañeraque penetranen las regionescentrales.Debido a la

gananciade energíacinéticapor partede estrellasno binariasqueabandonanlas re-

gionescentrales,el radio medio aumenta.Estaexpansiónse ve acompañadapor una

contracciónde las regionesmásinternas(lineal con el logaritmode la edad). Dicha

contracciónno cesa durantetoda la vida del cúmulo. Esta- primeraetapasecarac-

teriza por un escapepreferentede las binariasfrentea las estrellassin compañeraa

causade lasfuertesinteraccionesentreaquellas.Estetipo desituaciónprogresahasta

quela poblaciónde binariasdisminuyesuficientemente,alcanzándoseunaespeciede

equilibrio dinámico.En esemomentola tasade escapedelas binariasdecrece,incre-

mentándosela delas estrellassin compañeraquehanpobladopreferentementeel halo

trassufrir interaccionescon binariasen la etapaanterior. En estafase,la mayoría

de las fugasse producenpor evaporacióny el radio medio permanecemas o menos

estable.Trasunaetapade relativatranquilidad,el cúmulo ha perdidola mayorparte

de susmiembros y comíenzaa colapsardandolugar a la terceraetapa. En ella, el

cúmulo continua perdiendomiembrospero ahoracon un ritmo muy atenuado.En

estaetapa,no hay preferenciaen cuantoal tipo de escapesproducidos(no binarios

o dobles). Paracúmuloscon 1V pequeño,la evolución no pasade la primera etapa,

puestoque el cúmulo se desintegradebido al efecto combinadode las binariasy de

la pérdidade masa. Paracúmuloscon 1V intermedio (1.000), la evolución alcanza

la segundafase,perose desintegracompletamentedurantela misma. El desarrollo

completono puedealcanzarsesino paralos modeloscon 1V máselevado(en el caso

estudiado,10.000).

6.8 Conclusiones

Las principalesconclusionesde estecapítulo puedenresumirseen:
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1. Las binariascontrolan completamentelas primerasetapasde la evolución de

los cúmulos. Su influencia a largo plazoes,sin embargo,más limitada, siendo

la evolución asintóticacualitativamentesimilar a la mostradapor los modelos

sin binariasprimordiales.

2. La presenciade una cierta fracción de binarias primordialesen los modelos

inhibe en gran medidala formación dinámicade binarias.

3. Las binariasmuestranuna clara tendenciaa situarseen las regionescentrales

de los cúmulos. Esteresultadoexperimentalse hayarespaldadopor un cierto

numerode resultadosobservacionales.En cualquier caso,debeseñalarseque

el grado de concentracióncentral dependede la población del cúmulo, de la

evolución estelary de la edad,pudiendoproducirsesituacionesen las que las

regionescentralesmuestrenunacarenciade binarias.

4. La fracciónde binariasen loscúmuloses unamagnitudclaramenteanisótropa,

por lo que cualquierconclusiónsobrela fracción de binariasen cúmulosdebe

considerartantolas regionescentralescomola corona,de lo contrariosepuede

sobreestimarnotablementela fracciónde binarias.La grandispersiónobservada

enla fracción de binariasen cúmulostiene muy probablementesu origenen un

sesgode las observacionesa la horade considerarlas regionescentralesy las

periféricas.

5. La evoluciónde los modelosrealistasmuestratresetapasnetamentediferencia-

das, aún cuandola importanciarelativade cadauna de ellas dependefuerte-

mentede la población inicial delos mismos.
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Capítulo 7

Desintegración de cúmulos

estelares

7.1 Introducción

Ija escalatemporal en que se producela desintegraciónde los cúmulos estelares

abiertosdependetantode su población,como de su distanciagalactocéntrica.Las

estrellaspuedenescaparde un cúmulo estelarcomo resultadode una amplia gama

de encuentrosa cortadistancia(dobles,triples o de ordensuperior),o debido a una

lenta gananciade energíacausadatras un cierto numerode encuentrosa media o

largadistancia(evaporación).

El estudio,desdeun puntode vistateórico,del ritmo deescapedelas estrellas

de los cúmulosha sido de interésdesdelos años40. Un primer conjuntode teorías

estudiósisteínasidealesaislados(Ambartsumian1938; Spitzer1949; Chandrasekhar

1942, 1943a,b, c; Spitzer y Hñrm 1958; King 1965; Danilov 1973; Johnstone1993)

explicandola desintegraciónde los cúmulosestelarescomo fruto del procesode re-

lajación (escapedel cúmulo debido al efecto acumuladode múltiples interacciones

débilescon otros miembrosdel mismo) y obteniendoun Ritmo de Escapedado por:

dN/dt oc N/To.. Otro tipo de teorías( Hénon1960a,1969;Woolley y Dickens1962)
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se centraronmásen explicarel escapecomo consecuenciade aproximacionesde dos

cuerposindividuales, obteniendoresultadosanálogosa las anterioresexceptoen el

factor de proporcionalidad. Otras teorías, más o menoshíbridasde las anteriores,

son las de Kaliberda (1969),Spitzer y Hart (1971a,b) y Saito (1976).

Las actualesteoríasque describenel Ritmo de Escapede las estrellasde un

cúmulo estelar,basansusresultadosen ciertashipótesisde partidade tipo dinámico,

talescomo suponerque los encuentrosa cortadistanciason despreciablesfrenteal

efecto de los encuentrosa larga distancia,o que el cúmulo estelarse halla aislado

de toda interacción externa. En las próximasseccionesse desarrollaráuna teoria

semianaliticadel ritnío de escapede las estrellasen cúmulosestelares.Dicha teoría

no hacehipótesisalgunaacercade la naturalezadinámicadel escapedelas estrellas

de los cúmulosestelaresy se basaúnicamenteen sencillasleyesde conservaciolí.

7.2 Un modelo matemáticosimple para la evolución de

los cúmulosestelares

7.2.1 Ecuacionesbásicas

Considéreseun cumulo estelarconstituido inicialmente por N(O) estrellasque, en

general,no poseeránla misma masa,por lo queen un cierto instantet lamasamedia

de las estrellasdel cúmulo < m(t) > se relacionacon la masatotal del cúmulo M(t)

y con el númerode estrellasdel mismo por la expresión:

M(t

)

dondeN(t) esel númerode estrellasqueposeeel cúmulo eneseinstante,t. Porotra

parte, si se admite que para ese mísmo instantelas masasde las estrellaspueden

tomar un continuode valoresentre uno máximo m,(t) y otro mínimo m¡(t), cuya

magnitudpuedevariar con el tiempo,se tieneque:

pms(t)

(7.2) M(t) =] m «m,t) din,
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donde«in, t) esunafunción de distribuciónque proporcionael númerode estrellas

con masaentreni y ni+dm paraun cierto instantet (númerode estrellaspor unidad

de intervalode masa);es decir, una función de masasdependientedel tiempo, de la

distanciacuniulocéntrica,y de la velocidad (aunqueno seha indicado explícitamente

esestosdosúltimos casos).La expresiónde «ni, t) vienedadapor ( Hénon 1969):

(7.3) «ni,t) = ¡4 ir r2 drj4 ir U2 g(r,v,m)dv,

donder y u son, respectivamente,los módulosde la posicióny de la velocidadde una

estrellade masani, u~ es la velocidadde escapey g(r, u, ni) es el númerode estrellas

en el elementode volumen tridimensionaldrdvdni. De las ecuacíones(7.1) y (7.2)

se tiene:

¡~m~(t)

(7.4) N(t) = ~ ~ «ni,í) dni.
Derivandocon respectoal tiempo la expresión(7.1) y despejandose obtienequeel

Ritmo de Escapees:

(7.5) dN(t) _ 1 dM(t) _ M(t) d < ni(í) s
di < m(t) > dt < ni(t) >2 di -

Teniendoencuentala ecuación(7.4) y empleandoel Teoremade Leibnitz del Cálculo

Integral
1 la expresiónanterior puedereescribirsecomo: -

dNQ) — 1 ([mU(O) d + (1) ~ (1) 1) dm5(i

)

____ _______ 8~(tn, 1) di
di <ni(i) > kim¿e)

(7.6) —m~&) ~(rn~(i),t) dm41)) — d < m(i) > inj’~ ~(m,t) dm,

que es la ecuacióndiferencial quedescribeel Ritmo de Escapede las estrellasdel

cúmulo en formageneral,despreciandoinfinitésimos de ordensuperioral primeroen

la masa. La formafuncionalde (7.3) hacedifícil obtenerunaexpresiónanalíticapara

el Ritmo de Escapede forma directa. Con el objeto de obtenerunaexpresiónmas

simplehan de formularseun cierto númerode aproximaciones.

169



7.2.2 Sistemasmonocomponentes

En el casode un cúmulo cuyasestrellasposeantodasla mismamasa,la situaciónse

simplifica enormemente,ya que < m(t) > es unaconstantea lo largode toda la vida

del cúmulo. En estecaso,la ecuación(7.5) se simplifica paradar:

dN(t) _ 1 dM(t

)

(7.7) dt < ni(t) > dt

Si se promediala derivadadela masatotal del sistemaa lo largo de toda la vida del

mismo se obtiene-que:

(7.8) dM}t) M@

)

dt y 27,.

dondey es la vida níediadcl cúmulo en unidadesdel tiempo de relajaciónTr. Susti-

tuyendo (7.8) y (7.1) en (7.7) se obtiene:

dN(t) _ 1

Integrandola ecuacióndiferencial obtenidacon la condicion inicial N(0) = 1V~ se

obtendría:

(7.10) N(t) =
1Vo ~pd/’yTr

Luego la población del cúmulo presentaun decrecimientoexponencial,físicamente

asociadoa un mecanismode escapepreferentementeevaporativo,lo que explica la

lentitud del mismo encontradaen las simulacionesde modelosmonocomponentes.

Ya se ha señaladoa lo largo de las seccionesprevias que, para estos modelos, el

intercambiode energíaduranteinteraccionesentreparesde partículases muy poco

eficiente, puestoque mecanísmoscomo la segregaciónde masa,la- equipartición de

la energíao incluso la Fricción Dinámicano tienen, en estecaso,ningún papel. El

Ritmo de Escapees lineal con N(t). En el casode sistemascon un espectrode masas

el cálculoes máscomplejo,como se veráen la próximasección.
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7.2.3 Sistemasconservativos densamentepoblados con un espectro

de masas

Considéreseen primer lugar un cúmulo estelar densamentepoblado; eíí este caso

puedesuponerseque ni
1(t) = cte. y m~(t) = cte., ya que aunquese verificase un

escapepreferencialde las estrellaspoco masivas,suelevadaproporciónrelativaa las

estrellasmasivaspermiteconsiderarque la masamínima permanececonstante.Por

otra parte,debidoal procesode equiparticiónde la energía,las estrellasmasivaspue-

blan preferentementela regióncentraldel cúmulo, por lo quepuedeconsiderarseque

la estrellamásmasivapermanecegeneralmenteen estazona, incluso en las últimas

etapasde la evolución del cúmulo. No obstante,para hacerestaaproxímaciondebe

suponersetambiénque las estrellastienen masaconstante;es decir no se conside-

ran los efectosde la pérdidade masacausadapor la evolución estelar. Con estas

consideracionespuedereescribirsela ecuación(7.6) como:

dN(t) lfms(t) ti«m,t) dni
di - <ni(t)>Jm¿(t) ~ ¿U

1 d<m(t)> pms(t) -

Si 1V(t) es una función continua,suavey diferenciablepuedenhacerseademáslas

siguientesaproximacionesadicionales: -

1) De los resultadosexpuestosen loscapítulosprecedentes,el ritmo deescape

para cúmulosmonocomponenteses prácticamentelineal y su valor es pequeño,con

lo quepuedesustituirsela derivadaparcial por un promediotemporal: -

(7.12) 8«ni, t) «ni, t) — «ni, O

)

T

donder es el instanteen quecomienzana producirselas primerasfugasdel sistema,

siendoiín parámetroajustabledel modelo adeterminara partir de las simulaciones.

2) Realizandoel mismo tipo de promedio parala derivadatemporal de la

masamedia:

(7.13) dccm(t)> —______

1~
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3) Por último, se sustituirá el cocienteM(0)/M(t) por 1, que es su valor

aproximadoen un entornode r.

La validez de estasaproximacionesaumentacon 1V. Bajo estassirnplificacio-

nes, la ecuación(7.11) puedereescribirsecomo:

dN(t) _ 1 1
(7.14) — —~ N(t)+

dt rNo

con r = i~*/2. La ecuacióndiferencialobtenidaesde la forma:

(7.15) dy A + ~¿

dt

que es unaecuaciónde Bernonilíl. La soluciónde (7.14) es:

N~No
(7.16) 1V(t) = 1V,, + (No — 1V,,) e(Tv — t)/r

dondeseha empleadola condiciónde contornoN(T,,) = 1V,,, siendoT,, el períodode

vida del cúmulo o tiempode desintegracióndel mismo (arbitrariamenteescogido).

A partir de la ecuación(7.14) puededefinirseotracantidadde interés: la tasa

de escapeinstantáneak(t) = dN(t

)

dt Parael presentemodelo es:
(7.17) k(t) = j~(N(t) — No).

Sustituyendola ecuación(7.16) y operando,se tiene:

(7.18) k(t) = 1 N,,—1V~
r (No — N,,)+N,, exp(—(T,, — t)/rf -

Esta tasade escapeinstantáneasecorrespondecon los ritmos de escapeadimensio-

nalesempleadoshabitualmenteen el análisis de simulacionesde cúmulosglobulares

realizadascon técnicasdeFokker-Plank.El instanteen queel ritmo dedesintegracton

es maximocoincideaproximadamentecon aquelen el que la poblacióndel modelose

ha reducidoa la mitad. En el casode un sistemamonocomponentela lasadeescape

instantáneaes constante.

172



Según este modelo teórico, el Ritmo de Escapepareceser resultadode la

competenciade dos térníinos: el primero (—N(t)/r) generaríaun decrementoexpo-

nencial en la poblacióndel cúmulo (desintegraciónpor evaporación)y el segundo,

que sólo es importanteen las primerasetapasde la evolución del cúmulo, reduceel

decrementoexponencialde la poblaciónestelar. La interpretaciónfísica de ambos

términosparecetambiénclaraa la luz delos resultadosnuméricoscomentadosen los

capítulos previos. El término que generael decrementoexponencialtiene en cuenta

la evaporacióndel cúmulo debido a encuentrosmás o menos distantes. Gracias a

estos acercamientosreiterados,la energíade las estrellasse incrementapaulatina-

mente hastaque abandonael cúmulo. El segundotérmino ha de estarrelacionado

con algún mecanismoquetiendaaretenerlas estrellasdel cúmulo. Esteprocesoes la

formaciónde configuracionesbinariasvia interaccionesde trescuerposy es frecuente

en los primerasetapasde la evoluciónde los cúmulos,aún cuandola estabilidadde

las binariasformadas(binariasblandas)es muy precaria,por lo quesusvidas medias

son muy cortas.

Por tanto, la evolución de un cúmulo puede considerarsedividida en tres

etapas:en la primera,losencuentrosacortadistanciaquetienenlugaren lasregiones

centralesdel cúmulo pueblanel halo, produciéndoseun aumentodel radio medio del

sistema;en la segunda,lasestrellasdel haloabandonanpocoapocoel cúmulo,aunque

tambiénse produceninteraccionesmúltiples; y en la tercera,el ritmo de escapees

prácticamentecero, formándoseun resto. En la primera fase,el término dominante

en el Ritmo de Escapees el segundo. Durantela segundaetapa,los dos términos

compiten dandolugar a un ritmo de escapecasi lineal. Por últirho, en la tercera

etapala contribución del primer término es la dominante.

Si se introduceel efecto de la pérdidade masadebida a evolución estelar,

se obtieneun resultadoanálogoaunquecon diferentesvaloresde los parámetrosdel

modelo, tras despreciarinfinitésimos de ordensuperioral primero~ en la masa. La

razón está en que, aunquela masamedia se reducedebido a la evolución estelar,
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tambiénpuedeaumentardebido al escapepreferencialde las estrellaspoco masivas.

La tendenciaobservadaen los modeloses una compensaciónparcial entreambos

procesos,lo quejustifica que lascurvasdela evolución dela poblaciónde los cúmulos

con el tiempo paramodelosque incluyen la evolución estelarseancualitativamente

similaresa las de modelosconservativos.

7.2.4 Comparación con las simulaciones

En la Figura (7.1) se observaque el modelo teórico previamenteexpuestosuppne

unaaproximaciónbastanterazonablepara la evolución de modelosconservativosde

cúmulos con 1V = 750. Comparandolas prediccionesteóricasque proporcionael

presentemodelocon los resultadosde las simulacionesparamodelosconservativos,se

apreciaque la validezdel mismocrececon 1V; estoes,cuantomayorseala población

del cúmulo mejoresel ajusteentrela presenteteoríay los resultadosde los modelos

numericos. Para modeloscon N pequeño,el decrementode la población parece

seguir unatendenciaexponencialo incluso lineal, aunqueexisteunagran dispersión

en los resultados.La separaciónentrelos doscomportamientosparecesituarseentre

250-500estrellas. Por tanto, el modelo presentadopermite describir cúmuloscon

1V > 500, incrementándosesu validez cuando1V aumenta.Uno de los aspectosmas

interesantesdel modelo desarrolladoes que,convenientementecalibradáa partir de

las simulacionesnuméricas(obtenciónde T,, y w), puedeemplearseparavolver hacia

atrásen el tiempoy calcularla poblaciónde un cúmulo en el pasadoconociendola

actualy suedad. Estemodelose usaráen el Capítulo11 paradesarrollaruna teoría

sobrela evolucióndel sistemade cúmulosabiertosen nuestraGalaxiay parapredecír

las poblacionesíníciales de algunoscúmulosestelaresabiertosbien estudiados. -

7.2.5 Binarias Primordiales

Sea un cúmulo con N~(0) estrellasno binarias y Nb(0) estrellasdobles (binarias)

en un cierto instanteinicial t = to = 0, tal que el númerode objetos total sea
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Nt(O) = N,(O) + Nb(0) (estrellasindividuales y centrosde masade las binarias).

Puedeconsiderarse(a partir de los resultadosexperimentales)que el Ritmo de Es-

capeparael sistemacompletoviene dado por la Ecuación (7.14). Introduciendola

expresiónN~(t) = N,(t)+Nb(t) en dichaecuacióndiferencial,operandoyseparando

lascontribucionesasociadasal Ritmo de Escapedeestrellassin compañeray binarias

seobtiene:

dNÁt) — 1 1 1 1V (t) Nb(t)
(7.19) _ —— N,(t) + 1V (~j2 +

dt y rNdO) 2rNdO)

dNb(t) — 1 1 1N4t) + Nb(t)2 +
dt r r Nt(o) 2 w N~(0) Nb(t) N4t)

Se trata de un sistemaautónomo no lineal por lo que la solución del mismo, en

principio no puedecalcularse.Comolos subsistemasde las estrellassin compañeray

de lasbinariasestánen interacciónapareceencadaritmo de escapeun términoqueda

cuentadela influenciaexistenteentreambassubpoblaciones.Aunquela soluciónpara

N~(t) esconocida,parecedifícil afrontarla resolucióndel sistemaqueconstituyenlas

ecuaciones(7.20),ya quees no lineal. Sin embargo,si se restanambasecuacionesy

sesimplifica, se tendría:

d(N,(t) — Nb(t)) 1
(7.20) dt = r (N,(t) — Nb(t))

1
(7.21) + (1V, (t) — Nb(t)) (N4t) + Nb(t))

r N~(0)

Si se tiene en cuentaque N~(t) = N,(t) + Nb(t) vienedado por la expresión(7.16)

y se realiza el cambio de variable X = N4t) — Nb(t), puedeescribirsela ecuacion

diferencialen variablesseparadas:

(N~(0) — N4T,,)) ciTe — t>/-r r N~(0)(7.22) dX = ~ ( + N
5,(T,,) Ni(O) 1 —

Separandovariablesy definiendog = (1V~(0) — Nt(T,,))/(Nt(T,,)eTv/r), se tiene:

(7.23) -~ = ‘ + ~ et/r — i) dt,
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queesfácilmenteintegrablerealizandoun cambiode variable. Efectuandoel cálculo

seobtiene:

(7.24) X=K (~ + 1

)

donde1< es unaconstantedeintegraciónquesedetermínaraapartir delascondiciones

iniciales. En estecasosetiene que: 1< N~(0) — Nó(0). Porotra parte, severifica

que: Nt(t) = N4t) + N6(t) y X = N3(t) — Nb(t). Portanto:

(7.25) 1V,(t) = (N~(t) + X),

1
(7.26) Nb(t) = — (N4t) — X)

2

Si se define ¡3 = N5,(t)/Nt (0), puedeescribirsefinalmente:

1
(7.27) N~(t) = — (N1(t) + 1< ¡3)

2
1

(7.28) 1V5(t) = — (N4t) — K ¡3).
2

con lasexpresionesanterioressepuedecalcularla fracciónde binariasen un instante

cualquiera,obteniéndose:

1 [ K/3’

\

1b jl— ~(7.29) 2 N~(t>,

El modelo desarrolladotiene, no obstante,ciertaslimitacionesque debenseñalarse.

En primer lugar, sólo contribuyenal ritmode escapelos encuentrosentreestrellasno

binarias(relajaciónde dos cuerpos),los encuentrosentrebinariasy los encuentros

entre binariasy estrellassin compañera;sin embargo,si la fracción de binariases

elevada(=50%) los encuentrosentretresbinariase incluso interaccionesmáscom-

plejascuandose ha producido la formación de sistemasjerárquicosestables,pueden

serdominantesduranteextensasetapasdela evoluciónde loscúmulos. Términosque

incluyesenestascontribuciones,podríanserintroducidosfácilmenteenlasecuaciones,

aunquela resolucióndel sistemapodríacomplicarsede forma notable. En segundo

lugar, no se haconsideradotérmino algunoasociadoa la destruccióndinámicade las
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BPs. Existenexpresionessemiempíricasquedancuentade esteritmo de destrucción

de BPs, pero desafortunadamentela forma funcional de las mismasda lugar a que

el sistemano puedaresolverseanalíticamente.Por tanto, estemodelo prediceque

la fracción de binariasa largo plazocoincide con la inicial, ya que no se incluyen

procesosde destruccion.

7.2.6 N pequeño

Cuando1V espequeño,la utilización de un modelocontinuoesde difícil justificación,

por lo que deberíacontruirseun análogodiscretode la ecuación (7.14). En este

casoesmásventajoso,desdeun puntode vistaestrictamentematemático,estudiarla

evolución en el númerode fugasy no la propiapoblación del cúmulo. De este modo

se trabajarácon la misma ecuacionanterior pero cambiadade signo. Se tendría

entoncesla ecuaciónen diferencias:

(7.30) N~~1=AN1—B1V~
2,

dondelas constantesA y E son parámetrosdel modelo. Estaecuaciónsedenomina

habitualmenteecuaciónen diferenciaslogística. Si se efectúael cambio de variable,

Y = EN/A la ecuaciónse reescribecomo:

(7.31) Yj~
1AYj (1t).

Estaes, sin lugar a dudas,la ecuacionen diferenciasno lineal mássimple, aunque

paraevitar la divergenciaen Y deberestringirsesu valor en el intervalo (0, 1). La

ecuacíon(7.31) tiene un máximo en Y = 0,5. El análisis de estaecuación (May

1976) ha permitido descubrirqueecuacionesen diferencias,aparentementesimples

y deterministas,puedendar lugar a una sorprendentegamade comportamientos

dinámicos,desde puntosestablesa unajerarquíabifurcantede ciclos establesque

generanfluctuacionesaparentementealeatoriasen el sistema. Segúnseanlos valo-

res del parámetroA, que durantela evolución del cúmulo varía, pueden aparecer

comportamientoscaóticos. Si A =4, el comportamientodel sistemaes puramente
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deterministicopero cuandoA = 3 el punto fijo se haceinestable;la región caótica

para los valoresde A comienzacuandovale 3,5699.... Dado que la interpretación

física de A se relacionacon la inversade la escalatemporalen la que se producen

las primerasfugasdel sistema,es razonablepensarque la caoticidad es mayor en

las primerasetapasde la evolución de los modeloscon 1V pequeño.Sin embargo,ha

quedadodemostradoa partir de lassimulacionesque,aunqueel comportamientodel

sistemadurantelos primeros tiempospropios no afectaa la evolución cualitativa a

largoplazo,silo haceen cuantoal TiempodeDesintegración.Estehechoexplicaríala

elevadadispersiónencontradaen los tiemposde vida de los modeloscon 1V pequeño.

Esta dispersiónpuedeser enorme,cómo se mostróen de la FuenteMarcos(1993),

para modeloscon 1V = 50 y pérdidade masa. El comportamientocaótico de los

sistemascon N pequeñoaumentaen el casode modeloscon pérdidade masay BPs,

puesto queel valor de A fluctúa aúnmás rápidamentedandolugar a queel sistema

pasepor diferentesregionesde comportamientocaóticoen unaescalatemporalmuy

corta.

7.2.7 Evaporación Preferencial

Hastaahoralos cálculosse hanconcentradoen la obtencióndeecuacionesquerepro-

dujesenel comportamientoglobal de los cúmulos,peronadaseha dicho con respecto

aun hechoque ha quedadobastantebien establecidoa lo largodel análisisde los re-

sultadosde lassimulacionesnuméricas:la evaporaciónpreferencialde estrellaspoco

masivas.A continuaciónse obtendráunaexpresiónquerelacionael Ritmo de Escape

paraestrellasde masani con magnitudesglobalesdel sistema.

Comoen la Sección7.2.1,considéreseun cúmulo con un espectrode masas

cuyo númerode componentesy masatotal vienen dadospor:

rms(t)

(7.32) N(t) = J «ni, t) dni,

y la ectíación (7.2), respectivamente.Si se derivan con respectoal tiempo ambas

expresiones,considerandoquelos limites superiore inferior parala masapermanecen
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contantesseobtienenlas ecuaciones:

dN(m,t) dni
(7.33) dt = «ni,t) -a-,

(7.34) dM(t) — ni «ni, t) dni
dt dt

Dividiendo ambasexpresionesy operandoseobtiene:

dN(m,t) _ 1 dM(t

)

(7.35) dt ni dt

Esteseríael ritmo de escapeparalas estrellasde masani y, como puedeapreciarse,

es mayorcuantomenosmasívaseala estrellaconsiderada.Si se tienenen cuenta,la

ecuacion(7.1), la expresión(7.14)y las aproximacionesindicadasen la Sección7.2.2,

el Ritmo de Escapeparalas estrellasde masani sera:

dN(ni,t) < ni(O) > N(t) + < ~ > N(t)2.

(7.36) dt mm uN
0

La ecuaciónobtenidaes análogaa (7.14) y por tanto el comportamiento,en lo que

se refiere al escape,es similar paracadagrupo de masas.

7.3 Conclusiones

Los cálculosanáliticosdesarrolladosen estecapítulohan permitidojustificar deforma

teóricaalgunosdelos resultadosexperimentalesmostradosen los capítulosanteriores.

Las principalesconclusionesobtenidasson:

1. El Ritmo de Escapeen cúmulosníonocomponenteses lineal, peroen el casode

cúmuloscon un espectrode masases de tipo parabólico.

2. El Ritmo de Escapeparaestrellasde masani es inversamenteproporcionala

dicho valor de ni, por lo quese produceun escapepreferencialde estrellaspoco

masivas.
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3. En general,la evoluciónde los cúmulosestelarespuededividirse en tres fases

netamentediferenciadas.En la primera, los encuentrosa cortadistanciason

dominantes,lo queda lugara la formacióndel halo del sistema.En la segunda,

la importanciadelos encuentrosa largadistanciavacreciendopaulatinamente,

evaporándoseel halo. La mayoríade lasestrellasabandonanel cúmulo en esta

etapa.Porúltimo, la terceraetapaseextiendehastala total desintegracióndel

sistemay en ella el mecanismoevaporativode escapees dominante.

4. Paracúmulos con 1V pequeño,el comportamientoes esencialmentecaótico

estandolas prediccionesdinámicasseríamentelimitadas por la presenciade

ímportantesfluctuacionesaleatorias.La fronteraentreel comportamientopu-

ramentecaóticoen el quela ecuaciónen diferenciasdebeser aplicaday el otro

tipo de comportamiento(determinista), en el que la ecuacióndiferencial es

valida pareceestaren el rango250-500.
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Capítulo 8

Formación de sistemasmúltiples

8.1 Introducción

Aunque la observacióny catalogaciónde estrellasdobles ha perniitido obtenerun

conocimientobastanteprofundo acercade su naturaleza,etapasevolutivasy meca-

nismos de formación, la situación para los sistemascon multipli¿idad superior es

notablementedistinta a pesarde que, en los últimos años,se han qbtenido eviden-

cias observacionalessugiriendoque un porcentalesignificativo de las estrellasque

observamosen nuestraGalaxia constituyensistemascuyo númerode componentes

es superiora 2 (Abt y Levy 1976, 1978; Halbwachs1983, 1986; Oliese y Jahreiss

1988; Battenet al. 1989; Duquennoyy Mayor 1991; Martin 1997;.Halbwachset al.

1997). El estudio de los sistemascon multiplicidad superiora 2 proporcionadatos

muy valiosossobrelos valoresdelas masasestelaresy susluminosidadesquepueden

sercontrastadoscon prediccionesde la teoriade la evolución estelar.

Los sistemasmúltiples no puedenformarseen regionescon densidadestelar

pequeñatalescomo la vecindad solar; por ello, han de generarseen zonasde alta

densidadestelarcomo las regionesde formación estelar, los cúmulosabiertosy las

asociacionesestelares(1, R y OB). En estetipo de aglomeracionesestelaresse han

llevado a cabobúsquedassistemáticasde sistemasbinarios y de multiplicidad supe-
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rior, tanto entreestrellasde la SecuenciaPrincipal de EdadCerocomoentreestrellas

Pre-SecuenciaPrincipal (Chezet al. 1992; Leinertet al. 1992;Simon 1992; Mathieu

et al. 1990; Mermilliod et al. 1992;Chez et al. 1993; Mason et al. 1993; Mayer et

al. 1994;Mermilliod et al. 1994;Simon et al. 1995; Brandneret al. 1996;Zinnecker

1996; Abt y Willmarth 1997; Padgettet al. 1997). En el casode regionesde for-

mación estelar,la frecuenciade sistemascon multiplicidad superiora 2 es del 35%,

siendo de un 20% paralas estrellasde campo(vecindad solar).

La fracción de estetipo de sistemasdescubiertaen cúmulosabiertoses me-

nor, pero la mejoraprogresivaen los detectoresy en los algoritmosde reducción

de observacionesla estánincrementandocontinuamente.La frecuenciade sistemas

múltiples en cumulosestelaresabiertosdependede formacrítica del procedimiento

consideradoparadiscriminarel núcleoy la coronade los mismos. El valor concreto

dependefuertementede la completitudde las muestrasconsideradasen las partes

másexternasde los cúmulos. La mayoríade los sistemasconocidosson triples, y en

menorgrado cuádruples,peroen amboscasoslos sistemasson usualmentede tipo

jerárquico. Sistemasjerárquicostriples e incluso de mayor multiplicidad, han sido

encontradosen las Pléyades(Mermilliod et al. 1992), las Hyades(Griflin y Gunn

1981; Criffin el al. 1985; Masonet al. 1993), Praesepe(Mermilliod~ et al. 1994), M

67 (Mathieu et al. 1990) y NCC 1502 (Mayer et al. 1993).

El origen de estossistemasjerárquicosesaún controvertido.En el momento

actual, no existe un mecanismode formación que puedaconsiderarsedominante.

Duquennoy(1988) analizóunamuestrade 17 sistemas(14 triples y 3 cuádruples)en

la vecindadsolar. En su trabajo, este autorobtuvo una correlaciónlineal entre los

logaritmosde los periodosde la binaria internay del cuerpo externoexpresadosen

días.Estofueinterpretadocomounapruebadel origenno dinámicodeestossistemas.

Boss (1991)describióde forma teóricala formaciónde sistemasjerárquicosdurante

el colapsode objetosprotoestelares.Sus cálculossugierentambiénque los sistemas

observadosson todos de origen primordial y no dinámico. Cálculos hidrodinámicos
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(Bonnelí et al. 1991; Bonnelí 1997) también generansistemasjerárquicosa partir

de la fragmentaciónde discos protoestelares.Sin embargo,existen observaciones

recientesde sistemasjerárquicosen cúmulos (Mermilliod et al. 1994) mostrando

valoreselevadosparala razónde periodos (250) lo que sugiereun origendinámico.

La formacióny evolución desistemasjerárquicoshasidoestudiadaen el marco

de las simulacionesde N-cuerpospor métodosdirectosdebido a que las complejas

interaccionesgravitatoriasentreestrellasde diferentesmasassólo puedenseguirseen

detalle por este procedimiento.Recientementese han llevadoa cabovarios estudios

utilizandoestastécnicas(Kroupa1995;Aarseth199Gb; ICiselevaet al. 1996;Eggleton

y Kiseleva1996; Kiseleva1996; de la FuenteMarcoset al. 1997a,b).

8.2 Estabilidad de sistemasjerárquicos

El principal objetivo de esteconjunto de simulacioneses el estudiode lá formación

y evolución de sistemasjerárquicosen modelosde cúmulosestelaresabiertos.Desde

un punto de vista teórico, es de esperarque los únicos sistemasmúltiples estables

seanlos de tipo jerárquico;es decir, aquellosen los queunabinariade relativamente

cortoperiodoesorbitadapor unacompañeradistante.Estetipo desistemaspueden

serestablesduranteun intervalo muy amplio de tiempo si la perturbaciónexternaes

despreciable.Las configuracionesno jerárquicasson siempreinestables,exceptoen

uns pocoscasosconcretos(Marchal 1990). Inclusoen el casodesistemasjerárquicos

triples, el análisisde la estabilidadno es un temasencillo. Existe un cierto númerode

criteriosparadiscriminarentreestabilidade inestabilidad,tantode índole numérica

como analítica(ver el trabajo retrospectivode Hiseleva(1996)). Estoscriterios di-

fieren significativamenteunosde otros. NBODY5 empleael criterio de Harrington

(1977) en la forma:

(8.1) = t~ (í +p log (1 + m3/(mi +
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con ,~ = (2.65+ 4(1 + m3/(m1 + ni2))’/~ modificado por la excentricidadde la

binaria internae, según Bailyn (1984) y ji = 0.7. Aquí y0mmn es el valor crítico del

cocienteentreel valor del periastrodela masaexternani3 y el apoastrode la binaria

interna, mi + ni2. En cualquier caso, un sistemajerárquico triple seráestablesi

permaneceen la misma configuración(excluyendointercambiosy desintegraciones).

Este criterio discrimina aquellossistemastriples que van a mantenerseduranteun

cierto tiempoen ausenciade perturbacionesexternassignificativas,deaquellosotros

que se desintegraránrápidamente.Las principalescondicionesque se exigen para

considerarla formaciónde un sistematriple son:

a) La binariainternadebeserduray lacomponentedistanteexternadebe,asimismo,

formarotra binariaduracon el centrode masade la binariainterna.

b) Si el cuerpomásexternoes unabinaria, no hade estarperturbada.

e) El criterio (8.1) para estabilidadjerárquicadebesatisfacerse,añadiendoun 10%

másal valor calculadoparaadoptarun criterio numericomás’conservador.

Si las trescondicionesse satisfacensimultáneamenteel sistemaes consideradocomo

jerárquico almacenándosetodas suscaracterísticas.A continuaciónse combinan el

centrode masasde la binaria internacon la estrellaexternaparapermitir un trata-

mientode Kustaanheimo-Stiefel.Se consideraqueel sistemahadejadode serestable,

finalizándoseel tratamientoespecífico,si sedaalgunade las siguientescircunstancias:

1> El criteriodeestabilidaddejadeverificarsedebidoa,por ejemplo,cambiossignifi-

cativosen la excentricidaddel cuerpoexternodebido apequeñasperturbaciones

secularesexternasal sistema.

2) La perturbaciónexterna(o el valor estimadodel pericentro)sobrepasaun cierto

valor crítico.

3) Los efectosde la evolución estelarse hacen dominantes;por ejemplola pérdida

de masaen la binariainternasuperael 1%.
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Estascircunstanciaspuedenocasionarqueel mismosistemajerárquicoaparezcare-

iteradamentecon susparámetrosligeramentecambiados,sobretodo en etapasde

pérdidade masa. En los cálculosquese van a presentarse han producidodostipos

desistemas:triples y cuádruples.Los sistemastriples constande una binariainter-

na de corto periodoy unaestrellasin compañeracomo tercer cuerpo. Los sistemas

cuádruples,en cambio,constande dos binarias.

8.3 Resultados

Las característicasde los modelossemuestranen la Tabla (8.1). Todos los modelos

incluyen la FIM de Scalo modificadacon la correlacióndescritaen el Capítulo 6;

además,todosellos incluyen la pérdidade masadebidaa evolución estelar.Ninguno

de los modelosha empleadola regularizaciónen cadena;así pues,sólo se regularizan

las interaccionestriples y cuádruples(tratamientono perturbadd). Los modelos

incluyen dos fraccionesde binarias10% y 50% y ademáscuatrovalorespara R, el

parámetroque proporcionala anchurade la distribución de los semiejesde las BPs

(Sección6.3). El valorde esteparámetroesde sumaimportanciaa la horade producir

sistemasjerárquicos.Los valoresmáximosiniciales de los semiejesde las BPs están

comprendidasen el intervalo 230-1000 UA. La razón de escogeresterangoes que,

en el momentoactual, las observacionesparecenser más sensiblesen eseintervalo

de separaciones.La mayoríade los resultadosobservacionalessobréestrellasdobles

y múltiples en cúmulosse restringenhabitualmentea este rango por limitaciones

técnicas(en particularel seeing).

8.3.1 Evolución global

La mayoríade los sistemasencontradosson triples. Se aprecíauna ligera tendencia

aqueestossistemasse formen en las últimas etapasde la evoluciónde los modelos,

cuandola densidadestelardisminuyenotablementelo queredundaen facilitar la con-

secucióndesituacionesestables.Tambiénse hanencontradosistemasen lasprimeras
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Tabla8.1: Principalescaracterísticasde los modelos
Ox

0,0047
0,0047
0,0047
0,0047
0,0047
0,0047
0,0047
0,0047
0,0019
0,0019
0,0019
0,0019
0,0019
0,0019
0,0019
0,0019
0,0011
0,0011
0,0011
0,0011
0,0011
0,0011

R

5 5,8/4,1
10 5,8/4,1
50 5,8/4,1
100 5,8/4,1
5 5,8/5,1
10 5,8/ 5,1
50 5,8/ 5,1
100 5,8/ 5,1
5 5,8/5,4
10 5,8 / 5,4
50 5,8 / 5,4
100 5,8/ 5,4
5 5,8/12,0
10 5,8/ 12,9
50 5,8/12,9
100 5,8/12,9
5 5,8/12,9
10 5,8/12,9
50 5,8/12,9
100 5,8/12,9
5 13,4/12,9
50 13,4/12,9

M
t.m)1,

0,4 / 0,1
0,4 / 0,1
0,4/ 0,1
0,4 / 0,1
0,2 / 0,1
0,2/ 0,1
0,2/ 0,1
0,2/ 0,1
0,2 / 0,1
0,2 / 0,1
0,2 / 0,1
0,2 / 0,1
0,2 / 0,1
0,2/ 0,1
0,2/ 0,1
0,2/ 0,1
0,2 / 0,1
0,2 / 0,1
0,2 / 0,1
0,2/ 0,1
0,2/ 0,1
0,2/ 0,1

<M >~

1,6/ 0,5
1,6/0,5
1,6 /0,5
1,6/0,5
1,1 /0,4
1,1 /0,4
1,1 /0,4
1,1 / 0,4
1,1 /0,5
1,1 /0,5
1,1 /0,5
1,1 /0,5
1,1 /0,6
1,1 / 0,6
1,1 / 0,6
1,1 / 0,6
1,0/0,6
1,0 /0,6
1,0/0,6
1,0/0,6
1,1 /0,6
1,1 /0,6

R: r*o to

0,5 5,50
0,5 5,50
0,5 .5,50
0,5 5,50
0,5 6,05
0,5 6,05
0,5 6,05
0,5 6,05
1,0 9,40
1,0 9,40
1,0 9,40
1,0 9,40
1,0 10,5
1,0 10,5
1,0 10,5
1,0 10,5
1,5 12,0
1,5 12,0
1,5 12,0
1,5 12,0
1,5 13,5
1,5 13,5

<R >g
0,42
0,42
0,42
0,42
0,45
0,45
0,45
0,45
0,92
0,92
0,92
0,92
0,91
0,91
0,91
0,91
1,39
1,39
1,39
1,39
1,41
1,41

• Númerototal deestrellas(N, + 2 ¡4).

>< SemiejemayorrnaxsmosnicialparalasBPs enpc.

En M® (no binaria,binaria).

Radio tiria1 inicial enpc.

* Radio inicial de las fuerzasdemarcaen pe.

O Radio medio inicial en pc.

o Tiempode Desintegraciónenunidadesnormalizadas( en millonesde años).

MOD.

1
II
III
IV
y
VI
VII
VIII
Ix
X
XI
XII
XIII
xiv
XV
Xv’
xvii
XVIII
XIX
XX
XXI
XXII

Ib

0,10
0,10
0,10
0,10
0,50
0,50
0,50
0,50
0,10
0,10
0,10
0,10
0,50
0,50
0,50
0,50
0,10
0,10
0,10
0,10
0,50
0,50

110
11.0
110
110
150
150
150
150
550
550
550
550
750
750
750
750
1100
1100
1100
1100
1500
1500

Te
d

540,2 (373)
319,8 (221)
659,0 (455)
486,5 (336)
503,6 (299)
562,9 (334)
472,4 (281)
591,4 (351)
978,7 (856)
823,1 (720)
902,4 (790)
916,4 (802)
1052,2 (779)
743,9 (556)
1027,1 (760)
800,5 (592)
1158,7(1251)
752,4 (835)
1258,7 (1398)
1233,2 (1360)
1199,3 (1124)
1176,7(1102)
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fasesde la evolución de los modelosaunquesu existenciano fue muy dilatada. En

los restossuelen apareceruno o dos de estossistemaspor modelo. El númerode

sistemasqueabandonanel cúmulo antesde su desintegraciónes reducido, menordel

5%. Las binariasinternasde los sistemasformadossuelenser generalníenteprimor-

diales. Los sistemascuádruplesque se formanen cúínulospobresson generalmente

más excéntricos. Estossistemascuádruples,en el casode cúmulos ricos, tienden

a formarseen las últimas etapasde la evolución de los modelosy en las regiones

centrales.El mayor numerode sistemasjerárquicosformadossimultáneamentees 3

(aunqueestefue un límite arbitrario que se impuso por convención). Como puede

observarseen lasTablas(8.1) y (8.2),cuantomenoresR máspequeñaes,en general,

la probabilidadde formación de estossistemas,decreciendohastacero en el casode

N=100.

Aunqueel númerode sistemasformadoses pequeñoy por tanto la relevancia

estadísticade los resultadoses limitada, sehan observadovarias tendenciasuniver-

sales.ParaN pequeño,e independientementede la fracción de binarias,el ritmo de

formación de estos sistemascrececuandoel parámetro1? aumenta;si 1? es pequeño

no se forma ningún sistema.Este hechosugiereque cuandoN es pequeño,el pro-

cesodominanteen la formación de estossistemasesel encuentroentredos binarias

con desintegraciónde una de ellas, puestoque la eficienciade esteprocesoaumen-

ta notablementecuandolos semiejesde las binariasson muy diferentesy disminuye

hastaanularseen el casode binariascon semiejesidénticos.ParaN mayorno puede

hablarsede un comportamientogenérico.En los modeloscon N = 1.500y 50% de

binarias, todos los sistemasformadoslo han sido graciasa la destrucciónpreviade

unabinaria primordial.

Los principalesresultadoscuantitativosaparecenen la Tabla(8.2), que mues-

tra los valoresmediosparaun conjuntode magnitudesrelevantesen el casode siste-

masmúltiples. En ella seobservaque el númerode sistemasformadospor millón de

añoses bastantebajo, aunquemííestraunatendenciaa incrementarsecuandoN au-
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menta.Los sistemascuádruplessólo se formanen el casode modeloscon N elevado.

Tambiénse observaqueestatasade formaciónparecerelacionarsecon 1?, de forma

quecuandoel valor de esteparámetrocrece,tambiénaumenta,en general,dichatasa

de formación. Las excentricidadesde las órbitas de los cuerposexternos(estrellas

no binariaso dobles) son bastantealtasy, en general,las masasde los mismosson

menoresque la de la propia binaria. En algunoscasos,el cuerpoexternoes una

enanablanca. La vida media de los sistemasformadoses bastanteelevada,por lo

que la probabilidad de observaruno de ellos en un cúmulo real no es en absoluto

despreciable.Actualmenteseconocensólo tressistemascon elementosorbitalesbien

establecidos.Hay dos en las Hyades:vB 75 y ji Orionis. El primeroes un sistema

triple y el segundo,cuádruple. El otro es SZ Cam en NCC 1502 que es también

cuádruple.Este hechocondicionaque lascomparacíonescon sistemasobservaciona-

lesquese lleven acabose restrinjanasistemasobservadosfuerade cúmulosestelares

abiertos.En cualquiercaso,y como se comentópreviamente,los sistemasqueahora

se observanaisladospudieron,en principio, habersegeneradoen cúmulosabiertosy

dadoque una vez abandonadoel cúmulo las posibilidadesde sufrir una interacción

externaque varíe de forma significativa susparámetrosdinámicosson muy reduci-

das,estásuficientementejustificadala realizaciónde comparacionescon muestrasde

sistemasaislados.

8.3.2 Diagrama (e, Log P)

Uno de los diagramasmas interesantesa la hora de analizar los resultadosde las

observacionesde estrellasdobles es la representaciónde la excentricidadfrente al

logaritmodel período.Estetipo de diagramaproporcionaunavision muchomáspro-

fundaque cualquierotro en lo quese refierea los detallesde la evoluciónde los siste-

masdobles.Dadoqííe un sistemamúltiple sepuedeinterpretarcomorecursívamente

doble, podríapensarsequeestetipo de representaciónpuederesultarigualmenteútil

para el casode las estrellasmúltiples. La Figura (8.1) muestralos resultadospara
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Tabla 8.2: Principalesresííltadosde los modelos

MOD. na/n .4~ 4 ni/a~ Y
0 T’If LLi e~ mb/mc N±~ej

1 0/0 0,000 0,000 . - - - - -

II 0/0 0,000 0,000 - - - -

III 5 / 0 0,011 0,000 62,9 3,86 3,42 23,2 0,72 2,32 0
IV 3 / 0 0,009 0,000 73,9 13,25 34,4 100,0 0,61 7,40 0
V 0 / 0 0,000 0,000 - - -

VI 1/0 0,003 0,000 17,3 3,48 7,02 1858,0 0,37 3,8 0
VIl 4 / 0 0,015 0,000 26,8 4,50 3,98 1056,5 0,46 3,7 1

VIII 7/ 0 0,021 0,000 23,9 2,87 1,43 43,9 0,41 1,4 0
IX 2 / 0 0,002 0,000 10,0 648,81 21,03 5595,0 0,57 13,84 0
X 13/0 0,018 0,000 118,9 5,75 4,38 118,1 0,72 1,8 1

XI 6/ 0 0,008 0,000 20,8 3,11 49,40 2130,7 0,29 2,1 0
XII 3 /0 0,004 0,000 14,1 2,26 10,62 3351,0 .0,45 3,5 0

XIII 14 / 0 0,019 0,000 21,6 1,83 7,09 657,5 0,58 4,0 1
XIV 3/ 0 0,005 0,000 25,2 2,85 3.15 94,3 0,53 18,5 2
XV 16/4 0,022 0,005 42,0/ 53,6 5,55/ 1;87 3,22/1,92 1268,1 /142,0 0,51 /0,22 4,4/1,6 0
XVI 36/3 0,063 0,005 82,0/ 90,1 7,96/ 2,10 0,74/ 0,10 489,4/ 6,0 0,63/0,70 6,5 /0,9 1

XVII 3/ 0 0,002 0,000 12,6 1,99 5,91 1330,7 0,36 2,34 0
XVIII 5 /0 0,006 0,000 23,0 2,04 5,95 1455,2 0,62 3,7 0

XIX 18 / 2 0,013 0,001 199,6/180,6 13,08/5,96 0,55/ 3,72 125,2/1536,0 0,66/ 0,69 3,2 / 1,3 2
XX 5 /1 0,004 0,001 17,7/ 744,5 2,23/8,36 5,35/ 0,33 741,0/1,0 0,48/ 0,31 7,9/1,2 0

XXI 16/3 0,013 0,003 22,3/ 45,4 1,95/1,69 7,71 / 7,83 768,7/ 241,0 0,52 /0,52 6,1 / 0,7 2
XXII 32 /6 0,039 0,005 25,5/ 65,1 3,13/ 4,38 3,6/11,3 667,6/ 170,5 0,58 /0,38 19,9/ 2,3 1

* Número de triplesjerárquicas/ Númerodecuádruplesjerárquicas.

Sistemasjerárquicostriplesformadospor unidaddetiempo (106 años).

+ Sistemasjerárquicoscuádruplesformadospor unidaddetiempo(106 años).

= Cocientedesemiejesmayores(triple / cuádruple).

Tiempode vida medio enmillonesdeaños(triple / cuádruple>.

Tiempode vida medio enunidadesdel periododel cuerpointerno (triple / cuádruple>.

* Excentricidaddel cuerpoexterno(triple/cuádruple).

++ Número desistemasjerárquicosqueabandonanel cúmulo.

190



los sistemastriples del modeloXVI, que puedenconsiderarserepresentativosparael

conjuntode modeloscalculados.Todos lossistemascon excentricidadeselevadasson

de vida corta. Los sistemasformadosen modeloscon N menorson, en media, más

excéntricos.Las principalescaracterísticasquese observanen el diagramason:

0.9

0.8

¡
o
o
o

o
u’

0.7

0.6

0.5

0.4

0.3

0.2

0.1
4.5 5 5,5 6 6.5 7

Log P (externo>

Figura 8.1: Diagrama(e, Log P(días)) para la
elevadaexcentricidadson de vida corta.

binaria externa. Los sistemascon

• Un periodo mínimo, por debajodel cual no seobservaronsistemas.

• Un periodomáximo, por encimadel cual tampocoseobservaronsistemas.

• Una región con excentricidadesprohibidasparaperiodosde la binariaexterna

superioresaproximadamentea 9.000años.

El periodo mínimo. Su valor pareceser independientede los valoresiniciales

de los parámetrosde la población inicial de binarias. El periododé cortees mayor

en el casode sistemasen los que la binaria internano es puramenteprimordial (una

o ambasdesuscomponenteshan sido intercambiadas).

7.5 8 8.5 9
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El periodo máximo.Su valor estáinfluido fuertementepor las condicionesde

estabilidadescogidas,ya quese exige quesi la estrellamásexternaesno binaria, la

perturbaciónsobreella no excedaun cierto valor, y si esdoble queseanula. Cuanto

mayor seael rangode energías(semiejes)considerado,más elevado es el periodo

de corte. Ademásdependede la naturalezade la binaria interna; aquellossistemas

que contienenuna binariaprimordial muestranvaloresmás altosque los que no la

contienen.

La región prohibida. Parasistemascon periodosexternossuperioresa 9.000

añosno seobservanexcentricidadesinferioresa 0,6.

8.3.3 Diagrama (Log Pb, Log P0)

Desafortunadamente,la medidade excentricidadeses complejay sujetaa múltiples

fuentesde error,por lo queparala mayoríade los sistemasquese hanestudiadoob-

servacionalmenteno seconoceel valorde esteparámetro.Porel contrario,el valor de

los periodossi sueleser conocidoo, cuandomenos,estimado.Conel objeto de com-

pararlos resultadosobtenidoscon los pocosdisponiblesa partir de observaciones,se

ha consideradola representacióndel logaritmodel periodoexternofrenteal interno,

ambosen días. Parala comparación,seharáusode la muestrade t+iples localizados

en la vecindadsolar,estudiadapor Duquennoy(1988) (Fig. (8.2)). Paraesamuestra

de 13 sistemastriples, esteautorencoíítróuna correlaciónlineal, con pendiente0,68

y coeficientede correlación0,91. Del resultadoobtenido,el autorcitadoextrajocomo

conclusiónque los sistemasjerárquicostriples se formabanpreferentementepor frag-

mentación,considerando,de estemodo, despreciablela importanciade los procesos

de capturaen regionesde altadensidadestelarya que,segúnel, estosgeneraríanuna

distribución aleatoriade periodos. Sin embargo,las muestrasde triples generadas

en los modelosestudiadospresentantambiénunacierta correlaciónlineal en cuanto

a los logaritmosde los periodosse refiere, a pesar de tenerorigen dinámico y no

primordial. Parael modelopresentadoen la Figura (8.3)con 1.500estrellas,1000 de
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ellasen binarias primordiales,se obtieneuna pendientede 0,68+0,09. En cualquier

caso,no debedescartarseunapendientediferenteparasistemascuádruplescomo se

muestraen dela FuenteMarcoset al. (1997a).La ausenciadesistemascon periodos

externoselevadosperointernospequeñosque muestranlos resultados,puedeser de

gran interés, tanto teórico como observacional.En principio, la causapodría estar

en que un sistemade tales característicasno daríalugara unabinariaexternadura,

con lo que no seriaseleccionadopara unaconfiguraciónjerárquicapor el algoritmo

de cálculo. Segúnlos datos proporcionadospor un catálogode muy recienteelabo-

ración (Tokovinin 1997) esapartedel diagramapodría tenerun numero notablede

representantes.

10

9 e
e

6

7
• e
• e eo-
O 6
O

5

e
4

3—
-1 0 1 2 3 4 5 6 7 8

Iog P (interno>

Figura8.2: Diagramaparalos periodosde la muestradesistemasmúltiples aparecida

en Duquennoy(1988). Deben notarselos periodosexternosalgo mayoresque los de
la Fig. (8.3) debido a quela mayoríade ellosson parámetrosestimados.

8.3.4 Diagrama (mb/ma, Log P~)

El plano presentadoen la Figura (8.4) contienetambién información de utilidad

astrofísica, aunquees difícil de obtenera partir de las observaciones. La figura

e.

o
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Log P <Interno>

Figura 8.3: DiagramaLog P~ frentea Log P5, ambosen días,paraunode losmodelos
estudiados(XXII).

muestraqueparavaloresdel periodosuperioresa 9.000añosno existensistemascon

unarazon de masassuperiora 2. En la mayoríade los sistemas,la masadel cuerpo

más externoes similar a la masamedia de los componentesde la binaria, aunque

en algunos casosesta puedeser inferior o superior. Particularmenteinteresantes

son aquelloscasosen los que el cuerpo externoes una enanablanca. En la figura

mostradaaparecendos de esoscasos,siendoestefenómenobastantehabitual en los

modeloscalculados.Los sistemascuádruplessuelentenerrazonesde masaspróximas

a 1.

8.4 Conclusiones

Aunque los resultadosde estecapítuloson bastantepreliminares,y se necesitaráun

estudio más detallado para poder obtener conclusionesmás firmes (de la Fuente

Marcoset al. 1997%),no dejadeserinteresantela posibilidad de reproducirresultados

observacionaleshaciendouso de un experimentonumérico. En cualquier caso, las

principalesconclusionesquesedesprendendel presenteestudioson:

9 4
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Figura 8.4: Cocientede masasfrenteal logaritmodel periododel cuerpoexterno,en

días,para uno de los modelosestudiados(XXII).

1. El tipo de sistemajerárquicopreferencialmenteformadoen los modeloses el

triple, en el que el tercer cuerpoes una estrellano binaria. No se han forma-

do sistemasen el que el cuerpo mas masívoseauna estrellainicialmente sin

compañera,y unadoble (de masaconjuntamenor) lo orbite.

2. La vida mediade estetipo de sistemasen cúmuloses lo suficientementelarga

como para quela probabilidadde observarlosseasignificativa.

3. La correlaciónlineal observadaen unamuestrade sistemasjerárquicostriples

realespiíedej ustificarseadmitiendounaformaciónpuramentedinámicaparalos

mIsmos. Estehechosugierequeel origen de los sistemasjerárquicosobservados

en cúmulospuedeexplicarsea partir de interaccionesdinámicasentrebinarias

primordiales(principalmente)o entrebinariasy estrellassin compañera.

4. La población inicial del cúmulo y el espectrode energíasde las binariaspri-

mordialesdel mismo,jueganun importantepapel en la formaciónde sistemas

jerárquicos.
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5. El grupo de estrellasque quedatras la desintegraciónde los modeloscontiene

habitualmenteuno o dossistemasjerárquicos.

6. La fracción de sistemasmúltiples deorigen dinámicoobservablesen un cúmulo

puededependerfuertementede la edad del mismo y por tanto de su estado

evolutivo.
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Capítulo 9

Restosde cúmulos abiertos

9.1 Introducción

En los capítulosprecedentessehan analizadola evolución dinámicade los cúmulos

abiertosy los mecanismosquelos hacendesaparecer;sin embargo,aún no seha consí-

deradola respuestaa unapreguntaquesurgedeformanaturalcomo consecuenciade

lo desarrolladohastaahora,¿quéquedatrasla desintegraciónde un cúmulo abierto?.

Respondera estapreguntaesde granimportancia,puestoque liga los camposde la

formación estelar,la dinámicaestelary la existenciade estrellasaisladas(alejadas

de agrupamientosestelares),como nuestroSol. Si se admitela posibilidad de queel

Sol nacieseen un cúmulo abierto, ¿dondeestálo que quedade esecúmulo?,¿donde

se formó nuestroSol?. Estasy otraspreguntassimilaresson de graninterés,ya que

nuestroplanetapudo haberseoriginadoen las etapasinmediatamenteposterioresal

escapedel Sol desdeel cúmulo abiertodonde,tal vez, nació.

El residuofinal de la evolución de los cúmulos abiertosse sueledenominar

restode cúmulo abierto (RCA de aquíen adelante).El númerode cúmulosabiertos

desintegradosen nuestraGalaxia puedeser muy elevado(Lodén y Rickman 1974).

Desdeun puntodevistaestrictamenteteórico,Ambartsumian(1938)y Spitzer(1940)

mostraronquees imposible que un cúmulo estelarse evaporetotalmente. Ademas,
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Spitzer propuso dos posiblesdestinosfinales para los cúmulosestelares: la evapo-

ración de estrellasprogresahastaque las colisionesfísicas entreestrellasllegan a

serposibles,o se forman sistemasestablesbinarioso incluso de mayormultiplicidad.

Paracúmulosricos,diversosautores(ver el excelentearticulo retrospectivode Heggie

(1985)) encontraronotros escenariosteóricosen los que el colapsogravitatoriopre-

dicho por Antonov (1962) y Lynden-Bell y Wood (1968) era contrarrestadogracias

a algún mecanismoenergético:un agujeronegrocentral, un sistemabinario central

o masivapérdidade masaen el centrodel cúmulo.

El estudiode los objetosfinales resultantesde la evolución de los cúmulos

abiertosfue iniciado por von Hoerner(1960, 1963) y continuadopor Aarsetli (1968)

y van Albada (1968b)con modeloscon 25 a 250 estrellas. Esteúltimp autor, en sus

modeloscon N = 24, encontróque el resultadofinal de la evolución de pequeños

cúmulosestelareseraun sistemajerárquicotriple o variasbinarias,e indicó posibles

candidatosobservacionalesparaestetipo de objetos. Desafortunadamente,la velo-

cidad de cálculode los ordenadoresdisponiblesen esosaños retrasóla obtenciónde

resultadosparacúmulos más ricos, que permitiesengeneralizarlo que ya se había

obtenido paracúmulosmuy poco poblados.Desdeunaperspectivateórica,Lodény

Rickman (1974) analizaronla estabilidadde pequeñoscúmuloso restosde cúmulos

y llegaron a la conclusiónde que las configuracíonesmas duraderasserían aque-

lías en las que todas las estrellastuviesen aproximadamentela misma masa. Este

razonamientoteóricoha quedadoavaladocon el presenteconjunto de simulaciones.

En los añossiguientes,Lodén (1973, 1980a, 1980b, 1981a, 1981b, 1984a,

1984b, 1984c,1987, 1988, 1993) ha venido publicandoresultadosobservacionalesen

estecampo. Recientemente,el autordeestatesisanalizórestosde modelosde cúmu-

los abiertos (de la FuenteMarcos199Gb,1997) llegandoaconclusionescoincidentes

con los resultadosobservacionalesconocidos.
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9.2 Resultados

En estasecciónse analizaránlos productosfinales del presenteconjunto de simula-

cíones. En la mayor partede los modelos, la simulaciónacabacuandola población

del cúmulo alcanzala cifra de diez estrellas;por tanto,se analizaránprincipalmente

restosde cúmulosformadospor una decenade componentes.Los resultadosobte-

nidos muestrandiferenciasentremodeloscon y sin binariasprimordialesy también

evidencianun comportamientodiferencialdependientede la riquezadel cúmulo para

modeloscon pérdidade masa.

9.2.1 Modelos sin binarias primordiales

Los restosde cúmulos monocomponentes,es decir con todas las estrellasde la mis-

ma masa,estánformadosfundamentalmentepor binarias. En modelossin binarias

primordiales ni pérdidade masadebida a evolución estelarse produceuna intensa

formación y destrucciónde binariasduraííte las simulaciones,por lo que no es sor-

prendentequeen el objeto final el númerode binariasseaalto. Estasbinariasson en

su mayoríablandas(pocoligadas,por tanto).

En cúmuloscon un espectroinicial de masashay tambiénbinariasen el resto

pero su númeroes inferior, generalmenteuna única binaria dura,,aunquea veces

acompañadapor otra blanda. Normalmente,la binaria duracontieneunao las dos

estrellasmasmasívasdel sistema.El origende estossistemasbinariosdinámicamente

formadospero con ambascomponentesmasivases fruto del procesode segregación

de masa,que provoca un aumentode la densidadespacialde estrellasmasivasen

las regionesinternasdel cúmulo. Este aumentode densidadestelar,incrementala

probabilidadde formación de unabinaria masivatras un encuentropróximo entre

tresestrellasindividuales.

La introducción de la evolución estelarprovoca la aparición de un compor-

tamientodiferencial dependientede la riquezadel cúmulo; así, los cúmulos pobres

pierdenla mayoríade su poblaciónantesde que la pérdidade masadebidaa evolu-
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ción estelarseaimportanteinclusoparalas estrellasmásmasivasdel sistema,por lo

queen el restofinal puedenencontrarsetanto estrellasmasivascomode masamenor.

Comoen el casode modelossin evoluciónestelar,siempreseencuentraal menosuna

binaria dura entrelas componentesdel objeto final. Aquí, la formación de binarias

blandasse ve muy reducida,por lo quede encontrarseotra binariaen el resto suele

ser duratambién. El fenómenoya comentadode la existenciade un comportamíen-

to diferencialdependientede la población inicial del cúmulo, tiene importantísimas

consecuenciassobrela composicióndel restofinal. En cúmulospobres,las binarias

encontradaspuedenserde cualquier tipo, es decircon ambascomponentesmasivaso

no masivas,o unaprimariamasivay como secundariaunaestrellapoco masivafruto

de un intercambio. Sin eníbargo,para cúmulosricos se encuentraque las binarias

supervivientestienen ambascomponentescasi de la mismamasa(pequeñaen cual-

quier caso).Además,en la mayorpartedelos casos,se tratadesistemasbinarioscon

ambascomponentespertenecientesa los últimos tipos espectrales,típicamenteen el

rangoK5-M5. A lo sumo,seencuentraalgunabinariacon unagiganterojacomopri-

mariay unaenanaM como secundaria.Estoclaramentefavoreceuna interpretacíon

segúnla cual, seproduciríaunasupervivenciapreferencialde binariaspoco masivas,

con ambascomponentescasi idénticas.Porotra parte, la ausenciade objetoscolap-

sados(enanasblancasy estrellasde neutrones)entrelas componentesde las binarias

de los restos de cúmulosricos sugierela falta de estabilidad,frente a destruccióno

escapepor eyección, de estetipo de sistemas. En los restosde cúmulospobressi

puedenencontrarse,en cambio,binariascon unaenanablancacomosecundaria.

En cualquier caso, hastaahorano se ha mencionadoel ingredienteesencial

para que una agrupaciónestelar puedaser descubierta: ha de haberun contraste

suficienteentreel hipotéticocúmulo y las estrellasdecampoque,de formaaparente,

lo rodean. Suponiendouna densidadde referenciade 0,044 M® pC3, que es el

valor aceptadode la densidadde masaen estrellasparala vecindadsolar,cualquier

densidadde esteordeno inferior seríaimposible de distinguir entre las estrellasde
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campo. Con los valoresde densidadiniciales (Capítulo2) utilizadosen los cálculos,

la mayoríade los modelosalcanzanel valorde referenciacuandotodavíaposeeneí¡tre

un 40% y un 3% de sus miembros. El valor concretodependede N y es más alto

cuantomenorseala población inicial (sobre 40% para N = 100, y 3% para N —

750). De hecho,un criterio bastantenaturalparafinalizar unasimulación,comolas

llevadasa caboen estetrabajo, seríaalcanzarla densidadmediade la vecindaddel

cúmulo. En esemomento,el cúmulo,a todoslosefectos,sehadesintegrado.Desdeun

puntodevistaestrictamenteastrofísico,deberedefinirseel Tiempo deDesintegración

como el necesarioparaqueun cúmulo alcanceunadensidadestelarmediaigual a la

correspondientea las estrellasaisladasa la distanciagalactocéntricaconsiderada.

9.2.2 Modelos con binarias primordiales

Los resultadosparamodeloscon unacierta poblacióndebinariasprimordiales,inclu-

sopequeña,difieren sustancialmentede los expuestosen el apartadoanterior. En los

modelospreviamentediscutidos,el porcentajede binariasen el restofinal es inferior

o igual al 20% en la inmensamayoríade loscasos.Sin embargo,en el casode los res-

tos demodeloscon unafracciónde binariasprimordiales,esteporcentajesubehasta

un valor medio del 80% y no esextrañoencontrarmodelosen los quelas 12 últimas

estrellasdel cúmulo forman seis binariaso incluso aparecealgún sistemajerárquico

triple o de multiplicidad superior. Además,estos resultadosson independientesde

si el modeloestudiadoincluía o no la evolución estelary del tipo de función de ma-

saconsiderada.Ya que la presenciade binariasprimordialesprácticamenteinhibe

la formación de binariasduranteencuentrosde tres cuerpos,la población final de

binariasen el resto es fundamentalmenteprimordial; aunqueen algunoscasos,las

binariaspresentanalgunade suscomponentesfruto de un intercambiocon otra bina-

ria primordial.Enmuy pocasocasíonesla componenteno primordial eraunaestrella

inicialmenteno binaria.

Cuandose introducela evoluciónestelaren los modelos,losresultadosmues-
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tran la mismatendenciaglobal, perose observancomportamientosdependientesde

la población inicial del cúmulo. Este tipo de respuestadiferencial, dependientede

la riquezadel sistemaestelar,es fruto del acoplamientoentrelas escalastemporales

asociadasa los fenómenosde desintegracióndel cúmulo y de pérdidade masadebi-

daaevolución estelarde las estrellasque lo componen. En el casode cúmuloscon

un bajo contenidoestelar,menor queunospocoscentenaresde estrellas,la desinte-

gracióndel cúmulo se produceantesde que las estrellasde masaintermediahayan

tenido tiempode abandonarla SecuenciaPrincipal. Por tanto, las binariasde estos

modelossc ven relativamentepoco perturbadaspor fenómenosde eyecciónde masa

antesdeabandonarel cúmulodondenacieron.Las binariassupervivientesen el resto

tienenigual probabilidadde sero no masivas,ya queestasúltimas no han sido aún

destruidaso eyectadasdel cúmulo acausadelos procesosde pérdidade masa.Con-

forme la población inicial del cúmulo aumenta,la escalatemporalde desintegración

del mismo se acercacadavez más a los tiemposevolutivoscaracterísticosparaque

estrellasmasivas(con masassuperioresa 4 Me) abandonenla SecuenciaPrincipal.

Paracúmulos con 500 estrellaspuedenobservarsea veces en el resto binariascon

unaenanablancacomo secundariao incluso primaria; sin embargo,no se ha detec-

tado en ningún modelo la presenciaen el resto de una binaria con un estrellade

neutrones. Este tipo de binarias, que raramenteaparecenen las simulacionesson

siempreeyectadasdel cúmulo al poco de sucederel fenómenode supernova.Para

cúmulosaún máspoblados (N = 750 ó 1.000),la composiciónbinariadel restoes

muy uniforme. La mayoríade estaspresentanambascomponentescon casi la mis-

ma masa,tipicamenteinferior a 0,6 masassolares. En algunoscasosse observala

presenciade unasub-giganteo de una gigantecomo primaria, pero en ningún caso

aparecenentre las componentesobjetoscolapsadoscomo enanasblancaso estrellas

de neutrones.Las binariasque contienenestetipo de objetosabandonanel cúmulo

antesde que éstealcancela veintenade miembros.Los comentariosrealizadosen la

secciónanteriorsobrela densidadde masaasociadaa la desintegracióndel cúmulo

202



son aplicablesigualmenteparaestosmodelos.En estecaso,el porcentajede estrellas

pertenecientesal cúmulo cuandoestealcanzala densidadcrítica es algo mayorpara

los modeloscon N = 750 (7%).

En el caso de cúmulos densamentepoblados la probabilidad de encontrar

objetoscolapsadosen el resto aumenta,en particular, para el caso de las enanas

blancas. El diagramaHertzsprung-Russellteórico de uno de estos objetos puede

apreciarseen la figura (9.1). En estecasose tratade un resto de cúmulo con una

edad de 5.387 millones de años. Contiene 32 estrellas,entre ellas variasenanas

blancas,15 estrellasen la secuenciaprincipal y 6 en la región de las gigantesrojas.

El radio dcl núcleopara el resto es 0,768 pc, el medio 1,952 pc y el de las fuerzas

de marea4,48pc. El modelo conteníainicialmente 10.010estrellascon 10 binarias

primordiales. La densidadespacialinicial era proporcionalal cuadradodel inverso

de la distanciacumulocéntrica.Sólo hay una binariaen el resto. Con estosvalores,

la densidadmedia estelardel restoseriade unas0,2 M® pC3. Estetipo de objeto

si seríadetectablecon la intrumentaciónadecuada.

9.3 Consecuenciasobservacionales

Si se admite la validez general de los resultadosarriba expuestossurgeinmediata-

mentela necesidadde evaluar la viabilidad del estudioobservacionalde estetipo de

objetos. Se trataríade buscarregionesdel cielo con unaconcentraciónde estrellas

máso menosaparente,en las cualesla densidadsuperficial de binariassuperasesig-

nificativamentela mediaparalasestrellasde campo. La existenciade objetosdeeste

tipo ya fue apuntadapor van Albada(1968b)indicandoposiblescandidatosobserva-

cionales(a Ori, ADS 12696,p Oph, 1 Cas,8 Lac y 67 Oph) paraser RCAs. Wielen

(1975) sugirió que Collinder 285 (Ursa Major) podríaser uno de estosobjetos,que

con unaedadde unos200 millonesde añoscontienelas famosasbinariasC UMa AB

(Mizar) y 80 UMa (Alcor). Lodén (1973, 1977, 1979, 1980a,b, 1981, 1987) pusode

manifiestoque,en las placasde regionesde nuestraGalaxiaobtenidascon el método
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Figura 9.1: DiagramaH-R paraun restode cúmulo con unaedadde 5.387 millones
de años. Contiene 32 estrellas,entreellas varias enanasblancas,15 estrellasen

la secuenciaprincipal y 6 en la región de las gigantesrojas. El radio del núcleo
para el resto es 0,768 pc, el medio 1,952 pc y el de las fuerzasde marca4,48 pc.

El modelo conteníainicialmente 10.010estrellascon 10 binarias primordiales. La
densidadespacial inicial era proporcional al cuadradodel inverso de la distancia
cumulocéntrica.Sólo hay unabinariaen el resto.
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del prisma-objetivoaparecíanacumulacionesde espectrosdel mismo tipo asociados

a una posible agrupaciónfísica de algunaespecie. En el curso de una búsqueda

sistemáticallevada a caboen el hemisferioSur, se detectaronvarios miles de estos

objetos,quese interpretaroncomocúmulosmuy pocopobladosy pocodensos.Estos

objetosse clasificaronen cuatroconjuntos,estandoformado el tercerode ellos por

cúmulosextremadamentepequeñosy poco poblados,posiblementerestosde cúmu-

los estelarescon unafrecuenciadel 20%. El cuartode ellos eransistemasmúltiples

con separacionesextremasentrecomponentes,tal vez la última etapade un cúmulo

en desintegración,con una frecuenciadel 10%. Los resultadosobtenidospor este

autor tienen un fuerteefecto de selecciónya que los objetosfueron descubiertospor

inspecciónvisual de las placasobtenidascon el procedimientodel prisma-objetivo,

y los espectrosde las estrellasbrillantes de los primerostipos espectrales(tipos B

a F) son más fáciles de detectaren estecaso ( Lodén 1996). La población de es-

tos objetoses N =15, con unaedad típica en el rango50 a 200 millones de años,

con un valor medio de 150 millones de años. Estos RCAs muestranuna fracción

de binariaselevada. Otros autores(Mermilliod 1996) se manifiestanescépticosante

estosresultados,ya queseconocenregionesdel espaciocon unaciertaconcentracrnn

de estrellascon tipo espectralsimilar (como los objetoscomentados)en las que el

estudiode los movimientospropios no ha conseguidoencontrarvariasestrellascon

la mismavelocidad. Peseatodo,las característicasde los objetosencontradospor el

Dr. Lodénson notablementesimilares a las que muestranlos restosde los modelos

con N pequeño(N = 250) quecontenienenunafracciónde binariasprimordiales.

SegúnLodén el porcentajede objetos de estetipo por descubrirseríamuy

elevado.De hecho,en las proximidadesdel SistemaSolar pareceencontrarseuno de

estosobjetos.El sistematriple a Cen AB y ProximaCen estásituadocercade otras

dos binarias(Oliese140.1 y Gliese 676),el sistematriple ADS 10288 (Gliese649.1)

y seisestrellasindividuales.Anosovaet al. (1994) hanobtenidoque la probabilidad

de que todosestosobjetosformen un grupoestelaren movimientoes muy alta. De
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estaforma, podría sucederque uno de estos restosestuviesesituado en la propia

vecindadsolar. Tal vez, incluso el propio Sol pudo unavez haber formadopartede

esteposiblecúmulo. Desafortunadamente,la detecciónde un RCA como el descrito

paralos modelosmuy pobladoses bastantedificil a no ser que se encontraseen la

vecindadsolar. De hecho, la observaciónde uno de estosobjetoses un gran reto,

incluso para los mayorestelescopiosactuales. En uno de estosobjetos, salvo por

la presenciade unagiganteo subgigante,las estrellasmásbrillantes seriande tipos

espectrales1< tempranos,muy dificiles de detectaragrandesdistancias.Más siínple

seriala deteccióndel restode un cúmulopobre,puestoqueen el sepuedenencontrar

estrellasde tipos tempranose incluso enanasblancas.Estetipo de restossonlo que,

con toda probabilidad,ha encontradoLodén. El problemaen estecasoseriael bajo

contraste,ya que en estoscasosla densidadmedia es igual a la de las estrellasde

campocuandoel cúmulo todavíatiene un númerode miembrossignificativo (másde

un 20%).

La posibleexistenciade un gran numerode restosde cúmulósabiertosen el

disco galáctico puedetenerimplicacionesen el tema de la Materia Oscura. En el

pasado,el númerode cúmulosabiertostuvoque serbastantegrandeparadar cuenta

del númerode estrellaspreseíttesen el disco galáctico. Suponiendouna población

media inicial de unas300 estrellaspara un cúmulo abierto típico ~‘ que el número

de estrellasen el disco es de unas 1011 se obtieneun númeroaproximadodc 108

cúmulosabiertoslo quedaríaunacifra equivalentede restos,dadoque el númerode

cúmulosactualmentedetectadoses muy pequeñofrenteaesacantidad,se trataríade

objetosintrinsecamentedébilespara poder pasarinadvertidos. Si la masade estos

restosesde unas10 masassolaresen media, la masaen restosde cúmulosestelares

abiertosdeberíaascendercomo mínimo a másde 4 x i0~ masassolares.Segúnesta

estimación,el 4% de la masaestelarde la Galaxiapodríaestaren forma derestosde

cúmulosestelaresabiertos.Sin embargo,estacifra estámuy lejosde lasestimaciones

actuales,quecifran en un 30% la cantidadde materiaoscuraen la vecindadsolar.
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Los resultadosarribaexpuestoshansido obtenidos,en sumayoría,sin utilizar

la opción de NBODY5 que permitela regularizaciónen cadena,es decir la forma-

ción transitoriade sistemascon multiplicidad superiora 4 con perturbaciónexterna.

Incluyendoestaopción, la probabilidadde quetenganlugar colisionesy fenomenos

defusión estelarse incrementa.Así, paraque tengalugar una colisión estelaren un

modelo sin binariasprimordialeses necesarioque la poblaciónseasuperiora 3.000

estrellasya quese tratade un procesoextremadamentepoco probable.Sin embargo

paraun cúmulo con unaciertafracciónde binariasprimordialesen el quese incluyan

los efectosde la evolución estelarbinaria (envolturacomún,etc) la,probabilidadde

quetenganlugar estosprocesoscrecenotablemente,de tal forma que en las últimas

etapasde su evolución puedendarsevariosde estosfenómenosprovocándola aparí-

ción de objetosde Thorne-Zytkowe incluso agujerosnegrosa partir de supernovas

de Tipo!.

9.4 Conclusiones

Las principalesconclusionesobtenidasen el presentecapítulopuedenresumirseen:

1. El Tiempo de Desintegraciónde los cúmulosestelaresabiertosdeberedefinirse

como el necesariopara que su deíísidad volúmica de masaen estrellassea

numéricamenteigual al valor de dichadensidada la distanciagalactocéntrica

considerada(densidadcrítica).

2. En principio, sólo los restosde cúmulos muy masivosproporcionaríanel sufi-

cientecontrasteparaser distinguidosentrelas estrellasdecampo. Aún así, su

baja luminosidadintrínsecadificultaría notablementesu detección.

3. Las característicasde los restosobservadospor Lodén son muy similares a

las que presentanlos restosde modelosnumencoscon N = 250 y una cierta

fracción de binariasprimordiales.
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4. El númerode restosde cúmulosabiertospresentesen el disco galácticopodría

ser tan elevadocomo io~ y su contribución a la masatotal en estrellasen el

disco podríaser superioral 4%.
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Capítulo 10

Síntesisde diagramas JrI—R

teóricos

10.1 Introducción

La formamásapropiadade estudiarla correlaciónentrelas propiedadesestelareses

el diagramade Hertzsprung-Russell.Desarrolladode formaindepeiidientepor el as-

trónomodanésE. Hertzsprungen 1911 y el astrónomonorteamericanoH. N. Russell

en 1913,prontose reconocoquese tratabade unaherramientainsustituiblea la hora

de estudiarla evoluciónestelar. Estediagramarepresentalas estrellasde acuerdoa

doscaracterísticasde las mismasfácilmenteobservables:la magnitudabsolutavisual

M~ y el tipo espectral,o en sudefectoel índicede color 13 -. V. Dadoque la magnitud

absolutavisual estarelacionadacon la luminosidad, L, y el tipo espectralcon la

temperaturade la superficie estelar,T~1, es posible construir un diagramaequiva-

lente al de color-magnitudcon la temperaturaefectivay la luminosidad. Cuandose

representalog(L/L®) frente a se hablade diagramaH—R teórico. Si se repre-

sentanlas dos magnitudesobservablesparalas estrellasde la vecindadsolaren un

diagramade estetipo, la mayoríade las estrellasse distribuyen a lo largo de una

regióndiagonalestrechadenominadaSecuenciaPrincipal de EdadCero (en adelante
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SPEC),encontrándoselas estrellasmáscalientesen la partesuperiorizquierday las

más frías en la parteinferior derecha. Las estrellasde estazona,entreellas el Sol,

recibenel nombredeenanas(clasedeluminosidady). En unaregiónhorizontal,en la

partesuperiorderecha,seencuentranunasestrellasluminosasperomásfríasquesus

homónimasde la SPECdenominadasgigantesrojas (clasede luminosidadIII). Por

encímade ellas se encuentranotrasestrellasaún más luminosas,las supergigantes

rojas (clasede luminosidad 1). Finalmente,en la esquinainferior izquierdaaparecen

unasestrellaspoco luminosas,peromuy calientesdenominadasenanasblancas.

Los diagramasH—R observacionalespresentanvariaslimitacionesque deben

sertenidasen cuenta.Dadoquelos cúmulosgalácticossesitúanpreferentementeen

el plano del disco galáctico,los valoresde las cantidadesobservacionales(magnitudes

e índicesde color) resultanalteradosa causade la presenciade nubesde materia

interestelar(Shu 1982; Rego y Fernández1988). Estamateria,quese encuentraen-

tre los cúmulosy el observador,altera la luz emitida de dosformasprincipales:por

extinción y por enrojecimiento. La extinción interestelares debidaa la absorcióny

dispersiónde la luz del cúmulo por efecto de los granosde polvo suspendidosen el

espacío.El progresivoenrojecimientode la luz de las estrellases ocasionadopor la

extinción selectivade la luz azul frente a la roja. Estosprocesosfueron puestosde

manifiesto por Trumpleren 1930, mostrandoque apareciándesviacionesde la rela-

ción lineal teóricaentreel brillo aparentey el cuadradodel diámetroangularde los

cúmulosabiertosconformese estudiabanobjetos más alejadosde la vecindadsolar.

El fenómenofue interpretadocomo debido a la presenciade materiaentreel obser-

vador y el cúmulo; materiacuyacantidadse incrementabacon la distancia. Otros

efectosproducidospor estamateriasonla polarizacióninterestelary los fenómenosde

reflexión; estosúltimos son particularmenteimportantesen cúmulosabiertosjóvenes,

como las Pléyades.Porotra parte, la presenciade binariassin resolveren cúmulos

abiertosprovocala apariciónde unasegíndasecuenciaprincipal, paralelaa la SPEC

(Iulaffner y Heckmann1937); además,la rotaciónestelargeneraresultadossimilares

210



(Lastennety Valís-Gabaud1996).Juntoaestosproblemasse tieneque,en general,la

distanciaa.l cúmulo esconocidacon unacierta incertidumbre,a vecesmuy grande,lo

que provocaimportanteserroresen la obtenciónde las magnitudesabsolutas.Frente

a estosproblemasobservacionalesen la confecciónde diagramasH—R (junto a los

consabidosefectosde selecciónparaestrellaspocomasivas),la sintesisteóricade los

mismosa partir de los resultadosde simulacionesnuméricascarece(en principio) de

limitaciones, por lo que podría ser de gran utilidad su comparacióncon resultados

observacionales.

10.2 Resultados

Desdesuscomienzos,tanto el estudiode la DinámicaEstelarcomo el de la Evolución

Estelarhanseguidocaminosdiferentes,de formaque los resultadosobtenidospor la

dinámicano han sido empleadosen el estudiode la evolución,y sólo recientemente,

los resultadosde la evolución estelarhan sido introducidosen estudiosde Dinámica

Estelar Experimental. Los resultadosque se van a presentaraquí deben interpre-

tarsecomo una primeraaproximaciónal futuro potencialdel empleocombinadode

técnicasdinámicasy evolutivasparael análisis de la evolución de los cúmuloseste-

laresabiertos. En primer lugar, se mostraránlos diagramasH—R parados modelos

seleccionados,uno de ellos para N pequeñoy otro paraun modelo~densamentepo-

blado. Desafortunadaníente,en muchasocasioneslas observacionesno sonde calidad

suficientecomo paraconfeccionarun diagramaH—R detallado. En muchoscasoslos

resultadosfotométricossólo permitenobtenerla magnitudintegradadel cúmulo. Es-

te dato puedeserobtenidofácilmentede los modelosy susresultadosseanalizarán

también.

10.2.1 Diagramas H—R teóricos

Una secuenciade diagramasH—R pertenecientesa un modelocon N = 100 aparece

en la Figura (10.1).En ella seobservaque las estrellasmasivasdesaparecencomple-
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tamentedel modeloconformeesteevoluciona.La Figura (10.2) muestrala evolución

del diagramaH—R correspondienteal modelo A del Capítulo 6. Este modelo tenía

inicialmenteunadensidadespacialproporcionalal inverso del cuadradode la distan-

cia al centrodel cúmulo. Su poblacióninicial era de 10.010estrellascon 10 binarias

primordiales.Comopuedeapreciarse,existeunadiscontinuidaden la evoluciónde las

estrellascon unamagnitudabsolutavisualde aproximadamente+
3M. Estadisconti-

nuidad es imputable a un mal comportamientodel algoritmode evolución empleado

en esazona,como ya secomentóen el Capitulo 5.

Los diagramasobservacionalesmuestran,sin embargo,unacierta dispersión,

tantoen el eje de temperaturas(índicesdecolor) comoen el de magnitudesabsolutas

visuales. Esta dispersiónpuedeser fácilmentesimulada a partir de los resultados

anteriores.En la Figura (10.3),se han introducidodesviacionesaleatoriasen ambos

ejes. Parael eje de temperaturasla desviaciónmáximaes de +0,04 y para el de

magnitudesde +0,05.

En los diagramasH—R teóricos, la situación ademásestáidealizadaen otro

aspectoimportante: todos los sistemasbinarios estánresueltos,cosaque no suele

darseen cúmulosreales. Los diagramasH—R observacionalesseconfeccionanhabi-

tualmenteconsiderandoque todaslasestrellascarecende compañeras.Sin embargo,

los cúmulospuedenposeerunafracciónmuy significativa de binariascomo ya se ha

comentado,y este hechotiene importantesconsecuenciasa la hora de elaborarlos

diagramas.Debido aque en la determinacióndel índice de color o de la temperatura

sólo se observala componentemás luminosadel sistema,y sin embargo,en la de-

terminaciónde la magnitudabsolíítavisual la luminosidad completadel sistemaes

integrada,en los diagramasde cúmulosestelaresreales aparecenun cierto número

deestrellaspor encimadela SecuenciaPrincipal. Estasestrellasson las binariasque

el cúmulo contiene,pero que no han podido resolverse. Este fenómenoes también

fácilmentereproducibleen loscálculos,bastasumarlas luminosidadesde ambascom-

ponentesparaobtenerla magnitud absolutavisual integradadel sistema,y asignar
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Figura 10.1: DiagramasH—R teóricospara diferentesetapasde la evoluciónde un
modelo con 100 estrellasiniciales. La densidadespacial inicial es uniforme. De
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años. En todos los diagramasH—R mostradosen este capitulo el eje de abcisas

contieneel logaritmode la temperatura.
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como temperaturaal sistemaasícombinadola de la estrellamáscaliente. De esta

formapuedenobtenersediagramascomoel de laFigura (10.4),en el quese aprecian

variospuntospor encimade la SecuenciaPrincipal,zonade magnitud+8.
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Figura 10.4: Dos diagramasanálogosa los anterioresen los que se ha seguidoen
procedimientocomentadoen el texto parareproducirla secuenciaprincipal de las
binarias.Estaspuedenapreciarsecomounospocospuntosporencímadelasecuencia
principal, en la zonade las estrellaspoco masivas(magnitud+8).

10.2.2 Magnitudesintegradas

Desde un punto de vistaobservacional,los diagramascolor-magnitudson a veces

difícilesde obteneryaquese precisade informaciónde altacalidad(a menudoespec-

troscópica)y, en algunoscasos,es necesariocontentarsecon cantidadesde caracter

global, corno el brillo integrado. Si la luminosidadde las N estrellasde un cúmulo

se mide en unidadesde lasolar, la magnitudbolométricaintegradadel cúmulosería:

N

(10.1) Mb0! = 4,75 — 2,5 Log1o(3L¿)

dondeL~ es la luminosidadde la i-ésimaestrellaexpresadaen unidadesde la solar.

Por otra parte,existeun númerode trabajosbastantegrandeen relacióncon

la función de luminosidadde estrellasindividuales (y por tantocon la HM) pero,

sin embargo,se ha investigadopoco en la obtenciónde unafunción de luminosidad
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a partir de las magnitudesintegradasde los cúmulos estelaresabiertos (van den

Bergh y Lafontaine1984). Al igual que resultade graninterésel conocimientode la

FIM de estrellasindividuales, la elaboraciónde una FIM paralos propios cúmulos

podría arrojar bastanteluz sobrela historia del disco Galácticoy su dinámica. La

magnitud absolutavisual integradade un cúmulo abierto puedellegar a valer -10

aunqueun valor más típico es -5. La Figura (10.5) muestrala distribución de las

magnitudesabsolutastotalesen el azul, MB(tot), para unamuestrade 164 cúmulos

abiertostomadosde IBuscombe(1963), con un valor medio < Mn(tot) > _

un valor máximode ~
9M, 8 (It Persel)y un valor mínimo de +OM, 5. Compilaciones

de resultadosmás recientes(B6rnstein 1982) para277 cúmulos,muestranun valor

medio de-4,4 magnitudescon un mínimode +0,5 (Hogg 18) y un máximode -9,8 (IC

2944, NCC 6231). Con respectoa la magnitudintegradaen el visible la situaciónes

idéntica; la Figura (10.6) muestrala distribución de cúmulosdel catálogode Sagar

et al. (1983). Si se coínparaestafigura con la equivalenteparacúmulosglobulares

(10.7) seobservarápidamenteunadiferencia significativa. Los cúmulosglobulares

tienen íína función de luminosidad gausianamientras que los abiertosmuestranun

crecimientode su función de luminosidad paraobjetosmenosluminosos.

De los datos observacionalesse desprendeque los cúmulosmásjóvenesson

los más brillantes pero no se puedensacarconclusionesacercade como evoluciona

el brillo de un cúmulo abiertocon el tiempo ya que en la mayoríade los casosse

carecede informaciónfiable sobrela poblaciónreal del cúmulo. En estecasopueden

ser de gran utilidad los resultadosprocedentesde las simulacionesnuméricasya que

estasperihiten obtenerla magnitud absolutaintegradaparacadainstantea partir

de la suma de las luminosidadesde las estrellasquecomponenel cúmulo. De esta

forma, es posibleestudiarla evolución,desdeun puntode vista teórico, de la mag-

nitud absolutaintegradacon el tiempo. Ya que los resultadosde lassimulacionesno

estáncontaminadospor la presenciade estrellasde campo,la existenciade binarias,

o efectosde selección,puedeser útil la comparaciónde los mismos con las obser-
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Figura 10.5: Distribución de las magnitudesabsolutastotales en el azul para una
muestrade 164 cúmulosabiertos. Los datos han sido tomadosde É5rnstein(1982).

Los cúmulos niás brillantes son todos muy jóvenes. Es evidenteuna deficiencia de
cúmuloscon magnitudintegradasuperiora-3,5, aunquemuy probablementeesdebida

a limitacionesobservacionales.

0 -2 -4 -6 -8 -lO
Magndud Éeoluta en el nzul inoegrada

218



35

30

25

20

c

IB

lo

5

o
-10 2

Figura 10.6: Distribución de la magnitudabsolutavisual integradaparaunamuestra

del42cúmulosestelaresabiertosrecopiladaenSagaretal. (1983). Lamuestraes2/3
completaparacúmulosen un radiode 400 pc de la vecindadsolar. La aparentefalta
de cúmuloscon magnitudesmayoresque-2 podríaserdebida aefectosde selección.
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Figura 10.7: Distribución de la magnitudabsolutavisual integradaparala muestra
de cúmulos globularesrecopilada en Harris y Racine (1979). La figura muestra
claramenteuna distribución gaussianay ponede manifiesto las grandesdiferencias

entre las funcionesde luminosidad (y por tanto de los espectrosde masa)de los
cúmulosabiertoscon respectoa los globulares.
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vacíonesanteriormenteseñaladas.En la Figura (10.8) se muestrala evoluciónde la

magnitud absolutabolométricaintegradaparaun modelo queconteníainicialmente

100 estrellas. La simulaciónfue paradacuandopermanecían10 estrellasen el resto.

Las variacionesabruptasen el valor de la magnitudintegradason causadastantopor

la propiaevolución estelar,como por la dinámica. Recuérdesequeen el casode los

modeloscon N pequeño,en algunasfasesde la evoluciónse produceel escapeprefe-

rentede las estrellasmasivas,lo que disminuyela luminosidady por tanto aumenta

el valor de la magnitud.

.3

-2

~ —I

o

2e

2

3
0 20 40 60 80 lOO 120 140 160 180

TIEMPO (millones de amos)

Figura10.8: Evolucióndela magnitudabsolutabolométricaintegradaparaun modelo

con N = 100 sin binariaspriínordiales. Los saltosson debidosa lafuga de estrellas
del sistema.El tiempo estáexpresadoen millonesde años.

Ya seha comentadoqueen los modelosseproduceen muchoscasosun escape

preferencialde estrellaspoco masivasy que la magnitud que permite caracterizar

estedeflexión es D (Sección4.2.5). A continuacíonse va a intentar relacionarel

valor de D con cantidadesobservablesdirectamente. De las observacionesse pue-
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de obtenerla magnitudvisual media M,., para el cúmulo y calcular log ~ donde

es la magnitudvisual mediaparael campoestelarcircundante.Estamagnitud

estárelacionadacon D. En cualquiermomentose tiene:

(10.2) No M¿ = N(t) M(t) + Nesc(t).A.Í~50(t)

(10.3) N~~~(t) = N0 — N(t)

dondeN0 es la población inicial del cúmulo, siendoN(t) la poblaciónen un tiempo

cualquiera, N~8~ es el númerode estrellasque han abandonadoel cúmulo en ese

instantey Ah,M(t) y A=f~3~son, respectivamente,la masamediainicial del cúmulo,

la masamediaen un instantearbitrario t, y la delas estrellasquehan abandonadoel

cúmulo hastaeseintante.Sustituyendola Ec. (10.3) en (10.2) y despuésde algunos

cálculosse tieneque:

M(#

)

(10.4) N0= Mesc(t) N(t)

ac(t)

Siguiendoa Popper (1980), la relación entre las masasy las luminosidades

estelarespara binariascon masasconocidases L ~ M
0 donde¡3 3, 8 en media.

Estarelacíonmasa-luminosidades seguidapor las estrellasde la secuenciaprincipal,

aunquemuchasgigantes(exceptolas rojas) y supergigantessiguen una ley similar.

Si se empleanestrellasdel cúmulo y del campoestelarcircundanteque esténa la

mismadistanciaaproximadamente,puedeescribirse:

(10.5) M(t) = (E) 1/0

donde L~ es la luminosidad mediade las estrellasdel cúmulo y L
5 es la luminosi-

dad media pasrael campoestelarcircundante.Si se usala expresiónque relaciona

la luminosidadcon la magnitud bolométricay se suponeque la mismacorreccíon

bolométricasirve para las estrellasdel cúmulo y las circundantesse tieneque:

(10.6) (75)1/0 =
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y entoncesla ecuación(10.4) puedereescribirsecomo:

M
52¡—M0

10 2.5/3

(10.7) N0= (11 10D ) N(t).

Utilizando los valoresobservacionalespara M2, M~1 y N(t), y estimaciones

teóricasparaD obtenidasapartir delas simulaciones,puedecalcularseel valor de la

población inicial del cúmulo, dependiendola incertidumbreen su valor del cociente

N(t)/No).

10.3 Discusión

La plasinaciónen fórmulas compactas,de los resultadosde los modelosde evolu-

ción estelarha permitido incluir este importantísimofenómenoen la los estudios

de DinámicaEstelar. Graciasa ello, es posibleconstruirdiagramastemperatura-

luminosidad que reproducencon bastanteaproximaciónlos resultadosobservacio-

nales. Estos diagramaspodrían, en principio, ser usadospara ajustar secuencias

principalesde cúmulosrealesy reconstruir,de forma aproximada,la historia tanto

dinámicacomoevolutiva del mismo.

Con respectoal temadelas magnitudesintegradas,los trabajosobservaciona-

les citadoshacenhincapiéen atribuir la discontinuidaden la función de luminosidad

paracúmulosestelaresabiertosa efectosde selección.Sin embargo,según los resul-

tadosdel capítuloanteriory los del presente,todo pareceapuntaraque la selección

es en estecasonatural. Los objetoscon magnitudvisual integradasuperior a +2

senanrestosde cúmulosabiertospobres,con densidadesestelaresmuy bajasy que,

por tanto,seríandifícilmente detectables.Segúnesto,si se extrapolalinealmentela

función de luminosidada los objetosmásdébilespareceque podríahaberun número

elevadísimode cúmulosintrínsecamentedébilespor detectar,suponiendoque pudie-

sen ser detectables,puntoesteque,como se ha comentado,es muy discutible.

223



10.4 Conclusiones

Las principalesconclusionesde estecapitulo sepuedenresumir en:

1. Es posiblesintetizardiagramasde Hertzsprung-Russellteóricosy reproducirun

buennúmerode las característicasobservacionalesparacúmulosabiertos.

2. Los datos obtenidoscon fotometríade gran aperturapara túmulos abiertos

muestranuna carenciamuy acusadade objetoscon magnitudabsolutavisual

integradasuperiora+2. Estacarenciapuedeserinterpretadaen conjuncióncon

los datossobrepoblaciónfrentea la edadcomo unamuestrade quelos cúmulos

maspobressedesintegranamayorvelocidadque losque poseenmayor número

de miembros. Esteresultadoes el que tambiénse desprendede los resultados

de las simulacioííespresentadasen estatesis.

3. La función de luminosidad observadaparalos cúmulos abiertosen la Galaxia

puedeserun indicador, a la luz de los presentesresultados,de, la existenciade

un numeromuy elevadode RCAs intrínsecamentedébiles.
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Capítulo 11

Cúmulos abiertos y dinámica

galáctica

11.1 Introducción

Este capitulo está dedicado a la comparaciónglobal de los resultadosteóricos y

numéricosobtenidos0con los datos disponiblesactualmentesobrecúmulos abiertos

en la Galaxia. Los resultadosobservacionalesempleadosse han extraídode la base

de datos para estrellasen cumulosabiertosgalácticos(BDA). Esta basede datos

estásiendodesarrolladadesde1987 en el Instituto de Astronomíadela Universidad

de Lausana(http://obswww.unige.ch) por partedel Dr. J.-C. Mermilliod (1988,

1992a, 1992b, 1993, 1996a). Los datos más interesantespara el presenteestudio

son la distancia, el diámetroangulary el tipo espectralmástempranoobservado.

Aunque la basede datoscontieneinformación sobremásde 1.000cúmulos, tan sólo

se conocendatos completospara unos418 de ellos. La mayoríade la información

contenidaen estabasede datos procededel catálogocompiladopor ,Lyngá (Lyngá y

Lundstr5m1980; Lyng~ 1987)
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11.2 Evolución Galáctica

El principal problemaquepresentala utilización deloscúmulosabiertosparaestudiar

Is evolución de la Galaxiaes la aparentedispersiónen la calidadde las observaciones

disponibles. En la Figura (11.1) se muestrala evolución del radio de las regiones

centralesy del radio medio con el tiempo para un modelo con un 30% de binarias

primordialesy N = 100, sobrelos valoresdel radio de una muestrade cúmulosde

distanciaconocidatomadade la basede datosya comentada.El principal problema

de los datos observacionaleses que el radio del cúmulo que proporcionanno tiene

una relación sencilla y unívocacon el tipo de magnitudesempleadoen Dinámica

Estelar. Así, los valoresque aparecenen los trabajosobservacionalesse refieren

a las regionescentralesdel cúmulo, ignorandola presenciade una coronao halo

alrededorde ellas. Sin embargo,hay algunostrabajosrecientesquesi han tenido en

cuentade forma consistentelas regionesperiféricas,por ello es muy posibleque los

datos disponiblessobrecúmulosno seanmuy homogéneosen cuantoa su calidad;

en particular, teniendoen cuentaque la influencia de estetipo de limitacionestiene

efectosdiferentesdependiendode la poblacióndel cúmulo considerado.Volviendo a

la figura comentada,es evidenteque hay unafalta de datosparael casode cúmulos

pobresevolucionados.Dado que es de esperarque la mayor partede los cúmulos

sean pequeños,este hechopuede suponerla pérdidade una cantidadenormede

informacióncon respectoa los cúmulospoco poblados.Sin embargo,estehechoes

sólo aparente,ya que al calcular las densidadestípicas para uno de estos objetos

se advierte rápidamentequeson inferiores a la propia densidadde las estrellasde

campo. Por tanto, es completamenteimposible la detecciónde tal tipo de objeto.

Cuando.el radio medio de un cúmulo con N = 100 alcanzalos 5 pc, la densidad

ya es prácticamentela mitad del valor másaceptadopara la vecindad solar (0,044

M® pc3), con lo que, hablandocon propiedad,puededecirseque a partir de ese

momentono existeningún tipo de cúmulo. Porotra parte, la gráficaparecesugerír

que unos investigadoresestán recogiendoresultadosde regionesmás externasque
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otros. La Figura (11.2) muestraun modelo análogoal anterior pero con N = 750.

En ellaseobservanlas tendenciasyaapuntadas:no parecehaberdatossobrecúmulos

evolucionadosy además,se adivina una cierta dispersiónen cuanto a la calidad de

los resultadosobservacionales.Como en el casoanterior,si se calcula la densidad

cuandouno de estoscúmulosalcanzaun radio medio de 10 pc, se compruebaquees

la cuartapartedel valor de referencia(vecindadsolar),con lo que el contrastefrente

a las estrellasde camposeríanulo. Sin embargo,el casomásespectacularapareceen

la Figura (11.3). El modelo usadoparaconstruirlaes el D del Capítulo6 con 10.500

estrellasy 500 binarias primordiales. Aparentemente,si se han detectadolos restos

de cúmulosdensamentepoblados,pudiéndosehablar,posiblemente,de unamuestra

completa. En cualquiercaso, es evidenteque hay grandesdiferenciasen la calidad

de los datos. Algunos trabajoshan medido probablementeel radio medio y otros el

radio del núcleo. De las consideracionesanterioresse sígneque el estudiode la

dinámicaGalácticaa partir de los datosobservadosde los cúmulosestelaresabiertos

debehacersecon cautela,ya quedel análisisanteriorparecedesprenderseuna cierta

inhomogeneidaden los datosdisponibles.

Porotra parte, un cúmulo poco poblado N < 300, tendríauna magnitud

absolutatípica de -4,0 si su función de masasfuese la de Scalo. De los resultados

expuestosen el capítulo anterior,se desprendeque el máximo en la función de lu-

minosidadparalos cúmulosabiertosse encuentraprecisamenteen tornoa esevalor,

sufriendoun fuerte declivea partir de magnitudesen tornoa-2. Estaseríala magni-

tud asociadaa un objeto con unos50 componentes.De las simulacionessedesprende

queun cúmulo realistacon unapoblacióninicial inferior a50 miembrosprobablemen-

te sedesintegraríaen unospocosmillonesde años. Segúnesto, losdatos disponibles

acercade la función de luminosidaden cúmulosabiertostienendos posiblesinterpre-

taciones.En primer lugar, podríapensarsequeel déficit en la función deluminosidad

de loscúmulosabiertoses debidoa efectosdeselección,y quela extrapolaciónlineal

de la función de luminosidadprediceun númeroelevadísimode cúmulosabiertosmuy
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poco pobladospor descubrir,lo cual es muy improbable. En segundolugar, podría

suponersequela función de luminosidadparacúmulosabiertosestábien determinada

y la deficienciade cúmulospoco luminososes intrínsecaal disco Galáctico; en este

supuesto,y considerandolos resultadosde las simulaciones,todo pareceindicar que

la formación estelartienelugar preferentementeen cúmulosabiertoscon poblaciones

en el rango50-300.La segundainterpretaciónes, tal vez, mássolida.

Con respectoa las vidas mediastípicas de los cúmulos abiertos,las simula-

cionesllevadasa cabo permitenhablarde una tendenciaevolutiva‘cualitativamente

diferencial. Segúnesto, habríados posiblesregímenesde comportamientodepen-

diendode la población inicial, con unaregión de transiciónentreellos. Paracúmulos

con N > 200, el tiempo de desintegraciónpuedeajustarsepor la ley de potencias,

= 8 N0’7 en millones de años. En el casode cúmulos con N < 100, la ley de

potenciases,21, = 2 x i0~7 N45, tambiénen millonesde años.El modelo propuesto

en el capitulo 7 puedeserutilizado a la inversaparaestimarla poblacióninicial de un

cúmulo conocidasuedady su poblaciónaproximadaactual. Porejemplo,NCC 6791

poseeactualmenteunos7.000miembroscon unaedaddeunos9.500millonesde años

(Kaluzny y Udalski 1992); aplicandoel procedimientocitado, se obtieneque pudo

poseermásde 40.000componentesen el momentode su nacimiento.

11.3 Un modelo matemáticopara la longevidad de los

- cúmulosestelaresabiertos

El Ritmo de Escapede los cúmulosabiertosindividualesinduce un comportamiento

unitario en cuantoa la desintegracióndel sistemade cúmulosabiertosde la Gala-

xia en su conjunto. Suponiendoun ritmo de formación uniforme para los cúmulos

estelaresabiertosde nuestraGalaxia,4(t), duranteun cierto intervalo temporaly

suponiendoque la tasade escapedel cúmulo vienedadapor (7.14) puedeaplicarsea

la desintegraciónde unamuestradecúmulosformadosen un tiempoT en el pasado,
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el númerode cúmulosde edadT supervivientesen el momentoactuales:

(11.1) 9l(t, T) N(TV,T) b(t

)

N(TV,T) + (N(0,T) — N(T~,T)) cdTv — t)/r

siendor el parámetrode longevidad.El númerototal de cúmulossupervivientesen

el rangode edadesti a t2 será:

(11.2)

N(tí — t2, T) = 1 N(T~,T)‘~(t) dt
it1 N(TV,1) + (N(0,T) — N(TV,T)) e(t — t)/r

La integrales idénticaa la que aparecióen el Capitulo 7 y da como resultado:

(11.3)

T) — N(TV,T)) + N(TV,T) 6(T~ — ti>/.r

]

N(ti — t2, T) = ~L(t)rLn (N(0, 2’) — N(TV,T)) + N(TV,T) e(Tv — t2)/r

La verdaderautilidad de estaexpresiónradicaen que puedeserempleadapara re-

construir la información en t = 0, a partir de la conocida en la actualidad. Si

N(0,T) — N(TV,T) N(0T) y se defineZ = N(0,T)/N(T~,T)puededespejarse

estaúltima cantidad,obteniéndose:

(11.4) Z= 1 —

Comoejemplopráctico,seaplicaráestafórmula parael casode los cúmulosabiertos

másviejos de la Galaxia,cuyasedadesparecenserdel ordende 10.000millones de

años.Se conocenunos20 cúmulosabiertosen el rango8.000-12.000millonesde años

(Friel 1995); empleandolos valorescitadosen Janeset al. (1988)para~(t) y de las

simulacionesun valor der igual a 1.000millonesde añosy T~ igual á 10.000millones

de añosse puedecalcularel valorde Z. En esecasose tiene queZ 17. Por tanto

estemodelosimplificado predicequecuandotuvo lugarel nacimientodel discohabía

unos340 cúmulosestelaresabiertoscon tiemposde desintegraciónsuperioresa 1.000

millonesde años,de los cualesse habríandesintegradomásdel 90%. Estoimplicaría

queel númeroinicial de cúmulosabiertosera similar al observadoen el casode los

globulares,perosu ritmo de destrucciónha sido considerablementesuperior.
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11.4 Paleodinámicadel SistemaSolar

En estasecciónse van a discutir de una manera,quizás, un poco especulativala

trascendenciadelos resultadosobtenidoscon respectoanuestropropioSistemaSolar.

Todaslas pruebasexperimentalescoincidenen asignarunaedadaproximadaanuestro

SistemaSolar de unos4.600millones de años.Estelapsode tiempoincluye también

la etapaen la que se formó el disco de polvo y gas del cual, posiblemente,surgieron

los planetesimalesque dieron lugar posteriormentea los planetas. En el momento

presente,el Sol no pareceestar dentrode ningún cúmulo, si se exceptúael hecho,

señaladoen el capitulo dedicadoa los restosde cúmulos estelaresabiertos,de su

posiblepertenenciaa uno de estos restos. Sin embargo,es razonablesuponerque

el Sol nacíoen un cúmulo abiertode mayor o menorentidad. Dadoque el Sol no

pareceser una estrellabinariay ademásel valor de su masaes mas bien bajo, es

posiblesuponerquepudo pasargranpartedesuexistencia,mientraspertenecíaaese

hipotéticocúmulo,en las regionesmásexternaso halo del mismo,dondela densidad

estelares menor.

En cualquier caso,si seconsideranlos primerosmillonesde añosde la vida

del Sol, este pudo sufrir interaccionesrelativamentefuertescon otros miembrosdel

cúmulo hastaqueganólasuficienteenergíacinéticacomoparapobla~definitivamente

las regionesde la corona. El pasodel Sol en excursionesocasionalesa travésde las

regionesmásdensasdel cúmulo pudo inducir turbulenciaen el disco protoplanetario

y excitar la propagaciónde ondasespiralesen el mismo, así como la generaciónde

vórticesgaseososen las regionesmasexternas.En cualquiercasoestasinteracciones

tuvieron queser talesquepermitieranacretargasa los proto-planetasgigantes.Este

último procesotuvo querealizarseen unaescalatemporalde unospocosmillones de

años,que es el tiempo que tardaríael propio Sol en removerel gas de la Nebulosa

protoplanetaria. Una vez situadoen el halo del cúmulo y dadoque la densidaden

estasregionespuedeser tan bajacomo unaspocasmasassolarespor parseccúbico,

el impacto que pudo tenerestaprimeraetapade la vida del Sol sobreel incipiente
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SistemaSolar pudo ser másbien pequeño.Si, como se desprendede los resultados

de estetrabajo, el Sol pudo formarseen un cúmulo másbien pequeño,su estancia

en el mismo no se prolongó más allá de unos 200 millones de años,que es la vida

mediade un cúínulo abiertopobre. Por tanto,esmuy posiblequeel SistemaSolar no

hayasufrido ningunaperturbaciónexternasignificativaen los últimos 4.400millones

de años,estandoprácticamentefinalizada su formacíonen el momentoen queel Sol

abandonóel cúmulo donde,posiblemente,nació.

11.5 Conclusiones

Las principalesconclusionesde estecapítulose puedenresumíren:

1. La mayor partede la formación estelar parece tener lugar en cúmulos cuyo

numerode miembrosestáen el rango50-300estrellas.

2. La calidaddelas observacioííesde los cúmulosabiertosno es uniforme,mostran-

do muchostrabajostendenciaaconsiderarúnicamentelas regionescentrales.

3. Las característicasdel SistemaSolarson compatiblescon el nacimientodel Sol

en el senode un cúmulo abiertopocopoblado.
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Capítulo 12

Conclusiones

Este últímo capítuloestádedicadoa resílmir las implicacionesastrofísicasprincipa-

les de los resultadosobtenidos. En cadauno de los capítulosse han señaladolas

conclusionesmásimportantespor lo queahorase intentarárelacionarlasentresi con

el objeto de lograr unavísíonde conjuntode la dinámicade los cúmulosabiertos.

12.1 Implicacionesastrofísicasde los resultadosobteni-

dos

Comose hapodidocomprobaratravésdel desarrollodeestatesis,las implicaciones

observacionalesde los resultadosobtenidosson variasy algunasde ellas, ciertamente

importantes.A continuaciónse resumenlas principales:

1) Los cúmulos estelaresmuestranuna fuerte dicotomía núcleo-corona. Dado

que las medidasen la zonade la coronason muy difíciles de realizardebido

a la falta de contrasteentreel propio cúmulo y las estrellasde campo, esto

puedeconducira la determinaciónde propiedadesglobalessesgadas.El efecto

puedeseraún mayorparacúmulosdensamentepoblados,en lésque el notable

achatamientoinducido por el campogravitatorioGalácticohacedesaparecerla

símetríaesférica,generandoconfigtíracioneselipsoidales.
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2) La constataciónde una cierta evaporaciónpreferencialde las estrellaspoco

masivasde loscúmulospuedetenerimplicacionesa la horade la determinación

de las funcionesde masainiciales de los mismos,sesgándola.Porotra parte,

dichaevaporaciónpreferencialparecedependerdela etapaevolutivadel cúmulo,

por lo que la importanciadel efecto variasegúnla edaddel mismo. Además,

estacircunstanciafavorecela interpretaciónde los resultadosobservacionales

sobrela FIM en cúmuloscomo consistentescon unaFIM universal, siendo las

diferenciasobservadasdebidasa efectospuramentedinámicos. La existencia

de los CPP no sería,por tanto, un hechoraro.

3) La determinaciónde la fracción de binariasen cúínulosdependedrásticamente

de la completitudde las muestrasconsideradas,ya que existe una fuerte ani-

sotropíaen la distribución de las estrellasdoblesde los cúmulosabiertos. Por

otraparte,dichaanisotropíapuededependerfuertementede laedaddel cúmulo

y de la proporciónde estrellasmasivasen el mismo.

4) Los tiposde cúmulo abiertocandidatosa realizaren ellos la detecciónde una

estrellade neutronessonde unaparte,cúmuloscon edadesinferioresa unos60

millonesde añosy de otra, cúmulosmuy viejos, que pudieranhaber retenido

algunade ellasen el senode unabinaria.

5) La fracción de sistemascon multiplicidad superiora dosexistenteen cúmulos

puededependersignificativamentede la edadde los mismos.Los datosactuales

sobresistemasmúltiples en la vecindad solar parecensercompatiblescon un

origendinámico de los mismos.

6) La contribución a la masadel disco Galácticode los remamentesde cúmulos

abiertospodríasersuperioral 4%.

7) Los restos de cúmulosabiertospoco pobladosparecenhabersido observados,

no estandodel todo clarosi se disponede una muestrarazonablede restosde

cúmulosdensamentepoblados.
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8) La inclusión de la evolución estelaren los experimentosde dinámica estelar,

puedeayudara interpretarlasobservacionesdecúmulosabiertosrealesatravés

de la síntesisde diagramasH—R teorícos.

Porotra parte, tambiénse hanevidenciadoimplicacionesde tipo teórico:

9) La evolución de los cúmulos abiertosse desarrollaen tres etapasclaramente

diferenciadas:en la primera, las interaccionesentrebinariasson dominantes,

generándoseel halo; la segundase caracterizapor el escapepaulatino de las

estrellasdel halo; y la terceraconducea la desintegracióndel cúmulo con la

formaciónde un resto.

10) El númerode binariasobservadotanto en la vecindadsolarcomo en cumulos

estelaresabiertos,no puedeserexplicadosin admitir la existeñciade unanota-

ble poblaciónde binariasprimordiales. Segúnesto,un porcentajeimportante

de las estrellasnacensiendobinarias. Este hechoimpone fuertesrestricciones

a los resultadosde cualquier teoría analíticao modelo numéricoque pretenda

explicar la formacíonestelar,yaqueestosdebenproducirun porceíítajesignifi-

cativode binarias,probablementesuperioral 30%. Dadoque aproximadamente

un 20% de la poblaciónprimordial puededestruirsecomo fruto de interaccio-

nesdinámicasen el propio cúmulo, el porcentajeinicial de binariasdeberíaser

ínclusosuperioral 50%.

11) La mayorpartede lasestrellasqueabandonanloscúmuloslo hacenpor evapora-

ción. Tan sólo un porcentajeinferior al 1% abandonael cúmulo con velocidades

significativamentesuperioresa la media. Estehechodependerealmentedel tipo

espectral,y el porcentajede fugasde alta velocidadaumentahastael 100%en

el casode objetoscolapsadoscomo las estrellasde neutrones.Por otra parte,

la dependenciacon el tipo espectralestácondicionadapor la propia poblacron

del cúmulo, siendolos resultadosalgo diferentesparacúmulospoco poblados;

además,la distribución espacial inicial parecejugar también un papel, sobre
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todo, en las primerasfasesde la evolución de los cúmulos. En estasfasesse

producenpreferentementelas fugasde alta velocidad.

12) Lamasacrítica dela estrellaprogenitora,a partir de la cual segeneraunaestre-

lía de neutrones,parecetener implicacionessobrela evolución de los cúmulos

abiertos. Así, pareceque la igualdad entre las escalasde tiempo, evolutiva

paraestasestrellas,y de relajación para un cúmulo proporcionaríael valor

aproximadode la población que marcaríala frontera entreuna aceleracióno

deceleracióndela desintegracióíídelos cúmuloscon respectoa un modelo ideal

conservativo.

13) El grado de concentracióninicial del cúmulo parece influir significativamente

sobrela velocidadcon la que éstese desintegra.De los resultadospresentados

se deduceque a mayor concentracióninicial, menor es el tiempo de vida del

cumulo, suponiendoun cúmulo inicialmente ligado.

14) La pérdidade masacausadapor la evoluciónestelarinduceunamayor longevk

daden los cúmulosmáspoblados,facilitando,por el contrario la desintegracon

de los que tienen una poblaciónmenor. Este hechojustificaría que los cúmu-

los abiertosmás pobladosson también los de mayor edad, como así parece

deducirsede lasobservaciones.

15) Los resultados,tantonuméricoscomoobservacionales,soncompatiblescon una

formaaonestelar llevadaa cabopreferentementeen cúmuloscon poblaciones

iniciales en el rango50-300miembros.

16) Conformela población inicial del cúmulo decrece,el comportamientodel mismo

es más caótico, pudiéndoseanalizarel ritmo de escapecon -una ecuaconen

diferenciasde tipo logístico. La evolución de la poblaciónde cúmulosabiertos

con N > 500 puededescribirsecon la ecuacióndiferencialdN/dt = -N/r(1 —

N/N0). La validez de estaecuaciónse incrementasegúncrece la poblacron

ínícial.
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12.2 Perspectivasde Futuro

De todo lo expuestose desprendeque todavíaquedaun largo camino por recorrer

en el estudiode los cúmulosestelaresabiertos.Una grancantidadde incógnitasque

afectandirectamenteal modo en que se formó el disco Galáctico y a su dinámica

quedanaún abiertas. Por otra parte, las simulacionesdeben ser extendidaspara

estudiarcómo influye la distanciagalactocéntricasobrelos resultadosa partir de

la utilización de algún modelo para el potencialGaláctico. No debeolvidarseque

todos los resultadosobtenidosson parasistemassituadosen la vecindadsolar, por

lo quesu extrapolacióna regionesalejadasde la misma no estáexentade riesgos.

En los últimos añosha llegado aser evidenteque el númerode esúellascon masas

inferiores a 0,5 M® puedeser muy significativo, aunquesu contribucióna la masa

total seareducida. Estacircunstanciaes particularmenteimportanteen el casode

los objetossubestelares(M < 0,08M®), cuya dínamcaen el senode los cúmulos

abiertosdeberíaserestudiadade forma detallada.

Lasobservacionesdeberíanencaminarsea la selecciónde unamuestrano muy

ampliade cúmulosde acuerdocon suscarácteristicasmásrepresentativasy cubriendo

un rangodeedadessuficientementegrande.Dichamuestradeberíaserempleadapara

realizarun meticulosoanálisisde cadauno de susmiembrostantodesdeel puntode

vistafotométricocomoespectroscópicoy, en particular,unadeterminaciónexhaustiva

de movimientospropioscon el objeto de confirmarla pertenenciaal objeto estudiado

de cadauna de las estrellasobservadas.Particular cuidado deberíatenerseen la

consideraciónde la dualidad núcleo-halode forma consistentepara evitar posibles

sesgos.
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