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0.- INTRODUCCION

En el diagrama de Hertsprung-Russel, se encuentran di-
versos grupos de estrellas variables. Uno de los mis . importan
tes lo constituyen las cefeidas cl&sicas que ocupan una zona
que atraviesa en diagonal el mencionado diagrama, conocida .
como banda de inestabilidad de las cefeidas. Todas las estre

llas situadas sobre esta banda, son, en teoria, pulsacional-

mente inestables.

Las estrellas cuyo estudio es el objeto de esta memoria
se encuentran situadas en la prolongacidén de la banda de
inestabilidad hacia la secuencia principal, en la zona com-
prendida entre los tipos espectrales A2 y F5, y las magnitu-
des bolométricas 2.5 y 0.0. En el interior de la regifén asi
delimitada, se encuentran las estrellas variables 4 Scuti
v las estrellas con anomalias metdlicas de abundancia:Am y
¢ Del. Las estrellas anfmalas, especialmente las Am, mues-
tran una tendencia muy marcada a ser pulsacionalmente cons-
tantes y segfin la interpretacidén tebrica de sus anomalias es
pectrales ambos hechos (metalicidad y constancia) estén rela
cionados. Sin embargo, las estrellas & Del, que con tambié&n
anbémalas pueden, en ocasiones, pulsar presentando un proble-

ma en la interpretacidn tebrica. Es este problema el que in-

tentamos resolver.

Las estrellas son sistemas dindmicamente estables, por-
que oscilan cuando se perturba su situacibén de equilibrio.
Si esta oscilacidn crece con el tiempo el sistema, la estre-
l1la se dice sobreestable o pulsacionalmente inestable. La
amplitud de esta oscilacién serd limitada por la actuacibn de

mecanismos disipativos en el régimen no lineal.



El mantenimiento de una oscilacién sobreestable, necesita
de un mecanismo de excitacién que compense la disipacién de
energia pulsacional que tiene lugar en la mayor parte de la
estructura estelar. De acuerdo con la termodindmica, tal me-
canismo de excitacidn debe. proporcionar un aumento de entro
pi& o un aporte de calor, durante la fase de alta temperatu-

ra de cada ciclo de oscilacidn.

El aumento de la opacidad con la temperatura y la depen
dencia de la generacidn de energia nuclear con la temperatura,
constituyen dos mecanismos de excitacién vdlidos que se cono-
cen, respectivamente, como mecanismo X y mecanismo g . Edding
ton (1941) demostrd gue en las cefeidas cldsicas el Ginico me

canismo eficaz era el mecanismo X .

Baker y Kippenhahn (1962) comprobaron esta afirmacidn,
al realizar cdlculos detallados sobre la pulsacidén de un mo-
delo de la estrella$§ Cephei. Identificaron dos zonas de
excitacibén, que coinciden con las regiones en las que la opa
cidad crece mis rdpidamente con la temperatura debido a la
ionizacién de los componentes mayoritarios de la estrella:
hidr6geno y helio. La primera zona corresponde a la ioniza-
cidn del hidrbgeno y a la primera ionizacién del helio y la
segunda, a la ionizacidn del He+. La mayor parte de la ener-
gfa pulsacional (60%) proviene de la segunda zona de ioniza-

cién del helio que se sitGa a una temperatura de unos

50 000 K.

Las estrellas § Scuti, deben su inestabilidad pulsacio-

nal al mismo mecanismo X como fue demostrado por Chevalier

(1971) .

Desde el punto de vista de la teoria de pulsacibén, resul



ta extrano que haya estrellas constantes, es decir, no pulsan-
tes en el interior de la banda de inestabilidad. Restringién-
donos a la parte baja de la misma, s6lo un treinta por ciento
son variables. Como vermos en el capitulo primero, el gran
nmero de estrellas constantes se puede interpretar como es-
trellas que pulsan con amplitudes que estdn..por debajo del
umbral de deteccidén. Pero hay un hecho que llama poderosamen
te la atencidn ; entre las estrellas constantes hay una pro-
procién elevada gque no tienen una composicidén quimica normal.
Estas estrellas, son las Am o estrellas A con lineas metdli-
cas. En sus espectros las lineas de los metales aparecen con
mayor intensidad de la normal para su tipo espectral, mientras
que la linea de calcio es m4s débil. Las atmb6sferas de estas

estrellas estdn enriquecidas en metales y empobrecidas en .

calcio.

La interpretaci6n tebrica de estos hechos invoca a la
difusidén microscbpica de los elementos en el seno de una en-
voltura en calma. La presién de radiacidén impulsa a los &to-
mos de cada elemento hacia la superficie mientras que la gra
vedad los solicita hacia el centro. Del equilibrio relativo
de estas dos fuerzas, dependerd que un &tomo de un determina
do elemento suba hacia la atm6sfera o se hunda hacia el inte
rior. El cdlculo demuestra. que sobre los metales méds pesados
prevalece la presién.. de radiacidén; la concentracidn de estos
elementos aumentard en la superficie. Por el contrario, los
elementos mis ligeros son arrastrados por la gravedad hacia
el interior. Entre estos elementos, se encuentra el helio,
que es drenado de la atmbésfera y de las zonas de excitacidn
de la pulsacidén. Como consecuencia, las estrellas con anoma-

lias de abundancia son incapaces de pulsar.

En este cuadro aparentemente bien acabado, aparece, no

obstante, una mancha. Existe un tipo de estrellas A metélicas



(las estrellas $ Delphini) que son tambi&n pulsantes.

El hecho de que las estrellas § Delphini presenten ano
malfas de abundancia implica que reunen las condiciones adej
cuadas para que actfie la difusibn de elementos en su inte-
rior. Como la difusién del helio entrana la estabilidad pul-
sacional, hay que buscar un mecanismo que, O bien explique
la pulsacidn sin necesidad de helio (basdndola exclusivamen-—
te en el hidr6geno, por ejemplo) o bien, postule la forma de
mantener la cantidad minima de helio que permita la pulsacidn

de la estrella. Es este el problema cuya resolucidn vamos a

abordar.

Gran parte del trabajo que se presenta en esta memoria
ha sido realizado en el observatorio de Niza, principalmente
todo lo relativo a célculo de modelos. Se utilizé para ello
el ordenador central del "Centre Interregional de Calcul Elec

tronique" del C.N.R.S.
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I.- RELACION ENTRE PULSACION Y METALICIDAD.

Todas las estrellas situadas en la banda de inestabili
dad son, en teoria, pulsacionalmente inestables. La obser-
vacién de estrellas tanto de poblacién I (cefeidas cl&sicas)

como de poblacién II ( W Virginis, RR Lyrae) asi lo confir-

ma.

Resulta sorprendente que las estrellas de la banda de
inestabilidad situadas en las proximidades de la secuencia
principal no sean todas variables. Se da la circunstancia
de que gran parte de las estrellas constantes de esta zona
presentan anomalias de abundancia, y ambos hechos parecen
estar relacionados, perfilando una explicacidn del compor-

tamiento andmalo de estas estrellas.

En este capitulo vamos a describir las propiedades ob-
servacionales de las estrellas situadas en esta regidn del
diagrama de Herztsprung-Russell (E-R), que podemos reunir
en dos grupos: las de espectro normal (en su mayoria varia-
bles & Scuti) y la anémalas (estrellas Am y ¢ Delphini).
Haremos tambidn referencia a la teoria de difusidn micros-
c6pica en las envolturas estelares,6 base de la actual inter-

pretacidn del fenbémeno Am.

I.1.- Las estrellas normales. Variables § Scuti.

Las estrellas sin anomalias espectrales, que pueblan
la parte baja de la banda de inestabilidad de las cefeidas,
son,en su mayoria,variables de corto periodo, es decir de

0.04 a 0.25 dfas y pequefia amplitud, entre 0.8 y 0.002 mag.



Estas estrellas, de tipo espectral comprendido entre A2 y
F5 y clase de luminosidad V 6 1V, forman el grupo de estre-
llas 6§ Scuti. Son estrellas de poblacidn I. Nos apresuramos
a decir que la "normalidad" del espectro de las variables
§ Scuti no es un hecho observacional incuestionable, toda
vez que la pulsacién y la velocidad de rotacidn elevada de

estas estrellas dificultan los andlisis de abundancia.

Convencionalmente, se han catalogado en un grupo dife-
rente -el de las cefeidas enanas o AI Velorum—- aguellas es-
trellas variables de caracteristicas similares, pero de ma-
yor amplitud'(superior al limite, fijado arbitrariamente,
de 0.3 mag.), intentando, ademés, basar esta diferencia en
una posible pertenencia a la poblacién II. En efecto, dos
miembros de este grupo, SX Phenici y la propia AI Velorum,
cst4n suficientemente préximas como para tener una paralaje
trigonométrica medible. La magnitud absoluta que se deduce
de esta medida la sitfia por debajo de la secuencia princi-
pal de poblacién I (4.2 y 3.8 mag. para SX Phe y AT Vel,
seglin Bessell 1969). La evidencia de que SX Phe es claramen
te deficiente en metales y su elevada velocidad espacial,
pudo hacer pensar que todas estas estrellas pertenecian a

la poblacidén II o a una poblacidn intermedia, estableciendo

asi una diferencia clara con las ¢§ Scuti.

La distincién entre AI Velorum y 8 Scuti habia sido ya
criticada por diversos autores, (Bagliﬁhi973, Eggen 1970).
Recientemente Breger (1979, 1980) ha llegado a la conclusibn,
tras un estudio individual de algunas cefeidas enanas, de
gque la gran mayoria de las mismas no son distinguibles obser
vacionalmentecy’las § Scuti, y por tanto son estrellas de‘

poblacién I. Propone agrupar todas estas estrellas en un
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" Gnico grupo, basdndose en los siguientes argumentos:

- La distribucién de periodos es andloga a las AI Velo

rum y en las § Scuti de gran amplitud.

-~ La razén de periodos de las variables de doble modo
no esti en contradiccién con los cdlculos mds recien
tes de poblacién I (Cox et al. 1979, Stellingwerf 1979},

con la excepcién de SX Phe.

- La relacidén perfodo-gravedad, es andloga a la que

siguen las estrellas § Scuti.

- Los radios y masas determinados por el método de Wes
selink en tres casos (AD CMi, RS Gru, Dy Her), apro-
ximadamente 3R® y 2.5 MO , estdn de acuerdo con una
etapa evolutiva de secuencia principal de poblacidn

I.

De todos modos, hay al menos cuatro objetos (SX Phe,
Cy Agr, Dy Peg, GD 428) que presentan claras diferencias
con los demds, y podrian integrarse en un grupo distinto
de estrellas, posiblemente pobres..en metales, que jugaria,
respecto a las & Scuti,el mismo papel que las W Virginis
respecto a las cefeidas cldsicas. Los criterios en los que

se basa esta diferencia son los siguientes:

- Un AS elevado que parece indicar un bajo contenido

en metales. Para SX Phe AS =6, seglin Bessell(1969)

- Una velocidad espacial elevada. La de SX Phe es pré-
xima a la velocidad de escape de la Galaxia. La medi

da de velocidades espaciales absolutas estd estrecha



mente ligada a la medida de paralajes, y é&stas son muy
inciertas, lo que permite, por ejemplo, excluir a AT

Velorum de las estrellas de poblacibén II.

- Baja luminosidad, que las sitGia por debajo de la se-
cuencia principal de poblacién I. GD428 M = 4 y SX Phe
y Cy Aqr est&n prb6ximos a 3. La medida de magnitudes
absolutas estd también estrechamente relacionada con

la medida de paralajes.

- Para SX Phe la finica estrella bimodal de las cuatro,

la razén]Ti/ﬂb , es alta (0.778) y, de acuerdo con

los modelos tedricos, requiera una composicidén quimi-
ca de poblacidén II, Z=0.001 y una masa pequena (1.1 Mo)
(Cox et al. , 1979) . Aungue no hay que olvidar que es-
tos mismos modelos han ampliado el intervalo de valo-
res deTTl/ﬁb (fundamentalmente debido al mejoramiento
de las opacidades), para estrellas de poblacién I, o
intermedia lo que ha permitido incluir entre ellas a

muchas AI Velorum.

En nuestra opinidén, la cuestibén AI Velorum- § Scuti,
sigue afin abierta a pesar de que se hayan dado algunos pa-
sos tendentes a resolverla. Ciertamente el criterio de la
amplitud de variacidn, como tal, no es de peso suficiente
para fundamentar una clasificacidn. Es sin lugar a dudas
muy importante comprenden proqueé estrellas de la misma
luminosidad y temperatura y de parecidad composicibdn qui-
mica y, seguramente, de masas préximas, pulsan con el
mismo perfiodo y amplitudes tan diferentes. La respuesta
tebrica a este problema ha de venir de los modelos no linea
les de pulsacién de esteitipo de estrellas, similares a
los que explican las curvas de luz y velocidad radial de

las Cefeidas clisicas o RR Lyrae. La dificultad con que



tropiezan estos cdlculos que los tiempos caracteristicos
de crecimiento de la pulsacibén de las estrellas Scuti,
son mucho mayores y para seguir la pulsacidn del modelo

hasta que alcance la amplitud limite se necesita mucho

tiempo de célculo.

Los modelos tebricos de estrellas de poblacién I dan
relaciones de periodo TT1/n6 préximas a 0.76; para obtener
el valor que se observa en muchas AI Velorum (superior a
0.77) es necesario suponer un contenido metdlico inferior
al tipico de poblacidén I (Cox et al, 1979a). En el capitulo
tercero se explicard esto con mayor detalle pero baste este
corto comentario para mostrar que desde el punto de vista
tedrico las estrellas con relacidn de periodos més altas

de lo normal, sugieren composiciones distintas.

Seria necesario proseguir los estudios pormenorizados
de cada una de estas estrellas para decidir sobre su clasi

ficacidn definitiva.

Una forma de dirimir esta cuestidn seria la observa-
cidén precisa de paralajes trigonométrica que permitan cono
cer con exactitud la magnitnd absoluta de estas estrellas
y situarlas convenientemente sobre el diagrama H-R. Ya que,
como veremos enseguida, la determinacién fotométrica de es
te pardmetro puede estar afectada de errores importantes
de determinadas circunstancias. La contribucién del progra
ma HIPPARCOS, cuyo objetico es la colocacién en 6rbita te-
rrestre de un satélite astrométrico, puede ser de vital im
portancia ya que permitird medir paralajes con una preci-
sién de una milésima de segundo de arco (diez veces superior

a la actualmente alcanzada) en una amplisima muestra de es

trellas.
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Posicién en el diagrama de Hertzsprung-Russell

La figura 1 muestra la situacién sobre un diagrama H-R
observacional de las estrellas § Scuti y otras estrellas
andmalas (Am y S8Delphini). Estd basado en la fotometria
uvby B recopilada en el catdlogo de Hauck y Mermillod (1975).
Las magnitudes absolutas (MV) y las temperaturas efectivas
(Te) son, en su mayor parte, las calculadas por Philip et
al. (1976) en un andlisis del citado catdlogo. Hay que se-
flalar que no todas las medidas son de igual confianza, de-
bido a la diversidad de fuentes en que estd basado el catd

logo fotométrico.

El sistema de Stromgren (uvby) es adecuado para las es
trellas calientes, como las A y F. En el capitulo cuarto
se ofrece una descripcién somera de los filtros y se defi-
nen los indices de color utilizados. Las estrellas que ocu
pan la parte baja dela banda de inestabilidad coinciden con
el grupo tardfo de Stromgren (1966, 1967) o el grupo AF de
Philip et al. (1976). Tienen un indice B comprendido entre
2.72 yv 2.88 que en este rango espectral podemos identificar

con un log Te entre 3.85 y 3.93 aproximadamente.

En este rango de temperatura, la calibracidn en magnitud

absoluta se basa en la férmula de Crawford (1975)
p -~ C

Donde M,,yo + €S el valor de la magnitud absoluta que corregs
ponde a una estrella con el mismo valor de R situada sobre
la secuencia principal de edad cero(Zero Age Main Sequence).

El pardmetro f varia entre 8 y 10, segln el valor de (b-y),.
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L.a calibracibén es valida para €y < 0.28, es decir, para

estrellas no muy evolucionadas. El error estimado en las

magnitudes absolutas es de 0,5 maqg.

La temperatura efectiva la calculan Philip et al.
(1976), comparando los valores observados con los deduci-
dos de los modelos de atmb6sfera de Kurucz (1976) . Esta de-
terminacidn concuerda bastante bien con una fé6rmula deduci
da por Petersen y Jorgensen (1972) basada en una calibra-
cién respecto al indice B8, que en el rango (b—y)0 conside-

rado, es un buen indicador de temperatura:
Te= 6850 + 1250 (B-2.684)/0.144

La determinacién de Te tiene un error de unos 150 grados

Kelvin, debido fundamentalmente a la incertidumbre en la

medida de B (v 0.02 mag).

Las estrellas 8 Scuti se distribuyen entre la secuencia
principal y la magnitud absoluta cero, que para esta tempe-
ratura es aproximadamente la clase de luminosidad III. En
la figura 1 se han senalado las fronteras observacionales
rojas y azul de la banda de inestabilidad de acuerdo con
Breger (1979). Se ha dibujado también el trayecto evoluti-
vo de una estrella de 1.8 M@ (Chevalier 1971), que muestra
con claridad que la posicibén de estas estrellas sobre el
diagrama H-R concuerda con una etapa de secuencia principal
o inmediatamente posterior de estrellas de poblacién I de

masas comprendidas entre 1.5 y 2.2 MO'

Por encima de la magnitud cero se han encontrado recien
temente dos estrellas que extienden la regién de las & Scu-

ti hacia la zona ocupada por las cefeidas cldsicas y muestran
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la continuidad de la banda de inestabilidad. Estas dos es-

trellas son HR 2557 (descubierta por Kurtz, 1977) y 21 Vul
(Garrido y Sdez, 1979).

No es extrafio que el nfimero de estrellas variables de
pequefia amplitud disminuya al aumentar la luminosidad, y
ésto por dos razones. La primera es puramente observacio-
nal. Los perfodos esperados para estrellas de magnitud ce-
ro, o mas baja, son del orden de una noche de observacidn,
o superiores, lo que dificulta su deteccidn, debido funda-
mentalmente a la pequena amplitud, lo que no ocurre con las
estrellas variables RR Lyrae, de poblacidén II, que tienen
la misma magnitud absoluta pero mayor amplitud. En segundo
lugar, hay un criterio evolutivo: el corto intervalo de
tiempo que necesitan para atravesar esta zona del diagrama
H-R las estrellas de gran masa (3M®), a lo que se anade el

menor nfmero de estas estrellas respecto de las de masa y

luminosidad inferior.

1.2.- PROPIEDADES OBSERVACIONALES DE LAS ESTRELLAS § SCUTI.

Forma y amplitud de las curvas de luz.

Las estrellas variables de gran amplitud (1 magnitud)
y periodos largos (varios dias) tales como las cefeidas
cldsicas o las RR Lyrae presentan, en su mayoria, curvas de
luz que se repiten fielmente de ciclo a ciclo y que permi-
ten clasificar a estas variables en grupos atendiendo a la
forma de su curva de luz que suele sujetarse a unos cuan-
tos patrones fijos. La situacién es muy distinta en las
§ Scuti, donde las curvas de luz presentan formas muy di-
versas y,a menudo,irregulares. La amplitud de las curvas de

luz, estd comprendida entre algunas décimas de magnitud y
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el 1fmite de deteccién, que actualmente podemos cifrar en
algunas milésimas de magnitud. En la figura 2, aparecen
dos casos extremos: HR 5343 de pequefia amplitud (0.03 mag)

y EH Lib de gran amplitud (0.8 mag).

La amplitud depende de la longitud de onda. Es ligera-
mente mayor en la banda B del sistema de Johnson (centrado
en 4400 % ) que en el V (centrado sobre 5500 R), por lo que
la estrella es mds azul en el midximo de luminosidad. Esto

puede verse en las curvas de luz de EH Lib en la figura 2.

La amplitud puede variar de un ciclo a otro, lo que
puede atribuirse, en ocasiones, a la interferencia de dos
periodos préximos. Ahora bien, alin en estrellas que pulsan
con un perfodo Gnico, se observan deformaciones bruscas
(bumps) tanto en la curva de luz como en la de velocidad
radial. La figura 3 muestra un ejemplo de este comporta-
miento: HR 515, observada en dos colores por Valtier et al.
(1974) .pada la precisibén alcanzada actualmente en las ob-
servaciones no es posible explicar este fenfmeno como un
error experimental, sino que se trata de un comportamien-—
to real de la estrella. Volveremos sobre esta cuestibn de
la variacién de amplitud cuando hayamos discutido el com-

portamiento periédico de la estrella § Scuti.

Las variaciones de amplitud pueden ser causa de que,
durante un intervalo corto de observacidn, una estrella
variable de pequefia amplitud. puede parecer constante. La
estrella ya aludida HR 5343 fue considerada constante por
Breger (1969), que la observd durante dos horas. Observa-
ciones realizadas por nosotros (Costa et al. 1979), con-

firman su variabilidad.
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FIGURA 2.- Arriba: Curva de luz de HR 5343(+) y de su

estrella de comparacidn(-)en el filtro B de
Johnson. Tiene un periodo de 0.04 dias.
Abajo: Diagrama de fases de EH Lib, cuyo pe-
riodo es de 0.088 dias, en los filtros B y' V
del mismo sistema.

En ambos casos el origen de la escala de mag-
nitudes es arbitrario.
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EEEEBA_}.—Observaciones de HR 515 (Valtier et al. 1974)

" en dos filtros de unos 30 A de anchura, centra-
dos en 4678 A (1) y 5535 A (2).Segun estos au-
tores la estrella pulsa con un Gnico periodo de
0.2 dias.Se observa un "bump" inmediatamente
antes del maximo.
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Distribucién de amplitudes.

Hemos dicho que las amplitudes de las § Scuti cubren

un amplio margen. Veamos ahora como se reparten entre los

miembros de la poblacién.

Los modelos tebricos, desde el de Chevalier (1971), pre
dicen la pulsacién de todas las estrellas normales (es de-
cir, excluidas las Am) de la banda de inestabilidad,proxi-
mas a la secuencia principal. En ausencia de modelos no 11
neales de pulsacién para estrellas enanas o poco evolucio-
nadas, no es posible calcular la amplitud de variacidn. Sé

lo caben aproximaciones experimentales al problema.

La observacién muestra que s6lo el 30% de las estrellas
que cumplen estas condiciones son variables. ¢Que ocurre

con las restantes?

El histograma de amplitudes que se muestra en la figu-
ra 4 y que se basa en los datos recopilados por Breger
(1979), permite ver que la distribucién de amplitudes tiene
un caricter exponencial. Son mucho més frecuentes las es-
trellas variables de pequefia amplitud que las de gran am-
plitud. Este hecho, expuesto por primera vez por Baglin et
al. (1973), sugiere interpretar las estrellas constantes
como variables de amplitud no detectable. Los autores cita
dos sugieren gue un aumento en la precisibn instrumental
harfa aparecer un mayor nfmero de variables. Este aserto
parecen corroborarlo observaciones recientes del clmulo
de la Hyades, encaminadas a detectar las variacidbén de las
estrellas A y F. Digamos en primer lugar que el estudio de

los cGmulos es muy adecuado para este prop6sito por varias
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razones: homogeneidad de la muestra de estrellas, posibili
dad de obtener mayor precisifn que con estrellas de campo
por la proximidad y abundancia de estrellas de comparacién.
Slovak (1978), basdndose en observaciones de 1970, cifra en
un 13% la incidencia de variabilidad entre las estrellas A
y F de las Hyades, por su parte, observaciones mis recien-

tes de Horan (1979), encuentran un valor de 37%.

Comportamiento periédico.

Los periodos observados en estrellas § Scuti estédn com
prendidos entre 30 minutos y 6 horas (0.02'y 0.25 dias).
La forma’generalmente compleja,de la curva de luz, hace
que la determinacién de periodos no sea una tarea facil.
Tanto el método de resolucién del problema como la inter-
pretacién de los resultados finales, son actualmente el
origen de claras discrepancias entre diferentes grupos de
investigadores dedicados a ello. En general, se supone
gque las curvas de luz observadas son una superposicidén li-
neal de seflales periédicas (sinusoidales o no) de distin-
tas frecuencias. Los distintos métodos que a continuacidn
se esbozan, pretenden desentrafar el contenido peridédico

de las curvas de luz.

El clisico método de la transformada discreta de Fou-
rier, consiste simplemente en un ajuste por minimos cuadra

dos de una funcidn

F(t)= A senwt + B coswt

con la frecuencia de prueba w. En el espectro de frecuen--
. . 2 .

cias, representacidén de A +B? frente a w, aparecen mdximos

no sé6lo a las frecuencias presentes en la senal sino tam-

bién a frecuencias empiricas que son combinacién lineal de
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de éstas, con las frecuencias de muestreo o ventana de ob-

servacidn.

Normalmente, el procedimiento de cdlculo consiste en
hallar la frecuencia w que haga minimos los residuos y res
tar la funcidn asi obtenida -prewhitening- a los datos ori
ginales e iterar el proceso. Si la primera frecuencia no
ha sido bien fijada, esta forma de proceder puede introdu-

cir en la muestra frecuencias que no estaban presentes en

los datos originales.

Otros métodos est-an basados en la minimizacién de un
pardmetro -diferente en cada uno de ellos- que sea funcidn
de la dispersién de los puntos sobre un diagrama de fases
para cada frecuencia de prueba. Estos métodos tienen la ven
taja de ajustar de una sola vez, y por lo tanto mas fiel-
mente, las curvas de luz no sinusoidales. No obstante, no
estidn exentas de la aparicién de frecuencias espfireas, fun
cién del espaciado o de la ventana de observacién, que di-
ficulta la intepretacidn de los periodogramas de senales

multiperiddicas.

Un Gltimo grupo de métodos estd basado en la suposi-
cién de que las partés no observadas de la senal pueden
tener cualquier valor -m&dximo desorden- y no son ceros CoOmo
en los métodos anteriores. De ahi que se conozcan como mé-
todos de mixima entropfia . Al hacer esta suposicibn, se eli-
minan las frecuencias esplreas del espectro. Surge no obs-
tante, una dificultad que restringe la utilizacién del mé&
todo a problemas en que los datos esté&n igualmente espacia
dos, lo gue no es habitual en fotometria, debido a que ini
cialmente debe ajustarse un modelo autorregresivo que s6lo

es desarrollable si la distancia entre dos puntos consecu-
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tivos es fija.

Como muestra de los resultados contradictorios en el

cdlculo de periodos, podemos citar dos ejemplos recientes:

- 4 Canum Venaticorum analizada por Fitch (1979) e, in-
dependientemente, pro Warman et al (1979), quienes
coinciden en el periodo fundamental pero discrepan en

los arménicos més elevados.

- 38 Cancri, observada y analizada por Guerrero (1979),
parece pulsar con tres periodos préximos que hacen
pensar en un modo no-radial desdoblado por rotacidn.
Los mismos datos estudiados por Breger (1980a), dan
por resultados dos periodos distintos, que se pueden

identificar como los modos mids bajos de una pulsacidn

radial.

A pesar de estas limitaciones, parecen diferenciarse
dos tipos de comportamiento: hay estrellas que pulsan con
un sblo perfodo y estrellas multiperiddicas, entre las cuales
las mas importantes son las estrellas bimodales. Pero esta
divisidn no es exhaustiva, ni podemos presumir que establezca

una clasificacidn de las § Scuti.

Las estrellas que presentan claramente un s6lo periodo
son, en general, estrellas evolucionadas de gran amplitud
y periodo relativamente largo. Se interpretan como estrellas
que pulsan en el modo fundamental de las pulsaciones radiales.
Estrellas de este tipo son p Pup, AD CMi, DY Her, SZ Lyn
y EH Lib, muchas de las cuales pertenecian al grupo de
cefeidas enanas ya comentado. De todos modo, la curva de

luz de estas estrellas no reproduce fialmente de ciclo



en ciclo, sino que hay siempre pequenas variaciones, Ccomo

las senaladas por por Van Genderen (1967) , en el caso de

EH Lib, y que pueden verse en la curva de luz de la figura
2. La pretendida regularidad de las curvas de luz de estas
estrellas, puede ser simplemente debida a gue su largo pe*
riodo’'y gran amplitud encubran las pequefias perturbaciones
reales de las curvas de luz que no pasarian desapercibidas

si la amplitud fuera menor.

En efecto, hay muchas otras estrellas variables de pe-
quefia amplitud que puede interpretarse que pulsan con un
Gnico periodo, al gue se superponen perturbaciones, de ori
gen desconocido pero no inverosimiles desde el punto de
vista fisico, toda vez que la hidrodindmica de las capas
externas, ciertamente compleja, no Se tiene en cuenta en
los modelos tedricos. Los periodos que se calculan en es-—

tos modelos, son puramente de la estructura interna.

Para saber en que modo radial estd pulsando una estre-
lla concreta, hay gue recurrir a determinar la constante
de pulsacién"Qi a partir de la relacidn periodo-luminosi-
dad-color, de la que hablaremos en el apartado siguiente.

ILa incertidumbre en las medidas de Mv y Te hacen dificil

esta determinacidn.

Hemos llamado estrellas bimodales a las que pulsan

con dos periodos. Sus curvas de luz muestran claramente la

modulacidén de amplitud introducida por la interferencia de
las dos frecuencias préximas (figura 5). La razbn de los
periodos, que gueda circunscrita a un intervalo muy estre-
cho (0.768 < Hl/H0<0.778, incluyendo a SX Phe, segln Fitch
y Szeide, 1976), hace pensar que sean el fundamental y el

primer arménice de las oscilaciones radiales. Estas estre-

1D
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FIGURA 5.-Comportamiento bimodal de dos estrellas delta
Scuti. (a) Curvas de luz de AI Velorum en el filtro y de
Str8mgren ,observada por Breger (1977).Se aprecia claramen-
te la modulacidn de amplitud debida a la interferencia de
dos periodos proximos (OQ111 y OQO86).

(b)Curva de luz en el filtro B de Johnson de 4 CVn, obte-

nida por nosotros en fehrero de 1978.
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llas recuerdan por su comportamiento a las cefeidas bimo-
dales que, aunque de periodos mas largos ( 2 dias), tam-
bién restringen el cociente de peridos a un intervalo estre

cho (0.697 < Hl/H0< 0.711; Stobie, 1977).

La interpretacidn tebrica de este comportamiento bimo-
dal, no estd alin muy clara. Aungque en un determinado modelo
de estrella puedan excitarse varios modos propios de pulsa-
cién, normalmente la energia de pulsacidn la acapara el mo
do mis inestable en detrimento de los demids, como lo han
demostrado cdlculos no lineales. Sin embargoJStellinguerf

(1975) ,entre otros, ha: conseguido obtener modelos de
RR Lyrae con dos mdos estables,aunque en condiciones tan

particulares que no explican la amplia difusidn del fendme

no.

Basindose en el hecho de que la razdén (Hl/ﬂo) es poco
variable en un amplio intervalo de HO’ Simon (1977), ha
sugerido que la existencia de estas estrellas bimodales se
debe a la resonancia entre estos dos modos ( HO,Hl) y un
arménico mis elevado. En el caso de las $ Scuti, este po-
dria ser el cuarto armdnico ya que %i': é% _é% .

Simon (1979), llega a 1la conclusién de que la resonancia

requiere masas de ~ 0,5 M@ gue pueden ser demasiado bajas.

En los casos en que la razdn de periodos observados no
estd préxima a 0.77, estos pueden interpretarse como modos
de pulsacién no-radiales. La identificacibén de modos no-ra
diales no puede basarse exclusivamente en una medida de la
relacién de periodos siempre inciertos. Habrfa que recurrir
a la observacidén fotométrica y de velocidades radiales si-

multéneas para ver el desfase relativo entre ambas curvas.
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Otra posibilidad seria el estudio de sistemas binarios

eclipsantes , una de cuyas componentes fuese una estrella

pulsante.

La situacién se hace mds confusa cuando hay mids de dos
periodos presentes. Un caso concreto, aunque no aislado, es
el de 1 Monocerotis. Se han identificado tres frecuencias
equidistantes en el periodograma de esta estrella. Shobrook
y Stobie (1974), las interpretan como el desdoblamiento por
rotacién de un . fnico modo no radial. No se pueden excluir

otras interpretaciones como una modulacidn de amplitud debi-

da a un compafiero préximo.

En otras ocasiones, se ha pretendido explicar una cur
va de luz (p. ej. HD 52788 Kurtz, 1979), por la superposi
cidén de numerosas frecuencias. Usualmente el residuo que
va quedando sin explicar en las observaciones, es superior
a la amplitud de las frecuencias que sucesivamente se ajus
tan, por lo que sélo serian verdaderamente significativas

la primera y segunda, en el mejor de los casos.

Finalmente, se ha propuesto que alguna estrella como 21
Monocerotis sea de periodo variable. Stobie et al (1977),
interpretan las curvas de luz de 21 Mon en base a un con-
junto de cinco frecuencias,cuyas amplitudes y fases relati
vas, varfian en una escala de tiempo de dias. No se conoce
ningtn mecanismo fisic-o que explique el intercambio de
energia entre distintos modos de oscilacidn, sean estas ra

diales o no-radiales, como seria necesario para apoyar esta

interpretacién de las observaciones.

Una cuestidn suscitada por Le Contel et al. (1974), es
que la complejidad de las curvas de luz no sea debida a

una superposicién de modos armdnicos estables -de dudosa
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interpretacién fisica en cuanto su nlmero crece- sino més
bien a la presencia de efectos atmosféricos que perturben
la pulsacién radial. En esta linea de pensamiento valtier
et al. (1974), interpretan las curvas de luz de HR 432,

HR 515, HR 812 y HR 8006, como debidas a una pulsacidén con
un Gnico perfiodo que flutfa en torno a un valor medio que
coincide con el perfodo fundamental predicho por los mode-
los de estructura interna. Otros autores sostienen, sin em
bargo, que estas observaciones se pueden ajustar a una su-

per-posicién de modos arménicos estables (Warman et al.

1979) .

Parece claro que el comportamiento peridédico de las
§ Scuti, se estudia m&s f&cilmente en las estrellas de gran
amplitud y que se encuentran escollos, a menudo insalvables

cuando las amplitudes son pequenas.

En nuestra opinién la mayor parte de las estrellas §
Scuti pulsan con uno o dos periodos y la complejidad obser
vada en las curvas de luz se debe a la presencia de algln
tipo de perturbacibn de pequena escala que se hace mis os-

tensible cuando la amplitud total de variacidn es pequena.

Relacién periodo-luminosidad-color.

Un sencillo modelo de estrella,que la supusiera forma
da por una esfera uniforme de un gas politrb6pico , capaz
de sufrir pulsaciones radiales adiabdticas, hace aparecer

inmediatamente una relacidn entre el periodo y la densidad

media del modelo:

TTL\[E—:QL

En efecto, la observacién demuestra que las estrellas mis
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evolucionadas tienen periodos mds largos que las que perma-
necen sobre la secuencia principal (fig. 6), ya que a igual

dad de masa, las primeras tienen menor densidad.

La densidad de una estrella, es funcidn de su posicidn
en el diagrama HR y por lo tanto, de su color o temperatura
efectiva y de su luminosidad. Es pensable que exista una re
lacién entre el periodo, la luminosidad y el color de una
estrella variable o relacién P-L-C, a la que puede llegarse

tanto tedrica como observacionalmente.

A partir de un gran nfimero de modelos de masa diferen-
te de estrellas de poblacién I, Stellinwerf (1979) propone
una relacidén PLC que es resultado de un ajuste analitico de

los periodos calculados que adopta la forma

log P= -0.29 Mbol - 3.23 log Te + Qi

siendo Qi una constante que depende del modo de pulsacidn

(11.96, 11.85 y 11.76 para el fundamental, primer y segundo

arménicos) .

Esta relacidén puede compararse con la obtenida por

Breger y Bregman (1975) , ajustando los periodos observados

de 8§ Scuti

log P=-0.35 MV - 2.77 log Te + 9.9 para el fundamental.

Las incertidumbres en la determinacidn de My ¥ log Te
en estre?fas individuales, hace dificil averiguar en que
modo estdn pulsando. Los pocos casos en que ha sido posible
hacer esta dist-in-cidén, sobre todo por disponerse de masas

y radios, permiten decir que las estrellas que pulsan en el



primer arménico, son méds calientes que las que pulsan en el

fundamental

(Breger y Bregman, 1975).

(@]

-—J‘\



——————— !

[o} .
N
o o L
o O ~.063
\ o) o O
_.2 o O
(o]
[o]
0 >
o O
o o
o ° "o N
o (o] (o]
: 8 “\\050
(0] P
[o]

0 P< 0.063d _

O 0.063<P<0.083 °
) (O 0.083<p<0.0104

O P> 0104
3.94 3.92 3.90 328 Log T
B | ] == L | EET

FIGURA 6.-Distribucidn de pericdos de las estrellas § Scuti sobre un
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1.3.- LAS ESTRELLAS CON ANOMALIAS DE ABUNDANCIA

En la misma zona del diagrama H-R ocupada por las varia
bles § Scuti, se encuentran estrellas con anomalias atmosfé-
ricas de abundancia. Estas estrellas, gye denominaremos es-
trellas A con lineas metdlicas o simplemente Am, cubren un
dominio de temperatura mis amplio que la banda de inestabi-
1idad: van desde los tipos espectrales A4 hasta F5. Se divi
den en tres grupos atendiendo al tipo de anomalfas: Am cla-

sicas, Am marginafes y § Delphini.

Entre las estrellas A, existe otrogrupo importante de
estrellas andmalas que son las A peculiares (6 Ap) cuyas
caracteristicas vamos a comentar brevemente por la relacibén
gue guardan con las Am. En su mayoria, las Ap tienen tipos
espectrales mds tempranos que las Am, pues se sitGan entre
B8 y FO. Muchas de estas estrellas tienen espectro y lumino
sidad variables pero no son pulsantes. La variacién se debe
a inhomogeneidades de la superficie que, combinadas con la
rotacién de la estrella producen las variaciones observadas.
Los periodos de variacidn, que son los de rotacidén, son del
orden de dias. Sin embargo, entre las Ap m&s frias, se han
encontrado recientemente algunas que varian con periodos muy
cortos (v15 minutos), como HD 101065 (la estrella de Przyby
1ski) y 21 Com (Weiss et al., 1980) .

Definicién de los tres grupos cldsicos

Las estrellas Am fueron descubiertas por Titus y Morgan
en 1940, sobre espectrogramas de una dispersién de 110 R/mm,
en el curso de un trabajo de clasificacibén espectral de las

Hyades. Econtraron seis estrellas cuyas lineas metélicas
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eran considerablemente mds intensas que lo que correspondia

a su tipo espectral.

El descubrimiento de nuevas estrellas A de car&cter me-
tdlico, hace necesario introducir una definicidén méds precisa.
Pero los datos acumulados hacen ver que la diversidad del
fendmeno es difficil de sintetizar en una Gnica definicién.
Sin embargo, Conti (1970), intenta una definicién global de
lo que &1 llama "el fendmeno Am",en los siguientes términos:
"El fendmeno Am se presenta en estrellas que tienen una sub-
abundancia superficial aparente de Ca (y/o Sc) y/o una sobre

abundancia de los elementos del grupo Fe y de los més pesa-

dos"

Adoptando esta definicidén de Conti, es posible incluir
entre las Am estrellas, cuyas caracteristicas pasan desaper
cibidas en los espectros de baja dispersién, empleados en
clasificacién estelar. Por ejemplo, el criterio del Sc, sblo
es utilizable sobre espectros de dispersidén media o alta,
pues por encima de 40 2 /mm, esta linea aprece superpuesta

a Otras.

Siguiendo el criterio establecido por Jaschek y Jaschek
(1974) , vamos a adoptar una definicidén puramente espectros-
c6bpica vdlida para dispersiones de 100 2 /mm. basadas en los
tipos espectrales deducidos de las lineas de hidrdgeno (H),

de las lineas metdlicas (M) y de la linea K del Calcio II(K).

Se definen como Am clésicas, aquellas estrellas para

las que
K<H<M

Se consideran Am marginales (Am:) aquellas estrellas

gue presentan caracteristicas similares pero de modo menos
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acusado, es decir, en que la diferencia entre los tipos es-
pectrales es inferior a cinco subclases espectrales:
M

K H

X S
Finalmente, consideramos el grupo de las 6 Delphini,
definido por Bidelman (1966), a partir de espectros tomados
con un prisma objetivo a una resolucidén de 108 Rﬁnm. Son es
trellas para las que coinciden los tipos espectrales del hi
drégeno y del calcio, pero ambas son mids tempranas que el
deducido de las lineas metdlicas, siendo pequena la diferen

cia entre este iltimo y los anteriores.

K=H,€M

En la figura 7, se muestra la distribucidn de estos tres
grupos cldsicos sobre un histograma de temperaturas. En pro-
medio las Am y Am: son mids calientes que las ¢§ Del, los va
lores medios de log Te para cada grupo son 3.91, 3.92 y
3.87 respectivamente. La distribucidn de estos grupos en lu
minosidad puede verse en la figura 1. No hay ninguna parti-
cularidad destacable, salvo la presencia de algunas Am frias

y evolucionadas.

La importancia de la resolucibén empleada es capital pa
ra establecer una clasificacién de estrellas Am. Jaschek y
Jaschek (1974), proponen incluso la creacidn de un grupo con
aquellas estrellas cuyo cardcter andmalo sblo aparezca en es-—
pectros de alta resolucibén. Se ha dado tambi&n el caso contra
rio, es decir, el de estrellas que han de ser clasificadas
como Am a baja resolucidn y que manifiestan abundancias nor-

males en un andlisis detallado, como ha ocurrido por ejemplo,
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con 28 And.

Los resultados de los andlisis detallados de abundan-
cia, disponibles hoy dia para unas sesenta estrellas A,
muestran una situacidén confusa a la hora de tipificar com-
portamientos. Porque si bien es cierto que las Am clasi-
cas,tanto de la secuencia principal como evolucionadas,
muestran siempre subabundancias de Ca y Sc y sobreabundan-
cias de los elementos mis pesados que el Fe,entre las Am
marginales, los comportamientos son mas diversos. Por
ejemplo, en 8 Com todos los elementos son sobreabundantes
respecto al hidr8geno, mientras que en 88 Ori, todos son

ligeramente subabundantes, siendo ambas Am:.

Pulsacién y metalicidad.

La gran mayorfia de las estrellas A de cardcter metdli-
co, son pulsacionalmente estables. La variabilidad hay que
estudiarla en funcién de los distintos grupos y del estado

evolutivo.

En la secuencia principal y en sus proximidades, hasta
una magnitud por encima, estd firmemente establecida la cons
tancia fotométrica de las estrellas A metdlicas desde el es-
tudio de amplias muestras de estrella A por Breger (1969),
Kurtz et al. (1976), Gonzdlez et al. (1980).

Se han encontrado algunas excepciones que han podido
ser explicadas dentro del marco de la exclusién como defec-
tos de clasificacibn,fotometria imprecisa o binaridad .En el
'caso de 28 And, conocida variable, los andlisis detallados

de abundancia (Smith, 1971), demostraron que su espectro era



normal . 32 Vir es una estrella binaria una de cuyas coOmpo-
nentes es una variable & Scuti y la otra Am. En el caso de

HR 6555 se vio que la fotometria no era precisa.

Entre las Am clésicas de la secuencia principal, se han
encontrado algunas otras excepciones. 60 Tau,una A3m del
cGmulo de las Hyades, ha sido encontrada variable por Horam
(1979) . Ni el caricter metdlico (existen andlisis detalla-
dos de Smith, 1971) ni la variabilidad (Am = 0.015 mag), pue
den ser puestas en duda. Sin embargo, la estrella es una bi
naria espectroscépica (Abt, 1961; Kitamura y Kando, 1978) y
podria pensarse en un argumento similar al de 32 Vir. HR 7077
clasificada Alm, es una posible variable seglin Mendoza et

al. (1978) aunque la fotometria necesita confirmacidn.

Entre las Am marginales de la secuencia principal, HR 4594
y HR 8210, A7m: y A8m: respectivamente, seglin Cowley et al.
(1969), han sido detectadas como variables por Kurtz (1978).
WW Aur, A3m: seglin los mismos autores, esuna posible varia-

ble segn Mendonza et al (1978).

Por Gltimo, las estrellas HD 91776, HD 211617 clasifica-
das § Del por Houck y Cowley (1975) son presuntas variables
y seglin los indices fotométricos obtenidos por Kurtz (1979)

estdn en la secuencia principal.

Entre las estrellas mds evolucionadas, clase de lumino-
sidad IV y III, la situacidbn es més complicada. La exclusidn

metalicidad-pulsacién, parece depender de la temperatura.

En la parte azul de la banda de inestabilidad Garrido et
al. (1980), han estudiado fotométricamente agunas Am bien

conocidas, no encontrando ninguna variable, dentro de un
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FIGURA 7.-Histograma de temperaturas de las estrellas con

anomalias de abundancia. Las estrellas delta Del-

phini tienen temperaturas netamente inferiores.
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error de 0.003 mag. De las trece estrellas estudiadas, cinco
tienen andlisis detallados de abundancia y las restantes es-—

t48n clasificadas como Am o Am:.

En la parte roja, la mayor parte de las estrellas con
anomalias de abundancia son del tipo ¢ Del y entre ellas se
encuentran algunas variables. El mismo prototipo del grupo,
§ Del,es variable. Un estudio fotométrico de estrellas &Del
del hemisferio sur hecho por Kurtz (1979), permite determi-~

nar su temperatura y gravedad y da también indicaciones sO-

bre su variabilidad.

Asi pues, parece que en las estrellas mids frias de esta
sona evolucionada de la banda de inestabilidad, metalicidad
y pulsacién no son excluyentes. El trabajo de Garrido et al
(1980), permite establecer la frontera entre las zonas de
coexistencia y exclusién de ambas propiedades. Para una mag-
nitud absoluta MV = 1, la transicidén se realiza a log Te=3.89
sin que puede precisarse si esta transicibén es brusca o se

17)

trata mas bien de un cambio gradual. (Feguras 2q7

~Podemos concluir diciendo, que las estrellas Am son todas

constantes, tanto las de&Secuencia principal como las evolu-

cionadas y que la variabilidad se puede presentar entre las
Am marginales y sobre todo entre las § Delphini. Volveremos

a tratar el problema de la variabilidad de la 6 Del en el

capitulo IV.

Rotacién y metalicidad

La rotacidn es el pardmetro mids importante que permite



— = eem g

3¢

distinguir estadisticamente entre estrellas Am y estrellas A
normales. Abt y Moyd (1973), encontraron que el promedio de
la velocidad de rotacidn, proyectada sobre el plano normal a
la direccién de observacibén, <w seni> , es para las estrellas
Am de 33 km s—l y para las normales de 141 km S_l. Asi pues,
las estrellas Am giran lentamente mientras que las estrellas

normales, entre las que se cuentan las 6 Scuti, giran rédpido.

Hemos hecho un estudio de la velocidad de rotacidn de to-
das las estrellas que segln el catdlogo fotométrico de Philip
et al (1976), se encuentran dentro de la banda de inestabili-
dad y a la vez podian encontrarse en el catdlogo de velocida-
des de rotacién de Uesugi (1979). El1 cardcter metédlico de es-
tas estrellas lo hemos tomado también del catdlogo de Philip
et al. Estos autores utilizan un criterio fotométrico basado
en el valor de éml para establecer el cardcter metdlico. El
indice Gm1 guarda una buena correlacidén con el cardcter meti-
lico en las cercanfas de la secuencia principal (Burkhart,
1979), pero es sensible a otros efectos -por ejemplo, puede
hacer confundir una estrella gigante con una enana metdlica-
por lo que hay que ser cauto en la utilizacibén de este crite
rio. Por otra parte no es selectivo, incluyecomo estrellas me

t4licas a estrellas de los tres tipos: Am, Am: y &Del.

Para desvelar la posible influencia de la temperatura o
la luminosidad sobre las velocidades de rotacién, hemos divi
dido la muestra de estrellas en cuatro grupos, como se esque
matiza en la figura adjunta, a partir de las lineas de log g=
4 y log Te= 3.90 a MV= 2. Los resultados obtenidos en cada

una de las zonas son los que a continuacidn se indican:



<v sen 1i> N° $Am
1

1 Am 42+ 10 km s~ 7 7.4
A 112+ 7 88
2 Am 42+ 5 11 9.7
A 126+ 7 102
3 Am 45+ 5 36 20.3
A 112+ 5 141
=
390 log Te 4 Am 42+ 5 26 16.9
A 8o+ 4 128

No se aprecia ningln efecto de la luminosidad ni de la
temperatura sobre la velocidad media de rotacidén de las Am.
Por el contrario, hay una disminucién de la velocidad de ro
tacién de las estrellas normales con la temperatura efecti-
va que refleja el hecho bien conocido de la dependencia de
la velocidad de rotacidn con el tipo espectral. Es intere-
sante sefialar la mayor proporcién de estrellas metdlicas prd

ximas a la secuencia principal.

Cabe preguntarse como es la relacién entre la velocidad
de rotacidén y el cardcter met&lico.:¢Existe una velocidad cri-
tixa por debajo de la cual aparece el carédcter metdalico o por

el contrario, las anomalfias met&licas disminuyen cont inuamente

al aumentar la velocidad de rotacidn?

Burkhart (1979), al estudiar la relaci-on entre Gmi y
v sen i para una muestra de un centenar de Am de la secuencia
principal, llega a la conclusidn (fig. 8), de gue existe un
valor critico, que cifra en 55 km s~1, por encima del cual

no hay estrellas fuertemente met&licas ( Gm{:0.04) Aungue para
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dmi mayores son posibles todos los valores de v sen i. La fi-
gura 8, sugiere asimismo @ que hay algn otro pardmetro distin
to de la velocidad de rotacidn implicado en la aparicién de
anomalfas de abundancia. Habria que descartar el grado de evo
lucidén como han propuesto Baglin (1975) y Vauclair (1976),
porque todas las estrellas de la muestra son de la secuencia
principal. Insistimos nuevamente en la necesidad de precisar
el significado de Sml; como la propia Burkhart dice en su ar-

ticulo, muchas estrellas clasificadas espectroscdpicamente Am

tienen 6ml normal.

Puesto que de la observacidn del pardmetro § my, lo més
qgque podemos obtener es una evidencia de la existencia de un
1{fmite de velocidad superior para la rotacidén de las estrellas
metdlicas, hemos decidido estudiar la correlacidn entre la
metalicidad y la rotacidn calculando la velocidad media de ro
tacidén de los grupos definidos espectroscdpicamente. Asi pues

hemos obtenido para las muestras de estrellas del Apéndice I

lo siguiente:
{ V sen 1)

Am 35+ 3km s_l
Am: 49+ 4km st
§ Del 50+ 6km s

Aunque las diferencias no seanh muy significativas, la tenden-

cia parece ser que las estrellas mas fuertemente metdlicas gi

ren mas lentamente.

Por Gltimo, hay que recordar que los criterios utilizados
tienen sélo un significado estadistico y que pueden encontrar
se contraejemplos tanto de estrellas metidlicas que giran réa-

pido como de ¢ Scuti que giren lentamente. Por ejemplo:
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a Cnc, con v sen i= 60 km s—l, es una Am bien conoci-
da de la que se tiene incluso andlisis detallados de

abundancia (Burkhart 19738 ).

Abt(1979), ha encontrado estrellas que giran répidamen-
te (150 km s—l), en cfimulos jévenes gue parecen presen-
tar caracteristicas espectroscépicas de Am.

ILa estrella variable 14 Aur, con Vv senii= 24 km s_l,

es miembro de un sistema binario préximo para el que
se estima una velocidad de sincronizacidén de 20 km s—l;
por lo que es muy posible que su bajo v sen i no se de

ba a un efecto de perspectiva.
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1.4 .- INTERPRETACION TEORICA DEL FENOMENO Am.

El mecanismo responsable de la aparicién de las anomalias
de abundancias en 1las atmpésferas de las estrellas Am, es la
difusidn microscdpica de los elementos minoritarios. En una
estrella de poblacién I compuesta por un 70% de hidrbdgeno y
un 28% de helio,en masa, del nmero de particulas por millén
de los elementos pesados es muy pequeflo: 860 de oxigeno, 25
de magnesio, 17 de hierro, 1 de calcio (Voigt 1969). Sobre
cada elemento actfian dos fuerzas antagdnicas: la presién de
radiacién y la gravedad. Si sobre un determinado elemento
prevalece la presidn de radiacidén este elemento serd empujado
hacia la superficie y se manifestard como sobreabundante. La
migracién de este elemento hacia la atmésfera alcanzard su
miximo cuando el gradiente de concentracidn generado sea su-

ficiente para provocar la difusidn en sentido contrario, esta-

bleciéndose un equilibrio.

Para que la separacibén de elementos por difusidn micros-
cbépica sea eficaz es necesario que el medio en que se desa-
rrolla sea estable, es decir, que en el medio no se produzcan

movimientos macroscdpicos de turbulencia o de conveccidn.

Una estrella A tipica, presenta dos zonas convectivas
préximas a la superficie, la primera debida a la ionizacidn
del hidrdgeno y del helio y la segunda debida a la ionizacidn
del He+. Se puede considerar que ambas zonas, separadas por
una regién radiativa muy estrecha ( ~2 Hp) estdn ligadas
por "overshooting". Es decir, entre ambas zonas convectivas,
se produce un intercambio de materia debido a que el fluido
que alcanza la parte superior de la segunda zona convectiva
puede hacerlo con una energfia cinética no nula y continua as-
cendiendo por espacio de algunas escalas de alturas (Hp) hasta

entrar en la primera zona convectiva. Por esta razdén, ambas
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zonas convectivas te%%an una composicién quimica no sdlo
homogé&nea sino también idéntica. La difusibén sblo podrd ac-
tuar por debajo de la (ltima zona convectiva y serén las
anomalfas de abundandancia que se produzcan a este nivel
las quewobserven en la superficie. La densidad en esta zona
como se verd en el capitulo tercero, es de mds de 10_8 gr/

/cm3, lo que corresponde a 1015 particulas/cm

Ieoria de la difusidn

Vamos a exponer muy sucintamente, las bases del cé&lculo
de la difusién en una atmésfera estelar. Un estudio pormeno-
rizada de la fisica del problema se encuentra en Montmerle
y Michaud (1976). Resultados de abundancias para distintos
elementos han sido calculados por Michaud et al (1976).
vauclair et al (1978) incluyen en estos cdlculos la accidn

de la difusidn turbulenta.

La velocidad de difusidén de un componente minoritario en
el interior de una mezcla gaseosa segln la teoria cinética
(ver p. ej. Chapman y Cowling, 1960), depende del gradiente
de concentracidn de este componente, de los gradientes de
temperatura y presidn del medio y de las fuerzas exteriores

que actfian sobre este componente. Se puede escribir:
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D es el coeficiente de difusidn (para el helio vale 500 cm2

s_l). En una atmésfera estelar los gradiente de presidn y

temperatura son de la forma (ver capitulo 2)
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vVamos a reunir estos dos términos, gravedad y difusidén tér-
mica, en un Gnico término de gravedad efectiva g_,. En la
figura 9 , se muestra la variacidn de gélen funcidén de la
profundidad, que se expresa como la cantidad de masa que que
da por encima de un punto dado (Michaud et al, 1976). La di-

fusidén térmica se hace muy importante en el interior.

La Gnica fuerza exterior que vamos a considerar es la

fuerza radiativa Frad' Definimos una aceleracidn radiativa

9ad= Frad/kp que permite escribir:
_ Rluc Q
Vo © —D[h or P Kp (ge‘gnno)

El problema m&s importante planteado por los cadlculos de
difusidn, es la evaluacidén de la fuerza radiativa porque hace
intervenir constantes atémicas no siempre conocidas. La fuer-
za radiativa que actfia por gramo de materia sobre el elemento

A debido al flujo de radiacién(h'en el intervalo de frecuen-

cia dv es

F (A) du= Xy (A) ¢y dw
v X(A) cC

donde %, (a) es la parte del coeficiente de opacidad monocro-
midtico (%,) devida al elemento Ay X(A) es la proporcidn, en

masa, de este elemento dentro de la mezcla. Toda la fisica



T — T — S — T ——— ———— L S .

G5~

atémica del problema estd contenida en¥, (A). La fuerza ra-

diativa total sobre el elemento A es

[»4
T;AD :f T’,_,(A) du
o

La mayor fuerza e%ercida por el flujo de radiacidén sobre un
elemento dado, tiene lugar en el centro de las lineas inten-
sas de absorcidn de este elemento, donde XK, ,(A)x~ ¥, . Es decir,
en aquellas regiones del espectro donde la opacidad se debe
principalmente al elemento en cuestién. Si el elemento es po-
co abundante ¥, (A), es proporcional a X(A) (Vauclair et al
1974) y la fuerza radiativa no depende de la abundancia. Aho-
ra bien, como la energia que puede transmitir el flujo radia-
tivo en el intervalo de frecuencia v4+dwu es limitada, si la
abundancia relativa de este elemento sobrepasa cierto valor
critico, la fuerza radiativa transmitida a cada &tomo comen-
zard a disminuir. Se dice que el flujo radiativo estd satura-

do a esta frecuencia & .

Las figuras 10 y 11, muestran la aceleracidn radiativa
en funcién de la profundidad segflin los c&lculos de Michaud
et al (1976). La figura 10, corresponde a una estrella de
2.6 MO y 10720 K de temperatura efectiva y a elementos poco
abundantes que no saturan el flujo de radiacidn. La fuerza ra
diativa es superior a la gravedad y estos elementos son empu-
jados hacia la superficie. En las curvas de Eu IV y del Gd 1V
se observan sendosminimos de la fuerza radiativa. Se deben
a que estos iones adoptan una configuracidn de gas noble que
eleva su potencial de ionizacién y hacen disminuir la proba-
bilidad de gque absorban fotones del flujo de radiacidén. La
presencia de este tipo de minimos préximos a la superficie,

hace que la abundancia observada de estos elementos dependa



FIGURA 9.- BAceleracidn de la gra-
Qéééd (Eh s” ) corregida de la
difusidn térmica, en funcidn de
la profundidad. M es la masa que
gueda por encima de un punto de-

terminado.
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FIGURA 11.-Aceleracién radiati-
va sobre el calcio comparada a
otros elementos. Se muestra el
efecto de la saturacidn de 1a
fuerza radiativa, si 1la abundan
cia de calcio adquiere un valor
diecz veces superior al normal
(curva X10).
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de la temperatura efectiva de la estrella. En efecto, si el

minimo de g es inferior a e+ el elemento en cuestidn

rad
tenderd a concentrarse en la regidén en que se equlibren la

aceleracién radiativa y efectiva. Si esta regibén estd por de
bajo de la zona convectiva, el elemento ser& subabundante en
la atm&sfera, pero si la zona convectiva fuese mds profunda,

el elemento podria ser sobreabundante.

Un caso tipico de la saturacién se muestra en la figura 11,
gque corresponde a la difusidén del Ca, Sr, Y y Ba, en una estre
1la de 1.55 MO y 6920 K de temperatura efectiva. El flujo ra-
diativo se satura para el calcio cuya aceleracidn radiativa se
ha calculado también para una abundancia diez veces superior
a la normal( marcada X10). La saturacidén puede explicar
las diferencias en el comportamiento del Sr y del Ca que tie-
nen potenciales de ionizacibén muy parecidos pero distintas --

abundancias naturales.

En la figura 12, se ha representando el cociente grad/ge

FIGURA 12.- Razdn de la aceleracidn radiativa a la gravitatoria en
funcién del niimero atdmico, segln Vauclair et al. (1976).
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calculado en el fondo de la zona convectiva del hidrdgeno o
en la atmbsfera en funcidén de la carga nuclear para estrellas
con masas distintas. En las estrellas de masa préxima a la
soloar, la difusidn tiende a crear subabundancias de casi to-
dos los elementos pero la escala de tiempo de este proceso

es tan alta (NlO9 anos), que no pueden ser observadas. Las
estrellas mds masivas tienden a mostrar sobreabundancias de
los slementos mé&s pesados gqye el hierro y subabundancias de
Ca y Sc. No obstante, las abundancias calculadas son superio-
res, incluso en algunos &6rdenes de magnitud a las observadas,
y ello puede ser debido a la no inclusidn en los cdlculos de

la difusidn turbulenta (Vauclair et al, 1978).

Difusién del helio

Por ser el helio un elemento fundamental para el manteni-
miento de la pulsacidn estelar, como se verd en el capitulo
tereero, su comportamiento frente a la difusidn serd capital
para entender las propiedades pulsacionales de las estrellas

con anomalias de abundancia.

La fuerza radiativa sobre el helio es inferior a la gra-
vitacidén y el helio se difundird@ hacia el interior (fig. 12).
En una escala de tiempo de lO6 anos, inferior al tiempo de
permanencia de una estrella A sobre la secuencia principal
(A’lo7 anos), la concentracién de helio al nivel de la segun-
da zona de ionizacidn disminuye tanto,que es insuficiente pa-
ra mantener la inestabilidad pulsacional. Mediante este meca-
nismo, la teoria de la difusibn explica la constancia de las

estrellas Am, incluso sobre la secuencia principal.

La disminucidén de la concentracidn del helio también hace
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desaparecer la segunda zona convectiva. De ahi se deducen
importantes consecuencias para la difusién de los demds ele-
mentos , puesto que &sta se realiza a partir de la primera

zona convectiva desde donde las velocidades de difusidn son

mayores.

Difusidén y rotacidn

E1l hecho de que las estrellas A normales tengan velocida-
des de rotacién mayores que las Am, hace pensar que algtn fe-
némeno relacionado con la rotacidén es responsable de la mezcla

de la envoltura que impide la accidn de la difusidn.

En todas las estrellas en rotacidn, se desarrolla la bien
conocida circulacidén meridional provocada por un desequilibrio
térmico entre el polo y el ecuador, consecuencia del achata-
miento pol-ar de la estrella. Esta circulacidn, se desarrolla
seglin planos meridianos y consta de una corriente descendente
en el ecuador y ascendente en el polo. La circulacidn meridio
nal constituye por si misma, un medio para mezclar el igérior
con las capas externas pero,es muy poco eficaz (Sweet, 1950).
Sin embargo, la componente tangencial de la cireulacidén meri-
dional, puede ser un agente eficaz de la mezcla cuando el flu
jo se hace turbulento. La aparicidn de la turbulencia depende
de que el nGmero de Reynolds alcance un valor critico del or-
den de 104; Baglin (1972), ha estimado el valor del nfimero

de Reynolds, para el flujo por debajo de las zonas convectivas

encontrando que



§o

donde T es la temperatura, € la densidad y V la velocidad de
rotacién en el ecuador. Encontrando que se alcanza el nfimero

de Reynolds critico para una velocidad ecuatorial de unos

50 km s 1.

Se puede considerar que esta velocidad establece el 1imi-
te entre las estrellas Am y las normales. Por debajo de esta
velocidad, la difusién actla libremente y por encima de ella,
la turbulencia mezcla la envoltura e impide la aparicibén de

anomalias de abundancia.

De todas formas, este limite sdlo ha de considerarse
como una simple indicacién del orden de magnitud, porque depen
de de muchos factores que se han estimado muy por encima, co-
mo la viscosidad, o que se conocen mal, como el campo de velo
cidades exacto o el propio nGmero de Reynolds en el interior

estelar; ademds, este limite depende- de la masa y del esta-

do evolutivo de la estrella.

El tratamiento que actualmente se hace de:la difusidén en
estrellas, dista mucho de ser completo, siendo asi, que las
anomalias de abundancia calculadas son mucho mayores que las
observadas..Se ha intentado subsanar esta anomalfa introducien
do procesos de difusidn turbulenta (Vauclair et al.,1978) sin

que se hayan obtenido resultados completamente satisfactorios.
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2.-ESCTRUCTURA ESTELAR Y PULSACION.

Para el cdlculo de la estabilidad pulsacional de una es
trella es suficiente disponer de un modelo de envoltrua, es
decir, de un modelo de estrella que no contenga las regiones
centrales donde se genera energia nuclear, con la condicidn,
naturalmente, de concocer las caracteristicas globales (masa,
luminosidad, etc.) de la estrella pulsante. En efecto, las
funciones propias que describen las variaciones relativas de
radio, presidén, etc., en funcidn de la profundidad, tienen
una amplitud que tiende asintbéticamente a cero cuando se -
aproxima al centro estelar. Esta amplitud es prdacticamente
nula cuando se ha intefrado un 50% de la masa de la estrella.
El comportamiento dindmico de las regiones centrales es des-
preciable frente al de las capas externas. Incluso una buena

aproximacién es suponer que el interior es rigido.

En este capitulo avamos a exponer, en primer lugar, las
ecuaciones que describen el modelo de envoltura estédtico, de
dicando alguna atencidén al transporte de enrgia por convec-—
cidén. Aunque en las estrellas poco evolucionadas, y relativa-
mente calientes, que vamos a estudiar, las zonas convectivas
son de pequefo espesor, hay dos razones importantes para es-
tudiarlas. La primera, porque dichas zonas coinciden con las
zonas de ionizacidén del hidrb6geno y del helio, que son las
zonas motrices de la pulsacién. La segunda, porque un modelo
puramente radiativo seguiria pulsando afin fuera del borde
rojo dela banda de inestabilidad. Es precisamente la zona
convectiva que empieza a desarrollarse en las estrellas frias
la que destruye el mecanismo de pulsacidén. En efecto, al ser
este un mecanismo basado en la modulacidn del flujo radiati
vo por la opacidad del material estelar, el efecto motriz

desaparece cuando la mayor parte del flujo es transportado
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por conveccidn. De todos modos, el tratamiento que hacemos

de la conveccibén no es capaz de explicar el borde rojo de

la banda de inestabilidad.

El modelo en equilibrio, es la base para el estudio de

la inestabilidad pulsacional que hacemos en la segunda parte

de este capitulo.

2.1.- DEL MODELO EN EQUILIBRIO

Ecuaciones del interior estelar.

El interior de una estrella en equilibrio se describe

en funcidn de cuatro ecuaciones bdsicas:

la
la
la
la

condicidn de
condicidn de
condicidn de

condicibn de

equilibrio hidrost&tico.
continuidad de la masa.
equilibrio térmico.

transporte de energia.

El estudio pormenorizado de estas ecuaciones puede encontrar

se en los manuales de estructura interna (Cox y Giuli 1968,

Clayton 1968), pero vamos a proceder a una deduccibn senci-

lla de las mismas con el fin de justificar su campo de apli-

cacidn.

a) Equilibrio hidrostatico.

La primera condicidn que caba imponer al interior este-
lar es el equilibrio entre las fuerzas que act@ian sobre cual
quier elemento de volumen del mismo. En nuestro caso, las dos

inicas fuerzas a considerar van a ser la gravitatoria, diri-



gida hacia el interior, y la fuerza derivada de la presidn,

tanto gaseosa como de radiacidn, dirigida hacia el exterior.
Omitimos, por lo tanto, el efecto de otras fuerzas que pudie
ran ser importantes como la fuerza centrifuga debida a la ro

tacién de la estrella y las fuerzas electromdgnéticas.

Consideremos un pequefio volumen cilindrico de seccidn
ds y altura dr, situado a una distancia r del centro de la
estrella, y cuyo eje coincide con el radio que pasa por ese

punto. La fuerza debida a la presién que actfia sobre este ci

lindro es:

- dp ds dr

dr

donde P es la presidn, siendo una funcidn creciente cuando r
disminuye. La fuerza gravitatoria que actfia sobre este ele-
mento de volumen, de densidad P , vale

M

@ ds dr il

2
r

donde Mr.es la masa encerrada en una esfera de radio r, y
gque podemos expresar en funcibén de la distribucidén de densi-

dad e (r) en el interior, por la integral
r
m= [ per) et ar (1)
0

Imponiendo la igualdad de estas fuerzas obtenemos la condi-

cién de equilibrio hidrostético

M
dp - e q E (2)
dr r

La ecuacibn (1), suele escribirse de forma diferencial



_r - L‘fn-' rle (3)
dr

lo que expresa que la masa de una capa esférica de espesor

dr y radio r es 4Wr2fdr. Esla condicidn de continuidad de

la masa.

Estas dos ecuaciones son afin insuficientes para deter-
minar la estructura estelar. Para estudiar, por ejemplo, la
distribucidén de densidad, tendriamos que introducir una re-
lacidén entre P y p a través de una ecuacidn de estado, que

harid aparecer la temperatura T.
b) Equilibrio té&rmico.

La condicién de equilibrio té&rminco se entiende como el
mantenimiento de un estado estacionario en el que la produc-
cién y la pérdida de energia se compensan exactamente en ca-

da elemento de volumen de la estrella.

Sea E el flujo total de energia, es decir, la energia
gue, por unidad de tiempo, atraviesa la unidad de superfi-
cie en cierta direccibén y en un punto arbitrario del interior
estelar. En ; se incluye la contribucidn de todos los mecanis
mos de transporte: radiacidn, conveccidn y conduccidén. Sea E
ia cantidad total de energia gque producen una unidad de masa
y tiempo todas las fuentes disponibles. Consideremos un pe-
queno volumen V, arbitrariamente elegido en el interior de
la estrella, sea S la superficie exterior que lo enciarra y

e la densidad de la materia que contiene. La condicibn de

equilibrio térmico exige que

igi:a? =_f(>£c\v



Aplicando el teorema de la divergencia al primer miembro
y teniendo en cuenta que el volumen V es arbitrario, se tie-

ne la siguiente expresién del equilibrio té&rmico

=

El término & de produccidén de energia se reduce en la
prdctica a la energia nuclear y sb6lo es importante en el cen
tro de la estrella. Otras fuentes como el calentamiento vis-
coso, debido a movimientos de’ fluido, son de escasa relevan-
cia. La energia gravitatoria, que es una fuente importante
de energia en las etapas iniciales de la formacidn estelar,

es de poca importancia durante el resto de la evolucidén de

la estrella.

Al explicar la condici6n de equilibrio térmico (4) al
interior estelar, se pueden hacer algunas simplificaciones,
si se tiene en cuenta la simetria esférica del problema. En
este caso el flujo F tiene direccién radial, y sblo depende
de la distancia al centro. Teniendo esto en cuenta y escri-

biendo el operador nabla en coordenadas polares:
a

—l L (rt¥)=ef
ar

En el interior estelar no se utiliza el flujo por uni-
dad de superficie F sino, mds bien, la luminosidad interior
. , definida como la cantidad total de energia que atraviesa

una superficie esférica de r; es decir,

L = avr? F(r) (5)

Asi pues, la condicidn de equilibrio térmico se escribe



— L = 4ﬁr266 (6)

Esta ecuacidén dice simplemente que la energia producida en
una capa esférica de espesor dr, por unidad de tiempo, es

el producto de £ por la maga contenida en dicha capa.

De todas las formas posibles de transporte de energia,
que contribuyen a la luminosidad Lr’ sblo nos interesan dos:
la radiacién y la conveccidn. El flujo por conduccidén sola-
mente tiene importancia en las estrellas constituidas por

materia degenerada, como las enanas blancas.

En las estrellas en rotacién rdpida el achatamiento po-
lar implica la pérdida de la simetria esférica y el flujo ra
diativo es incapaz de mantener por si mismo el equilibrio
térmico. El gradiente de temperatura que se genera entre el
polo y ecuador hace aparecer la llamada circulacidén meridio-
nal, consistente en un flujo de materia que en superficie se
dirige del ecuador hacia el polo y en el interior crea una

corriente descendente en el polo y ascendente en el ecuador.

c) Transporte radiativo.

En casi todo el interior estelar la forma ususal de
transporte energético es por radiacidn. S6lo las estrellas
muy frias son totalmente convectivas. En los modelos que va-
mos a construir, la conveccibn se limita a las regiones su-

perficiales, y el resto de la estrella, salvo el nficleo, es

radiativa.

Vamos a deducir la relacidn existente entre el flujo de
radiacibén y el gradiente de temperatura radiativo como cuarta

ecuacibn del interior estelar. Para ello tendremos que defi-



nir, con cierto detalle, el campo de radiacidn.

Se llama intensidad especifica I, ( r, 3.) del campo
de radiacidén a la cantidad de energiauén el punto r, y en
la direccidn n atraviesa la unidad de superficie normal a
n por unidad de &ngulo s6lido, de tiempo y de intervalo de
frecuencia. En cogordenadas polares las direccidn T se expre
sa en funcidn de los &ngulos de azimut (¥ ) y de altura (8).
Si el interior estelar fuese isotermo el campo de radiacidn
seria is6étropo y la intensidad especifica independiente de
(2 y‘P. De hecho, en el interior estelar, la temperatura de
crece hacia la superficie, lo que implica una mayor intensi-
dad en las direcciones que apuntan hacia el exterior, es de-
cir, para ® inferior a®W/t. Puede suponerse, sin embargo, que
el cmapo de radiacidn tiene simet;pﬁa azimutal y escribir

I{ r,® ) simplemente.

&/ )dw

dS\J

Iy

Consideremos ahora la regibén cilindrica que se esquema-
tiza en la figura. La materia que contiene se caracteriza
por una densiadad @ , un coeficiente de absorcidn por unidad
de masa y de intervalo de frecuencia )<'q,(cm2 g_l) y un coe-
ficiente de produccibén de energia en la frecuencia compren-

dida entre 4 ywui4dw, por unidad de masa y dngulo sb6lido que

representaremos por J,, (erg g ~)

Hagamos ahora el balance energé&tico de un haz de radia-



cién que se propague en la direccidn 7 a lo largo del cilin
dro. La pérdida de energia que sufre al recorrer la distancia

dl es, segln la definicibén de intensidad

dI,, dew ds dw dt

la fraccibén de energia que pierde el rayo al recorrer la

distnaica dl es x, p dl. Luego, la pérdida total por absor-

cibn es
I, dewds dux, pdl dat

Por otra parte, la energfa que gana el haz por emisidn en es

ta direccidn es
j, e ds dl de dt

En equilibrio térmico, podemos escribir la siguiente ecuacidn

de balance energético

] a1,
e ay T Mo Xeds (7)

Donde S,, es la funcidn fuente, definida como el cociente de
los coeficientes de emisidén y absorcidén: S, = j,/x, - En equi
librio termodindmico, la funcién fuente es la funcidn de dis

tribucién de Planck para el cuerpo negro S, = B, (T).

Por otra parte hemos hecho la sustitucibén geomé&trica
dl=mdr siendo M = cos @ . Despreciamos el efecto de la
curvatura finita de la estrella sobre la propagacidn del
haz, que lo harfa emerger del cilindro bajo un &ngulo 0 +de

porque en las condiciones fisicas del interior estelar, con



valores de la opacidad del orden de la unidad, el recorrido
libre medio de los fotones (~ X') es despreciable frente al
radio de la estrella. La introduccibén de la curvatura no mo

dificaria sustancialmente los resultados que vamos a obtener.

La intensidad especifica no es sino una funcidn de dis-
tribucién de fotones. Para la cual vamos a definir los momen
tos de orden cero, uno y dos que multiplicados por factores

convenientes tienen la interpretacidén fisica que se indica:

v
densidad de energia U,(r) = zj:f I,(np)dp(8)
c Joy
)
flujo de energia F ()= z‘n’j Iutr;p)/.\ Au(9)
~t

1Y
presidn de radiacidn PR W) = E;’I' Iutr,#)/‘ld/A(lO)

A la vista de estas definiciones, si el campo de radia

cipén es isbtropo, es decir, I = I(r), se verifica
P. (0) = i U, (r)
R 3 2

Pero esta relacidn sigue siendo v&lida, aunque el campo sea
ligeramente asimétrico, que es la situacién que mejor repre-
senta el interior estelar, puesto que sabemos que hay un flu
jo neto de energia hacia la superficie. Si desarrollamos
I(r,)A) en serie de potencias de /M Y nos quedamos sblo con
los dos primeros términos, es decir, haciendo I (rC/A)=

e Io(r) + Il(r)/A tenemos ya una buena representacién de la

asimetrda aludida, y podemos comprobar que la relacién sigue

siendo valida.



Si multiplicamos por/A la ecuacidn (7) e integramos so-

bre todas las direcciones, obtenemos la relacibn:

A4 PQ(U)- ) %0 P .

LS

Aar c

El segundo miembro de esta ecuacibn, representa la cantidad
de movimiento que el campo de radiacidn transfiere a la uni-
dad de volumen de materia en la unidad de tiempo y, segln

esta ecuacién, es igual a la fuerza derivada del gradiente

de presién de radiacidn.

Escribamos ahora esta filtima ecuacién para las magnitu-

oo 00
des integradas P =j P, (v)du y F=_/ F, du
R o R (+} <
Para ello definamos una opacidad media promediada sobre el

flujo

20
Lx, % 0
XKyi— 4 — (11)

JCmIZIAU

gque nos permite escribir:

4%
Se X (12)
ar <

En el interior estelar se puede hacer la hipbtesis de equili
brio termodindmico local, es decir, que puede suponerse que
en el entorno cercano de un punto,a distancias del orden del
recorrido libre medio de los fotones, el medio estd en equi-
librio termodindmico aunque la estrella en su conjunto no lo
esté. Esta suposicibén es muy exacta si se tiene en cuenta que

los gradientes de temperatura presentes son del orden de



10_2 K cm“l y el recorrido libre de los fotones es del orden

de centimetros.

Con esta hip6tesis, la densidad de energia integrada pa
ra todas las frecuencias es U= aT4, (a=47/c es la constante
de radiacidén) y segln vimos més arriba Pp= aT4/3 . Si por
otra parte sustituimos el flujo por unidad de superficie por
el flujo a través de toda una capa esférica de radio r, o

sea, por la luminosidad Lr’ escribimos:

X L
a (1 p4) o ¢ r2 (13)
dr 3 c AW
o bien
ar _ _3xp ‘r
3 2
dr 4dacT Ar

que es la cuarta ecuacidén de la estructura estelar en equili
brio radiativo,conocida como ecuacidn de difusidn radiativa,

o de conductividad radiativa,en la que el flujo Fegrad T4.

Hagamos por filtimo una observacidn referente a la opaci
dad media. Tal y como la hemos definido X no es una funcidn
de los valores locales de T y @ como seria deseable, sino
que depende del comportamiento global de la funcidn fuente S,
en toda la estrella, puesto que para conocer F,, hay que inte
grar la ecuacidn de transferencia (7). Si suponemos que el
onterior estelar estd en equilibrio termodindmico local, la
funcién fuente se puede aproximar por la funcidén de distribu
cién de Planck B,, (T) que es una funcidén de las variables lo

cales. El1 flujo viene entonces dado por



W AB () AT
Fom o =
3,p 4T  Ar

y podemos definir la opacidad media de Rosseland

o A 4B, T)
ol . Y |
A .A X, aT v
—_— E —_— 14
o Tar 4

Los valores de la opacidad que se usan habitualmente para el

interior estelar son medias Rosseland.

El gradiente de temperatura convectivo

Bajo ciertas condiciones, el flujo de energia no es
transportado exclusivamente por radiacibén, sino que total o
parcialmente es transportado por los movimientos convectivos
del material estelar. Estudiemos, en primer lugar, bajo qué
condiciones aparece la conveccibn, cada vez que se desplaza
ra radialmente un elemento de masa de su posicidén r deberia
aparecer una fuerza que lo devolviera a su posicibén inicial

de equilibrio. Supongamos que el elemento de masa se eleva

adiabdticamente hasta una posicidén r + dr manteniendo, en
todo momento, su presién en equilibrio con la presidn exte-
rior. La densidad £final, e' , del elmento no tiene por qué
ser igual a la del medio circundante, e (r + dr). Si la
regién es estable frente a la conveccidn, la densidad 4 !
ha de ser mayor que la del medio, de modo que aparezca una
fuerza hidrost&tica que haga volver el elemento a su posi-

cibn r de partida.



Segfin el criterio de Schwarzschild, la condicidn de equi
librio puede expresarse en funcibén de los gradientes de tem-

peratura adiabdtica (del elemento) y real (del medio) del mo-

do siguiente:

4aT ¢ aT
d r real ar Q,A,'zl,i‘!'(co

Que viene a decir que la conveccién aparecerd en las regiones
donde la temperatura varie répidamente, Si utilizamos 1nP co-

mo variable independiente, esta condicidn puede escribirse:

dew?P/, r,

Donde el subindice indica que la derivada se toma en el punto
r. Para llegar a esta expresibén hemos tenido en cuenta el equi
librio de presidén para eliminar la derivada d#P/dr en ambos

miembros. [; es el segundo coeficiente adiabéatico.

En una estrella, donde el transporte de energia se hace
principalmente por difusidén radiativa, veamos que regiones son
propicias para el desarrollo de la conveccidn . Volvamos a
escribir la condicidn anterior para el caso radiativo, utili-
zando la ecuacidén de difusidén (13) y con ayuda de la ecuacibn

de equilibrio hidrostdtico (2), en la forma

AQ/V.T) 3 XP L. r, -
d ?P rad B 16 Wach T4 M, [;;_—

En una estrella en equilibrio el cociente P/T4 varia lenta-
mente con la distancia al centro r. En el interior profundo

la aparicidén de la conveccién depende de cdmo varien X y



Lr/Mr' La opacidad disminuye a grandes profundidades y se
opone asi a la aparicién de la conveccidn. No obstante, el
cociente Lr/Mr’ tiende a favorecer la conveccibn, sobre todo
si las fuentes de energia estdn muy concentradas, pues en tal
caso Lr permanece constante hastg que r es muy pequeno. Como
Mr decrece proporcionalmente a r~, el cociente Lr/Mr’ puede

alcanzar valores muy grandes. El nficleo de una estrella ser§,

en general, convectivo.

Mis importante es para nosotros lo que ocurra en las ca-
pas exteriroes, puesEque vamos a calcular modelos de envoltu-
ra que ignoran lo que ocurre en las zonas de produccidn de
energia. En las zonas externas, tanto la luminosidad (no hay
produccién de energia) como la masa (la densidad es baja),
son précticamente constantes, por lo que no tienen ninguna in
fluencia sobre la conveccidén. La opacidad que en estas zonas
crece hacia el interior, tiende a favorecer la aparicidn de
la conveccidn. Pero la contribucidén mds importante a la ines-
tabilidad viene de la brusca disminucidén que sufre el coefi-
ciente adiabético(l'en las zonas de ionizacién parcial del hi
drégeno y del helio, donde alcanzan un valor préximo a la uni

dad y, en consecuencia, el gradiente adiabitico se hace muy

pequeno.

No existe ninguna teorfa satisfactoria que permita calcu
lar el gradiente de temperatura necesario para transportar ‘
por conveccién el flujo de energia dado. Sin embargo, para los
cdlculos de estructura interna se suele utilizar la teoria de
la longitud de mezcla, conceptualmente muy sencilla, que des-
cribe con suficiente aproximacibén el fenbmeno. La tepria per-
mite ajustar algunos pardmetros, fundamentalmente la longitud
de mezcla para adecuarse a las condiciones particulares del
problema,’constrastanto los resultados con la observacidén o

con teorias mas elaboradas.



La teoria de la longitud de mezcla supone gque cada ele-
mento de masa que sube o baja por conveccidn es capaz de re-
correr una distancia 1, o longitud de mezcla, antes de mez-
clarse con el entorno. El transporte de energia estd relacio-
nado con este proceso de mezcla, pues el elemento que sube
estd a mayor temperatura que el entorno, y al difundirse le
cede energia. Por el contrario, la materia que baja toma ener
gia del entorno, enfridndolo. Como puede verse, la conveccidn

tiende a nivelar el gradiente de temperatura.

El calor que es transmitido al medio, por unidad de ma-
teria que sube, se calcula a partir del calor especifico a
presién constante, Cp’ puesto que el proceso es isdbaro, y
de la diferencia de temperatura AT entre el entorno y el ele-
mento de materia ascendente que estard relacionada con la di-

ferencia de los gradientes real y adiab&tico.

e = CP AT = CP ¢ [(ilr:)noz" (gl;)ad]

El flujo de energfa transportado por conveccibén serd el pro-

ducto de AQ por la densidad del material y su velocidad me-

dia Vv:

F= ¢ vV AQ

Si el gradiente de temperatura lo expresamos respecto a 1lnP,

es decir, hacemos

_— , -— Ll
- - L —_— - oy

ar ar deu P | A0u

Ty
HP

©



donde H_ es la escala de altura de presiones y§7 es un simbo-
lo que representa la derivada logaritmica de T respecto a P,

podemos escribir para el flujo

- ¢
F=€VCP—F '{_\*‘ (VAA—V)
P

E1l problema que se plantea es el cdlculo de la velocidad Vv

y el gradiente real Y . Para ello empleamos las ecuaciones

de Latour (1970)

Ve (V%) 2 T

donde« y & son dos nucvos pardmetros y Q= —=dlug [ AT,

VRad es el gradiente radiativo. @ e-la funcién de interpola-
cidén de Henyey (1965) que permite una transicidn suave entre
las zonas superficiales donde 6= ¢ P X y las profun-

das donde vale 6 = (€ p x)-%

Las capas externas.

La atmdsfera estelar es la capa mids cxterna de la estre-
11la desde la cual la radiacidn que se ha generados en el nl-
cleo escapa al exterior. Su masa y su espesor son desprecia-
bles, frente a la masa y radio totales de la estrella, pero
su importancia es primordial, porque de su estructura depen-

de el espectro cemergente de la estrella. Sin embargo, para



los cdlculos de estructura interna no es necesario entrar en
detalles y la descripcibén de la atmbésfera se limita a la

ecuacibén de equilibrio y a una ecuacibn que nos dé la tempe-

ratura en funcidn de la profundidad.

La variable que se utiliza para medir la profundidad en

la atmbsfera, suele ser la profundidad O6ptica ¥ que en forma

diferencial, se define como

dZ:-—?Cfd"

siendo X la opacidad la densidad, respectivamente. En
Y E Y

funcién de esta variable la ecuacidén de ®quilibrio hidrostdti-

co (2), se escribe:

ip_ 9
ic % o
C
G M _ L _ .
g& === es la aceleracidn de la gravedad, que podecmos con-
r

siderar constante, porque el espesor de la atmbsfera es des-

preciable frente al radio de la estrella (r«R)

Vamos a ilustrar el significado fisico de la ley T(z)
en un modelo de atmbésfera muy simplificado e¢n el que la fun-
cidn fuente sea isdtropa, de modo gue la presidn de radiacién

sea la dada por la ecuacidn (11)

4R - . X0 F
ar C

En el caso que nos ocupa F= Lr/4ﬁr es constante porque =T



Yy r=R. En rigor la opacidad ¥ ¢s la media sobre el flujo de-
finido por la ecuacidén(ll), sin embargo, en la prdctica se
utiliza la media de Rosseland (14), incluso en estas regiones

de profundidad &ptica pequena. Integrando la ecuacidn anterior

se obtiene

F

PRz T + P, (9] (16)

Si suponemos que el medio est& en equilibrio termoding-
mico local, la densidad de energia es U= aT4 y la presién de

radiacitn vale

La presidn de radiacidn en la superficie PR(O) se calcu-
la facilmente suponiendo que en cste punto la intensidad espe
cifica es constante I=I(0) en todas las direcciones que 1lle-
van hacia el exterior (/A) 0) v nula hacia el interior (/440).

Segtn las definciones (9) y (10), podemos escribir:

La teoria de atmésferas estelares predice que, en prime-
ra aproximacidén, el fondo continuo de la radiacién de una ces-
trella tiene un espectro de cuerpo negro. Esto nos permite
definir una temperatura efectiva, Te, tal que segfin la ecua-

cién de Boltzman F:che4.



Sustituyendo estas dos fltimas ecuaciones en (16) y

teniendo en cuenta que a = 4¢/c , se tiene la ley T(zZ):
T4: 3 gt (z+—%—) (17)
4 3

Seglin esta ley, la temperatura efectiva es la temperatura
real a una profundidad O6ptica @€ = R . A esta capa se le
llama fotosfera, y puede decirse qu% es la regidn desde la
cual los fotones escapan libremente de la estrella. En efec-
to, cualquier fotdn emitido en la fotosfera tiene una proba-
bilidad e—2/3c: 0.5 de alcanzar la superficie.

La ley T(2) que hemos utilizado es un ajuste polindmico
de log T en funcidén de un polinomio de tercer grado en logf?Z

de la forma

QoaT = QoaTC_ 3 L +ﬂ [LOSZ 3 d’(@ch)l + 5(&3_’2);

a los modelos de atmbsferas de  -rva2 (1979). Se han utili-
zado modelos de composicibén quimica solar (x=0.7, 2=0.02),

para los cuatro intervalos de Te y se han obtenido los valores

siguientes:

o A r s

Te¢6750 0.0299 0.1049 0.0273 0.0027
6750¢Te¢7250 0.0302 0.0963 0.0196 0.0013
7250¢Te ¢7750 0.0366 0.1333 0.0453 0.0059

o

7750<Te 0.0353 0.1294 0.0402 .0047



Integraci6én del modelo de envoltura.

El modelo de envoltura se define en funcidn de cuatro
pardmetros bisicos: la masa total (M), la temperatura efec
tiva (Te), la luminosidad total (L), y la composicidén quimi
ca (X, Y, Z). Esta iltima se especifica en funcidn del tan
to por ciento en masa del hidrégeno (X), helio(Y) y de los
elementos m&s pesados (Z). Una eleccidn armdnica de estos
pardmetros, basada en datos observacionales o en la teoria
de evolucidn estelar, nos permitird reproducir una estrella
situada en la posicidn del diagrama H-R que deseamos. Estos
pardmetros son suficientes para fijar las caracteristicas
globales de la estrella. El radio R se determina facilmente

en virtud, por ejemplo, de la definicidn de Te:

Conocido R se pueden calcular, también, la gravedad super-

ficial y la densidad media.

La integracién del modelo de envoltura se hace divi-
diéndola en unas cuatrocientas capas. El modelo consta de

tres zonas:

1° entrez:0.01 y Zef(~0.6) se integra la ecuacidn (2)
de equilibrio hidrostitico con ¢ como variable in-

dependiente dP _ g  con la ayuda de la rela-

AT x
cién T=T(z), partiendo de un valor inicial de

log P= 2.5 en unidades c.g.s.

2° hastal=2/3 se integran las ecuaciones del radio y

la masa Al r oK dlun M q_qr_,-z

——e TR e

az “—T atc X
con ayuda de T= T (Z)

-~



3° hasta log P= log P int (~ 18.8 en nuestro caso) en
la que se integran las ecuaciones (2, 3 y 16) pues-
to que detenemos la integracidn cuando alin no hay
produccidn de energia. Estas ecuaciones se escriben

tomando la presidn como variable independiente, de

la forma

dlur o mj{ﬂﬁ
denP  reg

dba P 9
deT . d
AP Voo Vet

en esta filtima ecuacidén se tomard uno u otro gradiente, se

gln que el transporte sea radiativo o convectivo.

2.2.- DEL MONELO PULSANTE.

Pulsacibn estelar

El modelo pulsante se rige por cuatro ecuaciones equiva
lentes a las que hemos escrito para el modelo en equilibrio
en las que se tienen en cuenta la variaciones temporales
de las distintas variables. Vamos a escribir las ecuaciones
en coordrnadas lagrangianas, es decir, utilizaremos como
variable independiente la masa Mr contenida en una esfera
de radio r de la estrella en equilibrio, pues aungque duran-

te la pulsacibn varie el radio de esta esfera, la masa que

contiene permanece constante.

La ecuacidn de continuidad (3), no incluye ningfin nuevo

término y se escribe



d A
- (12)

a My _lMYFIP

No cabe escribir ahora una ecuacidn de eguilibrio hidrostéa-
tico como la (2) sino que hay que anadir un término de ace-

leracidn, para obtener la ecuacidn de movimiento

S ) PR (14

e d _+_,___4

M Lt re 2t

Para establecer la ccuacidn de conservacidn de la energia,

hemos de anadir a la ecuacidn (5) de equilibrio térmico, un
término gue tenga en cuenta la energia perdida por cada ele-
mento de masa debido a las variaciones de presidn y tempera-

tura, es decir, hay que escribir

A 4Q
S VF =z ¢~ X
(,V £ P

La pérdida de enerjia se escribe en funcidn de ci7/7 AP
(Baker y Kippenham, 1962)

4@ = Cp 4T - 2 4P
e

siendo 5:—(9&/*?/9&,\1‘)? . Teniendo en cuenta que F:l, [tr 2

queda

Dl °T s 7 (20
T L TR Y )

La ecuacibn de transporte de eﬁigia por difusidn radiativa

(13), nos limitamos a escribirla en funcidén de er :



L
AT IXLr (2{)

- — -

(,\Mr* ¢u ‘l:Tzq.c;q'r3

La aproximacifén de difusién consiste en suponer que la inten
sidad media I ( que es proporcional a la densidad de energia
U= (utrr/e) J ) es igual a la funcidén de distribucién de
Planck integrada B. Esta condicibn s6lo se cumple para pro-
fundidades 6pticas ‘grandes pero no asi en la atmbésfera y en
las capas externas. Puesto que para el estudio de la pulsa-
cién estamos interesados en lo gque ocurre en las zonas més
superficiales de la estrella nos interesa tener una ecuacidn
de transporte radiativo vadlida tambié&n para pequenas profun-
didades Opticas. Utilizamos para ello la llamada aproxima-
cidén de Eddinglon como han hecho Valtier et al (1979). La

ecuaciétn de transporte se escribe ahora

— P

dd _ /'n.,_ 3 x4a) Lr (22)
dMpr  Yarerp 6amt r4

siendo o la contribucién del scattering a la opacidad. La

intensidad media viene dada por

4
J=z— (xac-r“ﬂchéZJ« Sé'f) (23)
Gwy dar at

Lipealizacién de las ecuaciones.

vamos a estudiar la estabilidad del modelo frente a peque



nas perturbaciones de frecuencia ) en torno al estado de

equilibrio de la forma

‘ot
= Vs (14 2 e?") , x e d

escribiéndose relaciones semejantes para las demis variables,

Tomaremos nuevamente lnP0 como variable independiente de

modo que

Ce &My 2
9 M, Ghar P bt QLR

y ademas

¢ oo

V)

—_——

2t

Una vez linealizado queda el sistema de ecuaciones

dx Do Py
by = e -3t 4

d n
- 2z - -4+
alWE [ (

lm'f;?’t;; 2 ) x (25)

r

LI [4et35) (z@:z__)"l (i t-p) L)

a (’.u'pa- Lo e A (i qu
a8
S Q‘W;al (€-4 ox- § ~Xe p % t) (1)
(JI e"‘\?o
siendo

.Ut yig_fe - 4 .. (7%)
{ * (erGg)‘ (Zd FJ

Ri@ch75“



—y-4h
y donde 0" es la frecuencia sin dimensiones VE'GJ(QQY;p)

?. es la densidad media y

X DAk [2e s [Pt
X :(.—-— _.) > }(r: __.____.) J oL of ——e , S
P AR /s 9 enT /p D27/, p

Las ecuaciones (2y), (25), (25) y (2z2) con el complemento de
la ecuacibn (/2) constituyen un conjunto de cuatro ecuaciones
diferenciales de variables complejas con un autovalor o~ com-
plejo. Existe una solucidén Gnica cuando se dan ocho condicio
nes de contorno y dos de normalizacidn. Las condiciones de
normalizacién que se imponen afectan la parte real (xg) e

imaginaria QrI) de »¢ en la superficie; son las siguientes
X, = 1

II =0

gqu}ciones de contorno.

Las propiedades pulsacionales tanto del interior como
de la atmdsfera, s6lo se van a tener en cuenta como condi-

ciones de contorno para integrar las ecuaciones (2¢) a (23)

La condicién mecé&nica en la superficie liga las pertur-

baciones del radio y la presidn de la forma

h = ~(4+37) x (z7)



que de hecho equivale a AF_ /] d 2= 0.

Esta condicidén elimina la posibilidad de que se propaguen
ondas progresivas en la atmbésfera. La deduccidn se basa

(Baker y Kipperham, 1965), en suponer un comportamiento adia
bdtico (¢=,) o isotermo (y=4) a la atmésfera que se tradu-

ce en la siguiente ecuacidn entre p y t:

v
O(rl.‘-"g'é:T

En la atmésfera, el sistema de ecuaciones de reduce a (2y) ¥y
(25) y con esta nueva condicibén gueda tan s6lo en una ecua-
cién de segundo orden con cocficientes constantes. Para ello
hay que suponer qgue el espesor de la atmbésfera y la escala
de altura de presiones despreciables frente al radio de la

estrella, y que la atmbésfera es iosterma.

La condicibén de contorno té&rmico en la superficie se ob-
tiene de la ley T (z) que empleamos en la integracidn de la
atmdsfera (|}) y que podemos escribir como

. 2

p)
7y = A &CT)
+ L )

T = e
4 YWYacr?
Siendo £¢z) muy pegueno. Una vez linealizada se obtiene

(Baker y Kippenham, 1965)

Z
Ge = €-2x 4 (-2%+ % +% )
73

Hemos particularizado esta relacidn patra Zo =0 puesto

que la integracién comienza para Z muy pequeno. Asi pues,



la condicibn de contorno es

4t = -2 (30)

Una condicidn de contorno mecdnicd sencilla para el fon-
do de la envoltura resulta de suponer que el interior es
rigido: 2= 0. En efecto, el cdlculo demuestra que la ampli-
tud de la perturbacién decrece ripidamente en las regiones
centrales. Sin embargo, al imponer la presencia de un nodo
en el fondo de la envoltura y no en el centro de la estrella,
como serfa normal si integr&semos hasta r=0, se obtienen pe-
riodos entre un 2 & un 3% mds cortos (Valtier et al, 1979)

gue si imponemos la condicién, mds realista, de que se anula

la derivada:

(z21)
doc

AP,

La condici6n de contorno térmico se deduce sencillamente im-

poniendo que las pulsaciones sean adiabdticas en el fondo de

la envoltura:

4

— t “[z =0 (32)
V.

Esta condicidn es una buena aproximacidn incluso si e# 0,

) . 4 L.
pues el factor que multiplica a (QLib /1)

en la ecuacidén (2¢) es muy grande en el interior.



Con estas condiciones de contorno y las condiciones de
normalizacién, existe un conjunto discreto de valores y fun
ciones propios que satisfacen las ecuaciones (2Y4)- (26). La
parte real del autovalor 0§~ (Vh) estd relacionada con el
periodo

29

V'
e (vwar)

Nos interesa especialmente los valores mds bajos de 0Ug que

corresponden a las pulsaciones radiales en los modos funda-

mental primer y segundo armbnicos.

Estabilidad pulsacional. Integral de energia.

El criterio de estabilidad lo establece el signo de la
parte imaginaria (0¢3) del valor propio ¢ . Cuando 0 es nega-
tivo, la amplitud de la pulsacidn crece con el tiempo y el
modelo es pulsacionalmente inestable. Naturalmente la ampli-
tud no crece indefinidamente puesto que estd limitada por

los efectos no lineales que aqui no se han tenido en cuenta.

Pero,si queremos un conocimiento m&s pormenorizado del
comportamiento pulsacional y localizar las regiones excitadas
y las amortiguaciones de la pulsacibén, hay que estudiar la
contribucidn de cada capa a la desestabilizacién de la estre

lla. Un mé&todo adecuado es el célculo de la integral de ener

dia (Baker y Kippenham, 1962).

Consideremos una esfiera de volumen V y sea P la presidn
en su superficie. El trabajo hecho sobre la esfera durante

una contraccf{6n infinitesimal -dV es -PdV. Si P y V varian



arménicamente con el tiempo , el trabajo hecho sobre la es-

fera en un periodo es
donde el subindice R denota la parte real de una cantidad
compleja.

Esta expresidn, puede transformarse en
x -
W?-—»iﬂefp th
[

y como en una aproximacién de primer orden
cew &
P P,,(l+[Le°‘”)
cwt
r )

v

]

ro (1+x e

4w v

’)

después de algunas transformaciones gqueda

MNh):4Wq%G3T;(F*x)

Integral de energia.

Hemos escrito explicitamente que la integfal de energia
es funcidn del radio de la esfera de volumen V que dentro de

la estrella consideramos para hacer la integral. El valor de



W(r) nos informa de cuanta energia por periodo hay que ex-
traer de las capas superiores para que la capa en cuestibn
de radio r, puede pulsar peribdicamente sin ganar ni perder
energia. Si W es positiva, esto significa que la excitacidn
supera al amortiguamiento en la regidn estelar superior al
nivel de esta capa. Si W es negativa, domina el amortigua-
miento. Mientras que W se refiere al comportamiento de to-
das las capas suprayacentes, el signo de la derivada dw /dr
nod permite distinguir entre la excitacidén o el amortigua-
miento en cada punto. Si la derivada es positiva, hay exci-

tacidén y si es negativa hay amortiguamiento.

El comportamiento global de la estrella depende del valor
de la integral de energia en el centro. Pero como el interior
es pr4cticamente adiabdtico, la integral de energia es cons-
tante a gran profundidad y el valor central de W , coinci-
de con su valor en el fondo de la envoltura, Wg . Como paré
metro de estabilidad se usa el cociente entre Wy y la ener

gia cinética total de pulsacidén de la estrella E , al que de

signaremos por 7

W
(=

siendo E =

2 M
E - .@.f [x\zf;z dHr
2 o

Asi definida, Z es la cantidad total de energia que se suma
a la pulsacién en cada ciclo expresada en unidades de 1la

energia de pulsacidn.



Se demuestra (Castor, 1971), gue n es también igual al

Zlor

/
cociente entre las partes imaginaria y real del propio (":

2
7 N -QTf';a:

A n se le llama tasa de crecimiento pues su inverso es

el tiempo caracte;pfstico para el desarrollo de la inestabi-

lidad pulsacional.

Integracion del modelo pulsante.

El sistema de ecuaciones se ha resuelto usando la libre
ria BODEL, escrita por Eri Graham de Cambridge. Se calcula

en primera lugar una solucidn de prueba en el caso no adia-

batico (

Esta solucién sirve de base para buscar la solucidn del
sistema completo por una iteracidén basada en el algoritmo
de Newton-Raprn. Se utilizan 401 puntos de integracibn
con un paso de integracifn que aumenta del exterior al

interior de forma que sea mds fino en las zonas de excitacidbn.
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3.~ CALCULO DE MODELOS DE PULSACION.

El procedimiento que se sigue habitualmente en los cédlcu
los lineales de pulsacidén estelar consiste en calcular pre-
viamente un modelo en equilibrio de la estrella requerida,
gque posteriormente es perturbado para estudiar su estabili-
dad pulsacional. Para el cdlculo de la estrella en equilibrio
hemos utilizado el método descrito por Latour (1970) y el
programa elaborado por este autor en el que se han introduci
do las mejoras oportunas concernientes,principalmente, a las

opacidades y al tratamiento de las capas externas y la con-

veccidn.

En lo que se refiere al cdclulo de inestabilidad pulsa-
cional se utiliza el procedimiento descrito por Valtier, Ba-
glin y Auvergne (1979). Este trabajo y el de Cox, King y Hod
son (1979) sirven de punto de partida para el nuestro y 1los
utilizaremos a menudo de referencia, por lo que los citare-

mos como VBA y COX, respectivamente.

En efecto, los trabajos de VBA y COX, buscaban una solu-
cién al problema de la pulsacidén de las estrellas con anoma-
l7as de abundancia del tipo Delphini, pero no llegaban a
conclusiones definitivas. En efecto, VBA habian encontrado
una inestabilidad marginal en modelos de envoltura pobres
en helio (X= 0.9, Y= 0.08) y especulaban afin con la posibi-
lidad de gque los modelos de hidrdégeno "puro" (X= 0.98), pu-
diesen ser inestables. No obstante, la inestabilidad se res-
tringia a una estrecha zona prbxima al borde rojo observa-
cional de la banda de inestabilidad y dejaban sin explicar

una gran cantidad de estrellas Delta Del variables mds ca-

lientes.

Por su parte, COX, encuentra que las estrellas de hidrd



'ZH

geno "puro" no pueden pulsar. Los cdlculos de COX, son algo
mas elaborados: incluyen nuevas opacidades y ecuaciones de
estado y utilizan un contenido variable de helio desde la
atmésfera hacia el interior. No obstante, persiste la dis-
crepancia entre las predicciones tedricas y las temperaturas
observadas en las estrellas variables de cardcter metdlico.
COX, atribuye la diferencia a una deduccidn incorrecta de

la temperatura efectiva de las estrellas metdlicas, ya que
esta se basa en las calibraciones hechas respecto al indice

$w con estrellas patrones normales.

Con objeto de resolver estas discrepancias, nos hemos
propuesto rehacer algunos de los cdlculo de VBA, introducien
mejoras en la fisica. Hemos construido un modelo de 1.5 M@
6350 K de temperatura efectiva y magnitud absoluta 1, con
una composicidén X= 0.9 ,Y=0.78 y Z=0.02 para comparar nues-

tros resultados con los de COX y VBA.

3.1 .- OPACIDADES.

Una de las diferencias mds importantes entre los modelos
de VBA y COX reside en las opacidades utilizadas. Mientras
en VBA se utilizaban la de Cox y Stewart (1969), COX utiliza
las opacidades de Los Alamos Astrophysical Opacity Library
(Huebner et al, 1977). Estas fltimas opacidades presentan
ciertas ventajas por lo que se refiere al tratamiento mé&s

detallado de la fisica atdémica involucrada en los cilculos.

Para nuestros modelos hemos escogido tres mezclas distin

tas de las opacidades de Los Alamos como se indica a conti-

nuacidn:



Cox-David VI : X=0.70 Y=0.28 Z= 0.02

Cox-Hodson VIII: X=0.90 Y=0.08 Z= 0.02

Cox-Hodson IX : X=0.98 Y=0.00 Z= 0.02
Ademds, hemos calculado modelos con X= 0.8 interpolando

linealmente entre las dos primeras mezclas.

Disponemos de los valores de la opacidad para un inter-
valo de temperatura comprendido entre 109 Ky 1.5 lO3 Ky

densidades comprendias entre lO7 y 10_12 g cm_3. Por debajo

de 1 ev ( 1.2 104“K) las tablas de Los Alamos no incluyen
opacidades dado que a estas temperaturas comienza la forma-
cién de moléculas y se complica enormemente el cdlculo de
opacidades. Hemos completado hasta los 5000 K con las opaci-
daes que gentilmente nos ha facilitado A.N. Cox, bhasadas tam
bidn en el cddigo de Los Alamos pero no publicadas. Para las
temperaturas atn mis bajas, hemos utilizado las opacidades
menos precisas de Cox y Stewart, 1969) . En la figura 13 se
han representado valores de log v frente a log () para dis-

tintas temperaturas.

El cdlculo de opacidades se hace teniendo en cuenta los

procesos siguientes:

- Las transiciones entre niveles atdmicos (bound-bound)
que es también el proceso responsable de la formacidn

de lineas espectrales.

- Las transiciones al continuo (bound-free) o fotoioniza

cibn.

- Las transiciones en el continuo (free-free) o bremss-

trahlung inverso.

- El scatering por electrones libresc de Thomson.



log X.(cm? g')

peraturas que se indican junto a cada curva (en kelvin), correspondiente

a la mezcla Cox-Davis VI.



La importancia relativa de cada uno de estos procesos de
pende de la temperatura. A temperaturas bajas, la opacidad
se debe principalmente a las transiciones entre niveles atd-

micos ligados y entre estos y el continuo.

En particular este segundo proceso es el que domina en
las zonas de ionizacibn de los elementos mds abundantes
(H y He) entre 104 Yy 105 K. Cuando se ha completado la ioni-
zacidn de estos elementos, cobra importancia el brensstrah-
lunf inverso. En nuestros modelos al alcanzarse una tempera-
tura de lO6 k, es decir, en las zonas mas profundas, el pro-

ceso mis importante es el scatering de Thomson.

Las actuales opacidades de "Los Alamos" son en general
mayores que las de Cox-Stewart en factores que alcanzan hasta
un 40% en las regiones de excitacién de la pulsacidn
(-8 £ loggp ¢ -7y 104<,T {6 104 K). No es extrafio que asi sea
porque en esta regién es mayor la influencia de los célculos
precisos de estructura atémica. Precisamente en estas nuevas
opacidades se ha adoptado un modelo no-hidrogénico en el cél-
culo de la fotoionizacién, mientras que Cox y Stewart (1969)
emplearon un modelo hidrogé&nico. Para temperaturas altas am-
bas opacidades coinciden ya que la opacidad est& dominada

por el scatering de Thomson.

La utilizacidén préctica de las opacidades requiere la in
terpolacidn entre los valores discretos de X (Qi, Ti) de 1la
tabla. Para cada valor de Ti se han elegido trece valores
de X% en el intervalo de densidades cubierto por los modelos.
A estos valores se les ha ajustado un polinomio de quinto
grado en p con el fin de facilitar la interpolacidén en
densidad. La interpolacidén en temperatura sigue un proceso
mis complejo ideado por Latour (1970). En cada capa del

modelo puede definirse un indice politrdpico efectivo
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n_= d Inp/d 1In T. La interseccién de la recta, que en el
plano lne/lnT, pasa por el punto (e, T) con la pendiente

l/ne, con las cuatro isotermas mas préximas de la tabla, nos

ermite obtener cuatro valores,X(¢.,, T.)...%(p,, T,), entre
p 17 Iy 0ar 4

los que interpolar el valor buscado X ( ¢ ,T). Vedse el esque

ma
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¢ X -.
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Se busca para ello el polinomio de tercer grado que pasa
por los puntos 2 y 3 y es tangente en estos puntos a sendas
pardbolas definidas por los puntos (1,2,3) yv (2,3,4). Con
esta forma de proceder se minimizan los errores de interpola
cién sobre todo en las zonas en que xX varia mds rapidamente,
Son estas zonas, en gque las derivadas de X son mayores,

las de mayor importancia para el mantenimiento de la pulsa-

cibén.

3.2.- CONVECCION

El tratamiento de la conveccibén se ha hecho siguiendo la
teoria de la longitud de mezcla y adoptando el criterio de

inestabilidad de Schwarzschild segln se exponian en el capi-



tulo segundo. Se ha prestado atencidén a la eleccidén de la
longitud de mezcla con objeto de obtener flujos convectivos
realistas. En los modelos més frios que hemos construido, la
conveccibén comienza a ser importante, pero ain as1 el trans-
porte convectivo es inferior al radiativo, y una eleccidn de

una longitud de mezcla grande puede falsear los resultados.

Hemos investigado los efectos de la utilizacidén de un fac
tor & = 1/H_ constante (& =1.5) o variable en el sentido
de B8hn y Stlckl (1967). Este &R variable consiste en adop-
tar como longitud de mezcla el minimo entre la distancia al
borde superior de la zona convectiva Y 1.5 Hp' Esta segunda
opcién es la que ha dado mejores resultados y ha sido adopta
da en los restantes cdlculos. Hay ademds otra razdn para ha-
cerlo y es que en nuestros modelos el espesor tdal de la zona
convectiva es siempre inferior a la escala de altura de pre-
siones por lo cual el empleo de uan longitud de mezcla igual

al.5 Hp carece de sentido fisico.

En la figura 14, se puede ver la estructura de la zona
convectiva en un modelo de X= 0.9, Te= 6850 K y 1.5 MO . En
este modelo el contenido de helio es tan bajo que no puede
formarse la segunda zona convectiva y sblo existe una zona
convectiva superficial: la del hidrégeno. En el caso de
variable, la zona convectiva es mds estrecha y la pendiente

de la curva x'(e ) mas abrupta ( Fig. 14c)

El valor de« , cuando este es variable, estd comprendido
entre 0.1 y w~. 0.5 en el modelo que estamos considerando
(Fig. lq a). Con estos valores de X se consigue que el flujo
convectivo no alcance nunca valores excesivamente altos con
relacién a modelos de conveccién mds refinados (por ejemplo

en Deupree,(1977) ¥~ 07T en modelos de RR Lyrae de
c TOTAL L'}
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FIGURA 14.- Comparacidn entre

el empleo de un factor o va-
riable oconstante en el tra-
tamiento de la conveccidn,

en un modelo con X=0.9,6850K,
y Mb=1.

a) Flujo convectivo y gradien
tes real y adiabdtico en el
caso de 0o variable.

b) Idem para 0O constante.
c)log K y log p frente a log P
con o variable (---) o cons-
tante ( ) .
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temperatura efectiva comparable) . E1 mdximo valor d¢ T/ Frorac
es de 0.03 aunque enseguida cae a valores del orden de 10
(Fig. 1la) . Con el factor « constante, el flujo convectivo
llega a ser hasta un 97% del flujo total (Fig. 14b). E1l ma-
ximo que se observa préximo a log P=4, coincide con la zona
en que el gradiente log T/log P es mds fuerte y estd asocia-

do con una brusca disminucién del peso molecular medio.

Deupree(1977), recomienda utilizar una relacidn =0.05
a 0.1 tras realizar cdlculos hidrodindmicos en dos dimensio-
nes de las células convectivas. La eleccidén que hemos hecho,
concuerda perfectamente con este supuesto como hemos demos-—
trado en el modelo 128 (Tablas I y II). En este modelo se ha
empleado un « =0.05 constante, obteniéndose una estructura
similar de las zonas convectivas a la obtenida con & varia-

ble y un comportamiento pulsacional comparable.

3.3.- MODELOS DE ENVOLTURA.

Como nuestra meta es situar las fronteras azules de ines
tabilidad para las distintas composiciones quimicas se han
estudiado modelos con dos magnitudes absolutas distintas 1.0

y 2.0 y se ha cubierto un amplio intervalo de temperaturas

efectivas.

En la tabla I, se recogen los datos méds importantes rela
tivos a los modelos de envoltura calculados para cuatro com-
posiciones quimicas diferentes: X= 0.7, X= 0.8, X= 0.9 y
X= 0.98. Excepcionalmente se han estudiado modelos més proxi
mos a la secuencia principal (Mb= 2, 5y 3). Para los modelos

més frios se ha adoptado una masa de 1.5 My y para los de



mayor temperatura 2.0 MO' Estas masas, que son relativamente
bajas. para esta zona del diagrma HR, con relacidn a las ma-
sas evolutivas que les corresponderian (entre 1,5 y 2.2 MO),
se justifican porque con ellas se obtienen periodos més

préximos a los observados. La adopcidn de masas mayores impli

caria periodos m&s cortos.

Las funciones de particidén que usamos son las de Elste y
Juyaku (1957) como en Latour (1970). Las hemos comparado con
las de "Los Alamos Astrophysical Library" y no difieren de
ellas en mds de un 1% en la zona de ionizacidén del hidrdgeno
y en un 3% en la segunda zona de ionizacibn del helio. Por

lo que a ellas respecta nuestros resultados no pueden ser

muy diferentes de los de COX.

En la figura 15 se han representado log T, logp vy

log ® frente a logP, para nuestro modelo y el de COX. La Gni
ca diferencia destacable es que en el modelo de COX la zona
convectiva es ligeramente mids profunda y estrecha. La posi-
ble causa de esta discrepancia puede’ residir en al ley T (zZ),
gque hemos empleado para integrar la atmésfera, provoca un
gradiente de temperatura mayor en muestro modelo que en el
de COX, por lo cual la ionizacibn Qel hidr6geno se comienza

a menor profundidad en nuestro modeo y con ello la zona con-

vectiva.

El méximo de densidad es algo mayor en el modelo de COX
como consecuencia de producirse en una zona donde la presidn
es mayor para una misma temperatura. Es l6gico pues, que el
maximo en x,(e,T) sea tambié&n mds alto por producirse a ma-

yor densidad y estar basado en las mismas opacidades.

La estructura del modelo de composicidén quimica tipica

de poblacién I ( X=0.7, Y=0.28, Z=0.02), se muestra en la
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figura 16. Se aprecia de inmediato la existencia de dos zo-
nas convectivas. En la parte inferior de la Pigura se ha re-
presentado la proporcidén de iones H+, He y He ', respecto
al nmero total de nficleos de cada especie. Con ello queda de
manifiesto que las zonas convectivas coinciden con la ioniza
cidén de estos elementos mayoritarios lo que no es sino una
consecuencia de la disminucidn del coeficiente adiab&tico .
La existencia de la segunda zona convectiva , se manifiesta
sobre la opacidad con un ligero aumento de la pendiente, me-
no importante que en la primera zona convectiva. En la tabla
I, se da la fraccidén de masa contenida en ambas zonas convec
tivas. Para este modelo que estamos comentando (102a) es
4.05 10—8 de la masa total. La masa que corresponde a la pri
mera zona convectiva es aproximadamente diez veces menor

( ), por lo que la segunda zona convectiva es la més

importante en la desestabilizacidén pulsacional de la estre-

lla.

Finalmente, la estructura del modelo sin helio, X=0.98,
con la misma temperatura efectiva y luminosidad que los an-
teriores, aparece comparado al mode% de X=0.7 en la figura
17. Este modelo posee una Gnica zona convectiva situada a
mayor profundidad que en el modelo de X=0.7. La opacidad de
la mezcla sin helio, es menor en la atmbdsfera que la opaci-
dad de la mezcla de composicibén normal (X=0.7), esto hace
gque la temperatura aumente mds lentamente con la profundidad
y que se retrase la ionizacién del hidrdgeno. En consecuencia,
la zona convectiva aparece a una presidén mayor. La mayor den
sidad asocgida a esta zona hace también que el pico de opaci

dad sea inesperadamente alto y estrecho.

En la figura 17 se pone también de manifiesto un hecho

importante relativo a la opacidad que no aparece en las figu



d mb.q 4

2 Bt

1

- O-wl

- woﬁl

ﬁl .63.uud>COu vyozr

e78TbtE =7
5 0489 =1
810=A £0=X “

9"y .r
ﬂ

T

-
on

de poblaci

tipica

e - .
on quimica

Mcdelo de composici

FIGURA 16.-



S

Te- 6850K
L-3{928Le

——
A
L)
X
!
[
1

I
¢
[}
1}
[
/
I
i
1
1]
!
I
!
—
(=]
ol

-

e e e
!
I
]
]
/,
!
i
1"
I
¢
/
1]
f
]
/
)
|

/
/
7
/
4
L _2 203 T 6 -
5 4
[P
10 415 QOS P
L = I i [ V1N 1 , 1 | D [ S S
. N
FIGURA 17.- Estructura del modelo exento de helio comparada al/-
s

modelo con un 28% de helio.



ras anteriores que por no llegar a log P superiores a 6.

En la curva correspondiente a la composicién gquimica nor-
mal (X=0.7), se aprecia un cambio de pendiente «log P = 8,
ademis de los correspondientes a la ionizacidén del hidrd-
geno y del helio que ya hemos discutido. Segln Stellingwerf
(1979), este midximo se debe a la coincidencia del maximo
del flujo de fotones con la "frontera" de ionizacidén del
helio. En realidad hay seis mé&ximos relativos de opacidad:
tres se deben a la ionizacidn del H, He y He+ y los otros
tres a las fronteras de ionizacidn de estos mismos elemen-
tos. En la préactica, la ionizacidén del H y He acontecen ca
si a la misma temperatura, asi como la ionizacidn del He

y las fronteras de ionizacidén de los dos anteriores. El ma
ximo de log P=8, tiene su influencia como mecanismo deses-
tabilizador de la estrella y como puede verse no existe en
el modelo sin helio. El midximo mds profundo a log P= 13, no
puede contribuir a la desestabilizacidn pulsacional por en
contrarse en una zona donde la amplitud relativa de la pul

sacidén es muy pequefia, como veremos enseguida.

3.4 INESTABILIDAD PULSACIONAL.

Hemos calculado la inestabilidad pulsacional de los
modelos de envoltura constituidos frente a las pulsaciones
radiales. Se han investigado siempre el modo fundamental y
los armdénico primero y segundo. S6lo en un caso, el del mo
delo 122, se ha investigado la inestabilidad de armbnicos
mis elevados, resultando inestable hasta en el quinto ar-
ménico el modo mis alto que estudiamos, lo que confirma
los resultados de Stellingwerf (1979). El mé&todo de calculo
utilizado es el descrito como Sptimo por VBA y se ha expues
to en el capitulo segundo. Los resultados mis importantes,

perfodos y tasas de crecimiento, se han reunido en la Tabla IT.



Comentaremos en primer lugar la influencia de las me-
joras mds importantes introducidas en nuestro modelo comen

zando por el tratamiento de la atmdsfera.

El empleo de la ley T (z) deducidad de los modelos de
Kurucz en lugar de la empleada por Latour (1970), hace que
el modelo sea ligeramente més inestable. En efecto, esta
ley T(z) introduce un gradiente de temperatura mids suave
en la atmbésfera y una temperatura inicial mayor con lo cual
la zona convectiva empieza a menor profundidad y contiene

una masa algo mayor (compdrense los modelos 101b y 103a) .

En cuanto a la conveccidén, la eleccidén de un factor &
variable, ha hecho que nuestros modelos sean mds estables,
en el sentido de tener tasas de crecimiento menores con res
pecto a los modelos construidos con ® =1.5. Esto puede cons
tatarse comparando los valores de W entre losz modelos 10la
vy b, 102 a y b, 6 103 a y 129, construidos en las mismas
condiciones pero con distintos tratamientos de la conveccidn.
La razdn por la cual los modelos con & =1.5 son mids ines-
tables, reside en que con esta hipdtesis las zonas convec-
tivas contienen una masa mayor. En la figura 18, se puede
apreciar el efecto del empleo de un constante sobre la
parte imaginaria de la funcién propia que es la que rige
la inestabilidad. Por otra parte con « =1.5 1los periodos

obtenidos son algo mayores.

En esta figura 18 hemos representado el comportamiento
de las partes real e imaginaria de la funcidn propia X
(§r/R) que es la variacibén relativa de radio durante la
pulsacién . La parte real de X se ha normalizado a 1 en
la superficie . Los datos consignados sobre esta figura se
refieren principalmente al modelo con X=0.9, pero se ha in

cluido como comparacién la parte imaginaria de las funciones
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propias del modelo con X=0.7. En el caso de las curvas
correspondientes al primera arménico se puede comprobar

la presencia de un nodo en log P 9 aparte del nodo en el
centro. El decrecimiento de las funciones propias es muy
rdpido cuando aumenta la profundidad de log P=15 la parte
real es del orden de 10—4 y del orden de 10'_6 en log P=18.8
lo que permite suponer gue el centro de la estrella es

précticamente rigido y no es necesario incluirlo en la in-

tegracidn.

Al aumentar la profundidad de la envoltura (desde
log P=15 a 18.8), la tasa de crecimiento, , disminuye li-
geramente como se ve en los modelos 103a y 103b. Del mismo
modo, disminuye el periodo estas diferencias son mads impor

tantes para modelos con mayor temperatura efectiva como son

los modelos 107a y b.

La contribucidén mis importante a la inestabilidad de
los modelos procesde de las opacidades. El modé% 10la cons
truido como el modelo 12 de VBA es decir , con la misma com
posicidén quimica (X=0.9), luminosidad (MV= 1), temperatura
(6850 K) y masa (1.5 M@) pero con las opacidades de Los Ala
mos, es inestable en los tres primeros modos radiales de
pulsacién mientras que VBA, obtienen un modelo estable. Ana
logos resultados se obtienen para los modelos con otras com
posiciones quimicas. Para ilustrar la mayor inestabilidad
de nuestros modelos hemos reunido en la figura 19, las
fronteras azules de inestabilidad que para los modelos de
estrellas Scuti de composicién normal (X=0.7), dan diver-
sos autores, que se representan junto a los bordes rojo y
azul observacionales (Breger, 1979). Esta frontera azul,
se sitfia a aquella temperatura para la cual los modelos tie
nen una tasa de crecimiento nula(Q =0) . Los modelos de ma-

yor temperatura que la correspondiente a esta frontera, pa
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FIGURA 19.- Fronteras azules tedricas de la banda de inestabilidad
calculadas por diversos autores: stellingwerf (1979), COX, VBA,
pPercy (1977) y este trabajo. Corresponden a modelos con X=0.7.
como referencia se han dibujado tambien las fronteras roja y

)
azul observacionales de Breger (1979) .



ra una luminosidad dada, no pueden pulsar. Hasta ahora los
modelos tebricos situaban esta frontera aproximadamente en
el centro de la banda de inestabilidad, dejando sin expli-
car la variabilidad de las § Scuti mds calientes. Incluso
los modelos de COX y Stellingwerf (1979) que usan nuestras
mismas opacidades situaban las distintas fronteras azules
mis cerca del borde rojo observacional. Con nuestros célcu
los hemos conseguido situar la frontera azul tebrica muy
préxima a la observacional haciendo desaparecer asi la dis
crepancia entre teoria y observacidn ahora existente. Més
atn, si se tiene en cuenta que las Scuti mids calientes
pulsan preferentemente en el primer arménico (Breger y Breg
man, 1975), esta discrepancia desaparece totalmente proque
nuestra frontera observacional para este modo de pulsé&ién

casi coincide con la tedrica (Figura 24) .

Los modelos de pulsacidn gqgue se usan normalmente para
cilculos lineales de inestabilidad y periodos, con incapa-
ces de dar cuenta de la existencia del bordo rojo de la ban
da de inestabilidad. Esto es simplemente una consecuencia
de la manera aproximada de tratar la conveccibn a base de
la teorfa de la longitud de mezcla. Se necesita el empleo
de uné teoria local de la conveccién dependiente del tiem-
po capaz de dar cuentas del acoplamiento dindmico y térmi-
co de la conveccién y pulsacién. Gonczi (1981), consigue
reproducir con bastante exactitud la posicidn del borde ro
jo de la banda de inestabilidad con valores razonables del
coeficiente de viscosidad turbulenta gque incluye en sus
c&lculos hidrodindmicos; aunque la posicidn de este borde

es muy sensible al valor que se adopte para dicho coeficien

te.



Periodos.

El problema de los perfodos y también el de la razdn de
periodos (T" /T*) es fundamental por su relacidn dlrecta con
la observacidén. En nuestros modelos de relacidn de perldod es
funcidén de la masa y la composicidn quimica , oscilando en-
tre 0.769 y 0.758 (figura 20). Para un periodo TTO dado,
aumenta con la masa y tambi=én lo hace con la abund 'ncia de
helio, es decir, que es mayor en los modelos de composicidn
guimica normal (x=0.7) que en los empobrecidos en helio
(Xx=0.9). La razén'ﬁl/ﬁb es tambiédn mayor en nuestros modelos
gue en los de COX para una misma masa. No obstante, nuestros
modelos no pueden explicar la razén de periodos observada en
las AI Velorum bimodales, la mayoria de las cuales supera el

valor de 0.770 e incluso llegan a 0.778 cono en el caso de

SX Phe.

Se necesitarfa una disminucidn del contenido metdlico
(Z) o un aumento de la masa para obtener la relacidn obser-
vada en las AI Velorum. En este sentido, Cox et al (1979a),
encuentran que los modelos de 1.5 MO con un periodo funda-
mental Tr;=0.055 (logT‘=—l 26) y de composicidn quimica nor-
mal (x=0,7, 2=0.02), presentan una relac1onfrﬂ/“_ =0.757,
que alcanza el valor de 0.780 si se disminuye el contenido
metdlico a la mitad (Z=0.01). Por otra parte Stellingwerf
(1979), dice que se puede obtener la relacidn de periodos
que se guiera para cualquier masa razonable con tal de ajus-
tar convenientemente la composicidén gquimica; por ejemplo,
para las AI Velorum, se puede obtener la razén de periodos
correcta bien para modelos de masa pequena (0.4 MO) y abun-
dancia metdlica baja (2=0.005) o bien para abundancias nor-
males (2=0.02) y masas mayores (4M®). En consecuenica, no es
posible determinar con certeza la masa de las estrellas va-

riables basindose exclusivamente en la razbén de periodos ob-
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FIGURA 20.- Razbn de periodos en funcidn del periodo fundamental.
Las curvas rotuladas 7,8.y 9 corresponden a nuestros modelos con
X=0.7,0.8 vy 0.9, respectivamente, de 1.5 MO (=) v 2.0 MO (+).

Tambidn se incluyen los resultados de COX para modelos con X=0.7

de 1.5, 2.0y 2.5 Mo . Y los modelos inhomogéneos (Pet.1) y homo-

géneos (Pet.2) de Petersen (1979).



servados.

En la misma figura 20, hemos representado la razdén ted-
rica de periodso que se obtienen con modelos de composicidn
guimica no homogénea (Petersen, 1979). Estos modelos estén
enriquecidos en helio (¥Y=0.03) en las capas mas externas y
a partir de log T=5.5 se vuelve a adoptar una composicidn
normal (Y=0.02). De esta forma, se consiguen razones de pe-
riodos mucho mayores. Con el enriquecimiento de helio se
pretende también dar cuenta de la mayor amplitud de las cur-
vas de luz de las AI Velorum por ser el helio el principal

agente de la inestabilidad, como estudiamos seguidamente.

Abundancia de helio e inestabi}}ggd

Si se acepta la hipdtesis de que las anomalias de abun-
dancia se deven a la actuacién de un mecanismo de difusién mi
croscbpica perfectamente eficiente, las envolturas de las ec -
trellas metdlicas, no deberian contener helio en absoluto.
Luego podria pensarse que la variabilidad observada en algunas

estrellas Del, se debe s8lo a la accibn desestabilizadora

del hidrbégeno.

Hemos encontrado, como ya lo habia hecho COX, que la
accidén motriz del hidr&geno en la primera zona convectiva,
es insuficiente para compensar el amortiguamiento radiativo
que se produce en las capas internas. Hemos construido a tal
efecto, dos modelos con Y=0 y X=0.98 (Modelos 117 y 121),
ambos de 1.5 MO y Mb=1 y con temperaturas efectivas de 6850K
y 6590K. Ninguno de los dos modelos era pulsacionalmente

inestable. No se han investigado temperaturas inferiores por-



que ya el segundo modelo cae fuera de la banda de inestabili-
dad observacional. Dado que para mantener la pulsacién es ne-
cesaria la presencia de helio, los cdlculos se han encaminado
a buscar la cantidad minima necesaria para explicar la varia-
bilidad de las estrellas situadas en la zona del diagrama H-R
en que coexisten pulsacién y metalicidad. La frontera obser-
vacional entre estrellas metdlicas pulsantes y no pulsantes
ha sido establecida por Garrido et al (19%0), quienes la
sitGan a log Te=3.89 en Mb=l y discurre paralelamente a las

fronteras observacionales roja y azul de la banda de inestabi

lidad.

En primer lugar examinemos la evolucidén de la inestabili
dad pulsacional al ir disminuyendo la abundancia de helio con
ayuda de las integrales de energia (Figura 21) y sus deriva-
das(figura 22). Como expusimos en el capitulo anterior la in-
tegral de energia representa el trabajo que sobre una capa de
terminada efectfian todas las capas sobreayacentes. La pendien
te, positiva o negativa de esta curva indica, respectivamente,
qué zonas contribuyen a mantener la pulsacidén o la amorti-
guan. El1 valor de la integral de energia en el fondo permite
saber si la estrellas en su conjunto es pulsacionalmente ines
table o no. Un valor positivo, aunque sea préximo a cero, in-
dicard una preponderancia de la excitacién sobre la pulsacidbn

y por ende, una inestabilidad del modelo.

Teniendo estos comentarios presentes, la figura 21 per-
mite identificar las zonas de excitacién de los modelos. En
el modelo mis rico en helio (X=0.7, Y=0.28), las zonas de
excitacidén coinciden con las dos zonas convectivas; aunque
el criterio que realmente fija su posicidn es la ionizacidn
de los elementos mayoritarios H y He, pero como ya vimos en
el capitulo anterior, la disminucién del coeficiente adiaba-

tico y del peso molecular medio que introduce la ionizacidn
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son los que determinan la aparicién de la conveccidén. La
jonizacién del hidr6geno y la primera ionizacidén del helio
coinciden efectivamente con la primera zona convectiva y la
segunda ionizacidn del helio con la otra zona convectiva

(ver la figura 16). En el modelo X=0.9, m&s pobre en helio
(y=0.08), la segunda zona convectiva ha desaparecido pero

sin embargo la mayor parte de la excitacidén pulsacional sigue
procediendo de 1la segunda ionizacidn del He. La pulsacidn se
amortigua totalmente en los modelos que no contienen helio

(x=0.98), cuya integral de energfa es siempre negativa.

Las zonas de excitacidn se distinguen mids claramente en
la figura 22, donde se ha representado la derivada de la inte
gral de energia, es decir, el trabajo realizado en cada capa
de la estrella. Puede comprobarse que éen el modeclo con X=0.98
hay una pegquena excitacidén correspondiente a la ionizacidn
del hidrdgeno totalmente insuficiente para desestabilizar glo
palmente a la estrella. En los modelos con X=0.7 y X=0.9, se
aprecian, a parte de la excitacién en ambas zonas de ioniza-
cién, una zona menos amortiguada préxima a log P=8 que coinci
de ocn el "bump" de opacidad, descrito por Stellingwerf (1979)
que mostrdbamos en la figura 17. Por tratarsc de modelos muy
poco inestables esta zona no aparece claramente como excita-
triz de la pulsacién por ello hemos elegido otro modelo més
inestable (figura 23), en el que se aprecia con toda claridad

la contribucién del "bump" de opacidad a la desesvtabilizacién

pulsacional.

Fronteras teéricagvgg_}nestabilidad.

ILos calculos de inestabilidad pulsacional efectuados
con modelos de distinta composicidn gquimica, muestran que el
borde azul de inestabilidad, para un modo de pulsacién dado,

se desplaza hacia temperaturas progresivamente mayores a medi



da que aumenta el contenido de helio (figura 24). Este es un
resultado ya conocido en las cefeidas clédsicas (Cox et al,
1973; Iben y Tuggle, 1975), e incluso en modelos de estrellas
menos evolucionadas como en las de COX. La principal novedad
aportada por nuestros cdlculos, es que estas fronteras se

sitlan a temperaturas mayores que lo hasta ahora calculado.

Para los modelos méds ricos en helio (Y=0.28 e Y=0.18)
los arménicos primero y segundo son mas inestables que el
modo fundamental de pulsacidén y las respectivas fronteras de
inestabilidad mis azules. Este comportamiento tipico, en el
sentido de que ya se presentaba en modelos de cefeidas que
acabamos de citar, se invierte cuando el contenido de helio
es mas bajo. Los modelos con Y=0.08 son més inestables en el

modo fundamental que en el primer armbénico y pulsan en el se-

gundo armdnico.

En la figura 25 hemos expresado gradficamente este resul-
tado dibujando en que forma varia la posicidn de la frontera
tedrica de inestabilidad con la abundancia de helio para los
tres primeros modos de pulsacidn. Hemos incluido la frontera

tedrica de COX para el modo fundamental como referencia.

Se han propuesto argumentos a favor de la mayor inesta-
bilidad de los modos de pulsacién mds altos (Stellingwerf,
1979): primero queégtos modos tienen una energia cinética
menor para una amplitud dada, y segundo, que el gradiente
de las fu=nciones propias es mayor para arménicos mids eleva-

dos lo que produce un factor de escala mayor para el trabajo

Pdv.
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.- Posicidn de las fronteras azules tedricas para distintas

composiciones quimicas y los tres primeros modos de pul-
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FIGURA 25.- La posicidn de la frontera azul tedrica en funcion

de la abundancia de helio para modelos a Mb=1.

Se incluye como veferencia la curva de COX para el

modo fundamental.



variabilidad de estrellas A con lineas metdlicas.
Por Gltimo, queremos senlar un resultado importante para

el que nos referimos nuevamente en la figura 24. Ademds de las
fronteras tedricas hemos colocado la frontera observacional

de Garrido et al (1920) que establece una separacidén entre las
estrellas anémalas pulsantes y no pulsantes, para lo que tam-

bién puede verse la figura 28 del capitulo siguiente. S6lo las
estrellas situadas a la derecha de este limite, no pueden ma-

nifestar simultdneamente anomalfias de abundancia e inestabili

dad pulsacional.

Esta frontera observacional coincide préacticamente con
la frontera tedrica para la pulsacidén de modelos con X=0.8
e Y=0.18, lo que nos permite establecer una cota inferior para
el contenido de helio en las estrellas Del pulsantes. Esta
cota es realmente funcidén de la temperatura efectiva de la
estrella (figura 25) pero podemos fijarla en un 20%, ya que
sB6lo las estrellas mis frias, muy prdximas al borde observa-

cional, pueden pulsar con s6lo un 10% de helio.

 Vemos, pues, que los cdlculos de pulsacidn de modelos de
estrellas de la banda de inestabilidad con un contenido bajo
de helio, que pueden representar a las envolturas de estrellas
en las que por la accién de la difusidn microscbpica aumenta
la abundancia metdlica y disminuye la de helio, muestran que

estas estrellas podrian pulsar si en su envolturas tienen al

menos un 20% de helio.

El hecho de que en las estrellas § Delphini el calcio
tenga una abundancia normal y no sea subabundante como en las
estrellas Am, indica que la accién de la difusidn es menos
efectiva en las § Del que en las Am. Es decir, que puede exis

tir algdn agente que mezcle parcialmente la envoltura de cal-



cio. Este mecanismo de mezcla seria, por otra parte, incapaz
de impedir la difusién de los metales sobre los cuales actf(a
una fuerza radiativa mayor que sobre el calcio. Ahora bien,
la accidn de este agente de mezcla seria suficiente para
mantener una proporcidn adecuada de helio en las zonas exci-
tacibén de la pulsaci6bn (hemos visto que basta un 20%) expli-

cidndose asi la variabilidad de estas estrellas.

Una consecuencia importante de esta interpretacidn es,
que todas las estrellas § Delphini, han de ser variables.
Puesto que tienen una abundancia de calcio normal, ha

de actuar necesariamente el mismo mecanismos de mezcla par-

cial en todas ellas.

Hay que hacer, no obstante, una salvedad. Cuando decimos
que "todas" las § Delphini han de ser variables, la afirma-
cidén hay que entenderal en el mismo sentido en que se aplica
a las estrellas normaies. Sabemos que s6lo un 30% de la estre
llas composicién quimica anormal se manifiestan como variables
del tipo & Scuti, aunque, tedbricamente, debian serlo todas.
Asi pues, cabe esperar una proporcidn de variables semejantes
entre las estrellas S Delphini. Este punto lo analizamos en

el capitulo siguiente.
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N X T, L/Lo log P, log T, logpi
Obs. M/MO log T M log P log T, logp,,
129 0.9 6850 31.93 19.0 7.75 3.06
(4) 1.5 3.836 1.0 4.51 4.37 -8.06
130 0.9 6650 31.93 19.0 7.75 3.06
(4) 1.5 3.823 1.0 4.69 4,42 -7.92
Obs.:

(1) l/Hp = 1.5; T(t) de Latour (1970).
(2) l/Hp variable; T(t) de Latour (1970).
(3) l/Hp = 0.05; T(t) habitual.

(4) l/Hp = 1.5; T(t) habitual.

R./R
Rc/R

M. /M
M /M

8.90E-3
0.996

8.33E-3
0.995

0
3

0
6

.32
.16E-9

.32
.59E-9

El subfindice "i" se aplica a las magnitudes en el fondo

de la envoltura. El "c" se aplica a las magnitudes en el fondo de

la dltima zona convectiva.

da en las zonas convectivas.

M_/M

es la fraccién de masa conteni-
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Resumen de los periodos (II) y tasas de crecimiento (n)

para los modos fundamental
armdénico (2), en funcidn de la masa (M/Mo),composicién quimica

(X), temperatura efectiva y magnitud absoluta(Mb).

(0), primer armdbnico (1) y segundo






4.- FOTOMETRTA DE ESTRELLAS § DELHINI

Presentamos en este capitulo algunos resultados sobre la
variabilidad de las estrellas § Delphini,basados tanto en ob

servaciones proplas COmO e€n una recopilacidn de observaciones

de otros autores.

En primera lugar, vamos a describir brevemente, las ca-
racteristicas de los sistemas fotométricos empleados: el UBV
de Johnson y el uvby de Str¥mgren. Explicaremos en qué forma
se hace la calibracidn fotométrica de magnitudes absolutas y
temperaturas efectivas que permiten situar a las estrellas de

la banda de inestabilidad sobre el diagrama H-R.

Seguidamente exponemos los resultados de la fotometria
diferencia@ es decir, de aquella cuyo objeto es determinar la
variabilidad o constancia de la estrella en estudio por compa

racidén con estrellas constantes conocidas.

Por Gltimo, intentamos deducir las consecuencias que
puedan tendra la variabilidad de estas estrellas sobre la teo

ria de pulsacibén y de difusidn.

4.1 LOS SISTEMAS FOTOMETRICOS DE JOHNSON Y STRONGREN.

El sistema fotométriC9de Johnson esté& constituido por
tres(U,B,V) de banda ancha (~ 1000 R ) centrados en las lon-
gitudes de onda siguientes: 3500 K(u), 4300 8 (B) y 5500 R .
en la figura 26, se muestran las curvas de transmisibén de es-
tos filtros y se compara su posicién con el espectro de una
estrella AlvV. Puede comprobarse .que la discontinuidad de Bal-

mer, situada a unos 3700 2 , afecta tanto a las medidas en U
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FIGURA 26.- (a) y (b) espectros de dos estrellas situadas a ambos lados de

la banda de inestabilidad.

(c) Curvas de transmisidn de los filtros de Johnson.

(d) Idem. de Strdmgren.



como en B. Por tanto, el indice U-B permite ver como varia

la altura de esta discontinuidad. La diferencia de magnitudes
B-V, guarda una buena correlacidn con el tipo espectral de la
estrella por lo que es un buen indicador de temperatura. Un
diagrama que represente la magnitud Vv frente al indice de co-
lor B-V, guarda una buena correlacidn con el tipo espectral
de la estrella por lo que es un indicador de temperatura.

Un diagrama que represente la magnitud V frente al indice de
color B-V, se puede interpolar como un diagrama H-R. No obs-
tante es preferible construir este tipo de diagramas basén-
dose en fotometria de banda mi&s estrecha, como el de Strdn+
gren, sobre todo cuando se trata de estrellas relativamente

brillantes, proque se obtiene mayor precisidn.

El sistema fotomédtrico UBV es Gtil para estudiar la va-
riabilidad de estrellas de las que s6lo podemos recibir un
flujo de radiacibén pegueno, bien porque éste sea débil o bien
porque se emplee un instrumento de pequeno diémetro. En nues-
tro caso, lo hemos utilizado con el telescopio de 30 cm del

Mojén de trigo en Sierra Nevada, que habitualmente emplea el

Instituto.

Ccuando se pretende hacer fotometria absoluta con fines
de calibracibn en MV y Te, de estrella A y F sobre todo, se
emplea el sistema fotomé&trico de cuatro colores de Strdgren

que suele completarse con la medida del indice /4 .

El sistema de Str¥grem constu de cuatro filtros{u,v,b,y)
de anchura intermedia (entre 100 y 380 2 ), centrados, res-

y
pectivamente, en 3500, 4100,§05500 ] (figura 26).

El indice f es ¢la diferencia de magnitud entre dos fil
tros 30 y 150 ® de anchura centrados sobre la linea Hp del

hidr&6geno (4861 R) y mide la anchura equivalente de esta linea,



En las estrellas A y F este indice estd correlacionado con la

temperatura efectiva, segln la relacidén dada por Petersen y

Jorgensen (1972)

Te = 6%50 + 1250 [ -2.684) /o.144

que ya comentamos en el capitulo primero.

A partir de las magnitudes medidas en las cuatro bandas

uvby, se definen los tres indices siguientes:

b-y: indice de color, que es un buen indicador del tipo

espectral.
ci= (u-v)-(v-b): diferencia de color, que mide la dis-
continuidad de Balmer.

m, = (v-b) - (b-y): diferencia de color, que es sensible

a la presencia de lineas metdlicas.

En las estrellas A y F, el indice c, es un buen indica-

dor de la luminosidad. Su valor aumenta con el alejamiento
respecto a la secuencia principal. El indice m, es en general
un indicador de composicién quimica y en las estrellas A y F,

en particular, es sensible a la metalicidad.

Los Indices medidos directamente estdn afectados por el
enrojecimiento interestelar. LoOs indices desenrojecidos se

calculan en funcidén del enrojecimiento E(b-y) del indice de

color (b-y)

E(b-y)= (b-y)=-(b-y),
donde el subindice cero se aplica al indice desenrojecido.

E1l calculo de (b—y)o, depende del tipo espectral de la estre-



lla (Philip et al, 1976). Los otros indices se desenrojecen

también en funcidn de (b—y)o. Se tiene asi:

Co~ Cl—0.25 E(b-y)

m,= ml+0.32 E(b-y)

Se utilizan ademds otros dos Indices que miden el aleja-
miento respecto a las condiciones tipicas de la secuencia prin
cipal (Zero Age Main Sequence) que son:

8 ©1= S5 ~Czams

& my=myug™ My

UnlS'cl positivo indica que la estrella es mds luminosa que
una estrella del mismo color sobre la secuencia principa& Un
valor alto de § my suele estar asociado a las estrellas con
anomalias metdlicas de abundancia (Am), aunque también lo pre

sentan las estrellas mids evolucionadas.

Expliquemos finalmente, como se determinan MV a partir
de estos indices de estrellas con./?comprendido entre 2.72 y

2.88, que son la mayoria de las que pueblan la parte baja de

la banda de inestabilidad (figura 1).

El indice (b—y)o, se calcula para estas estrellas segln

las férmula (Crawford 1975a)

(b—y)0= 2.943- -0.09 § cq - O.ZSml
para S'ml< 0, y se presciende del térmimaSnH.si éste es posi

tivo.



En este rango de temperatura la calibracién en magnitud

absoluta, se basa en la férmula de Crawford (1975)

M =M FSc

v 7ZAMS 1

donde f toma valores comprendidos entre 8 y 10, segln el va-
lor de (b—y)o. Esta calibracibén es vdlida sélo si & cq 0.28.
El error con que se calcula MV es de unas 0.5 mag segln se

estima de los errores de cada uno de los iIndices que intervie

nen.

4.2 OBSERVACIONES DE ESTRELLAS TIPO § DELPHINI.

Observaciones de § Del

Durante cinco dias de los meses de julio y agosto de
1975, se realizaron observaciones de la estrella § Del, pro-
totipo del grupo, con el telescopio de 30 cm del Mojén del
Trigo. Hemos procedido a la reduccidn y andlisis de estos da-

tos y exponemos seguidamente los resultados.

Del es una estrella brillante (mvz 4.53) que ya figu-
raba como variable en el primer catdlogo de estrellas Scuti
de Eggen (1957). Este autor, le asignd un periodo de 0.13505
dias. Leung y - Wehlau (1967), encontraron que la estrella
tiene un comportamiento multiperiédico encontrando un periodo
principal de 0.1568. Los restantes periodos que encuentran

(hasta seis), tienen asociadas amplitudes muy pequeilas son de

dudosa credibilidad.

En general, las observaciones de esta estrella muestran
ya uno, ya otro periodo de los resefiados. La explicacién po-

dria estar en gque esta estrella es una binaria espectroscobpica.



Duncan y Preston (1980), han encontrado a partir de espectro
gramas con una resolucién de 5 Rﬁnm, que ambos componentes
son pulsantes, con periodos de 0 158 y O. 134 respectlvamente.

El periodos orbital que obtienen estos autores es de 40 58.

La duplicidad de esta estrella, no afecta para nada a su
clasificacidén como estrella A andmala. En efecto, los andli-
sis detallados de abundancia de Reimers (1976), confirman que
ambas componentes son estrellas de tipo Delphini, con una
ligerisima subabundancia de Ca y Sc y una superabundancia de

los elementos pesados Sr, Y, Z2r, Ba, Ce, La y Eu.

Nuestras observaciones se han hecho en el filtro B de nues
tro sistema natural, muy préximo al homdlogo de Johnson. La
eleccidn de un sblo filtro obedece a la necesidad de obtener
una mejor resolucidén temporal. Se emplea el filtro B porque

en &1 la amplitud de variacidn es mayor.

Se ha utilizado una Gnica estrella de comparacidn § Del,
de magnitud parecida (mv=4.69) y tipo espectral proximo (a2)
al de la estrella problema. Las medidas se realizaron con
un electrdmetro de. corriente continua y un registrador gra-
fico. Una descripcibén detallada de la instrumentacidén utili-
zada se encuentra en A. Rolland (1977). Cada medida consis-
£id en una integracidn de 60 a 90 segundos. Se midieron al-
ternativamente la estrella de comparacidn y la estrella en

estudio, intercalando medidas del fondo de cielo.

En la figura 2%, se muestran las curvas de luz obtenidas
durante las tres noches mis largas. Se observan deformaciones
bruscas inmediatamente anteriores o posteriores a las méximas
que son con seguridad una evidencia de la existencia del se-

gundo periodo. Estas deformaciones son distintas de los "bumps"
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FIGURA 27.-

Curvas de luz de la estrella

Delta Delphini.
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ne comentdbanos en el capitulo primero ue puodon vaess
q

o

en la figura 3, pue 5*3( gue aqui se trata de la supcreosicidn
de las curvas de luz de dos estrellas distintas y en aquel ca
so sc tratabo de un fendmono quo afectaba a la curve = luz

de una sola estrella.

Hemos hecho urn anflisis de la periodicidsr? de nuesiras
curvas de luz emoleando la técnica de la trar:fnvoada discrea—
ta de Fouricr sagfn ¢l algoritwo desarwollc o por Deeming
(1975 . E1l mixiwo Oru ecpectro de frecuencias se encuancra p-
ra un perrodo de 0;1568 al qua s2 asocia una somiawplitud
de 0.038 mag. Este periodo es comparebls al de TLenng y
Webhlan citado antes. Eliminado este pariodo 7= los datos, re:
tando de los miemos una sinosc do con el pe odo y am:!
indicados, se obtuvo un segundo periodcyrari.. Bl scg
do o =znido por este método resnlta ser 0.1541 y na

o 0.9 mag.

Bl segundo pericdo detarminado cesi coincids con el ter-
cero de Leung y Wehlaw, pero dista mucho de ser el que cabria
esperar de ser cierta la hipdtesis de Duncan y Preston
( 0@134). Como hemos comenkrado en el cepitulo primero, esta
forna de calcular el segundo pariodo teds indutic a error

si la determinacidn del primero no es wily paecice. AL res’ »v

[ S}

de los detos una frecuencia ecrduea, pederos hacal
otra ¢ue no estaba prosonte en los datos originslasn.
hay qu.: ser cautos a Jla hora de acaptar cown vardade

seyund s paciodo.

Mo obstante, el hecho mds importante que porta en ev.
dencia las obsarvaciones, es la variabilidad dz la estrella
c ans arplitnd considaiadble (.~ 0.1 meg de veciacidn total).
La circunstancia de que las dos estrellas gue componen el sis

tema soan dal Eipo £ Dpel (Raimers, 1976) y pulsen (Duncan y



Preston, 1980) no deja lugar a dudas de que estamos realmente

observando la variabilidad de estrellas con anomalias de abug

dancias.

Otras observaciones

Vamos a comentar en primera lugar los resultados obteni-
dos de la observacidn de las estrellas 42 Tau y 74 UMa ya que
ambas han sido realizadas con la misma técnica y el mismo ins
trumental que el utilizado para § Del y que acabamos de

describir. Ambas estrellas han resultados ser constantes.

42 Tau, es una estrella de magnitud visual m,= 5.3,clasi
ficada como dF1l en el catdlogo de Hoffleit (1964) como Del
en Cowley et al (1969). Medidas de esta estrella realizadas
en la noche del 23 al 24 de noviembre de 1978 demuestran su
constancias dentro de un error de pocas milésimas de magnitud.
La desviacidn tipica de las medidas de esta estrella una vez
corregidas de la extincién atmbsferica es de G'E=0.002 mag.

La desviacibn tipica de sus diferencias con la estrella de

comparacidén es de G‘E_C=O.OO4 mag. Dada la constancia de esta
estrella ha sido utilizada repetidas veces como estrella de

comparacién para el estudio de la bien conocida § Scuti:

44 Tau.

La estrella 74 UMa (mV: 5.4, F4) clasificada § Del en
Kurtz (1976), ha sido estudiada una sola noche (16 a 17 de
mayo 1979) y es constante dentro de la centé&sima de magnitud.
La dispersidén de las medidas de la estrella de comparacidn
fuera dela atm&sfera es TC=0.016 mag , v la de la diferencia
E-C es de ¢ = 0.010. E1 hecho de que la dispersidn de la

E-C
diferencia sea inferior a la de una sola estrella, no es ex-



trafio. Se debe a una fluctuacién de la extincidn atmosférica
durante la noche, dificil de corregir al calcular las magni-
tudes extraatmosféricas. Como esta variacidédn afecta por igual

a ambas estrellas, desaparece al calcular las diferencias de

magnitud.

Nos vamos a ocupar ahora de observaciones de otras cuatro
estrellas realizadas en octubre de 1980 con el telescopio de
1.23 m del Observatorio Hispano-Alemdn de Calar Alto (Almeria).
Estas observaciones se realizaron en los cuatro filtros del
sistema fotométrico de Str¥mgren (u,v,b,y). Se utilizaron dos

estrellas de comparacidn para cada una de las estrellas estu-

diadas.

La adquisicidn de datos se realiza por una técnica funda
mentalmente distintos de la descrita anteriormente. Se trata
en este caso de conteo discreto de fotones y no de la integra
cidén de la corriente medida por el fotomultiplicador y su am-
plificacién por un electrdémetro. El conteo de fotones exige
la utilizacidén de un fotmultiplicador més rdpido, es decir,
que el impulso de corriente que genere a la llegada de cada
fotdén, sea lo mds breve posible (tipicamente del orden del
nanosegundo) , con objéto de poder resolver claramente la 1lle-
gada de fotones muy préximos. La ventaja de este sistema es
que se eliminan muy féacilmente el ruido de fondo y los picos
esplreos. La altura de cada pulso es proporcional a la ener-
gfa del fotén incidente y superior a la del ruido térmico de
fondo. Este iltimo, puede ser eliminado si sbdlo se cuentan
los pulsos que sobrepasen una cierta altura. Del mismo modo,

podemos eliminar los picos demasiado altos.

En la tabla 3, se relacionan las desviaciones tipicas de

las magnitudes medidas en los cuatro filtros uvby, para las

cuatro estrellas observadas. Nuevamente UE es la desviacidn



TABLA 3

Fotometria de estrellas tipo § Delphini

en el sistema fotométrico de Strdmgren

g g

C E-C

HD 223247 u 0.007 0.007
v 0.009 0.009

b 0.005 0.007

v 0.010 0.006

HD 3448 u 0.020 0.013
v 0.016 0.016

b 0.012 0.015

y 0.013 0.022

HD 18460 u 0.013 0.005
v 0.008 0.010

b 0.011 0.011

y 0.017 0.007

HD 25515 u 0.004 0.017
v 0.008 0.010

b 0.006 0.007

v 0.007 0.027



tipica de las medidas de una de las estrellas de comparacion,
corregidas de extincidn atmosférica. Este CTC da una idea de
la calidad de la observacibn puesto que en principio la mag-
nitud extraatmosférica de la estrella de comparacidn es cons-
tante. La desviacidn tipica.G%_C de las diferencias de magni-
tud adoptard valores muy pequefios si la estrella en estudio
estudio es constante. En algunos casos Gh_c es menor que 01:
v esto se debe a que en nogechesde baja calidad fotométrica
puede fluctuar mucho la magnitud de la estrella de comparacidn
y obtener un le alto; como estas fluctuaciones afectan por
igual a las dos estrellas las diferencias E-C, se mantienen

casi constantes y GjE—C es pequena.

De los resultados que se exponen en la tabla 3, no pue-
de deducirse la variabilidad de ninguna de las estrellas es-
tudiadas, por encima de una centésima de magnitud. La fnica
estrella que podria ser variable es HD 25515, pero ésta es

también la estrella de la que tenemos menos observaciones y

no podemos confirmarlo.

4.3.- VARIABILIDAD DE LAS ESTRELLAS 6 DELPHINI.

Hemos comentado en el capitulo primero la varibilidad
de algunas estrellas de cardcter metdlico, que se produce

principalmente entre las de tipo Am: y § Delphini.

Se han encontrado hasta la fecha dos Am: variables,
que son HR 4594 y HR 8210 (Kurtz, 1978). Las amplitudes de
variacidén de estas dos estrellas en el filtro V de Johnson
son, respectivamente, 0.03 mag y 0.0l mag. SegGn Kurtz(1979.)
HR 8210 tiene un periodo Gnico de 0@044 y HR 4594 tiene un

comportamiento periédico complejo. Aparentemente no es posi-



ble encontrar una frecuencia finica para cada noche de obser-

vacidn de esta Gltima estrella.

Entre las estrellas del tipo § Delphini se encuentra un
nGmero mucho mayor de variables, cuyo reparto sobre un diagra
ma H-R observacional se puede ver en la figura 28. En la ta-
bla 4 se dan los periodos y amplitudes de las quince estrellas

Del cuya variabilidad ha sido detectada hasta el momento.
Entre ellas, se encuentran la estrella prototipo del grupo de
variables de la parte baja de la banda de inestabilidad (& Scu

ti) y de las estrellas con anomalias de abundancia (& Delphini).

Aunque la muestra de estrellas es afin pequeha para poder
hacer una estadistica fiable de la distribucidn de amplitudes,
como se ha hecho con las Scuti es muy significativo que
haya ocho estrellas, la mitad de la muestra, con amplitudes i
inferiores a tres centésimas de magnitud. S6lo hay dos estre-
llas con amplitud superior o igual a una décima de magnitud
( p Pup y $ Scu). Este reparto de amplitudes sugiere una dis
tribucién de carlcter exponencial,semejante a la que se ob-

serva en el conjunto completo de las variables § Scuti.

Si por otra parte estudiamos la inciaencia de variables
en una muestra bien escogida, podemos tener una idea de la
proporcidn existente entre variables y constantes. Hemos es-
cogido para este fin las estrellas estudiadas fotométricamente
por Kurtz (1979) en el sistema uvby . todas ellas estén cla
sificadas & Del en el volumen I del Michigan Spectral Cata-
logue (Houk y Cowley, 1975). El objetivo del trabajo de Kurtz
no es el estudio de la variabilidad fotométrica, sino la obten
cibén de indices absolutos, por lo que no se obtiene una infor-
macibén directa de la variabilidad. Existen, no obstante, en

esta muestra de 74 estrellas 23 que 6 son variables o tienen
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FIGURA 28.- Diagrama H-R observacional sobre el gue se han situado las
’ estrellas Delta Delphini Variables y constantes. Se muestran
tambien las BAm evolucionadas estudiadas por Garrido et al.
(1979) y la frontera ( linea continua) que establece el 1i-
mite azul de coexistencia entre pulsacidn y metalicidad de

los mismos autores.



TABLA 4

Estrellas variables del tipo 6 Del

HD Periodo Amplitud
31908 . - <0.03
40372 59 Ori 0.054 0.01
50018 59 Aur 0.12 0.03
50420 0.17 0.01
52788 0.12 0.03
67523 p Pup 0.14 0.10
69997 HR 3265 0.076 0.03
77140 90 vel 0.065 0.015

115604 20 CVn 0.135 0.035
129494 - 0.02
172748 § Scu 0.194 0.29
188136 0.12 0.04
195961 p Pav 0.11 0.03
197461 § Del 0.153 0.08
201707 HR 8102 0.097 0.07

Periodos y amplitudes se han tomado de
Breger (1979) excepto los de HD 31908,
HD 129494 y HD 188136 que proceden de
Kurtz (1979).



una desviacidn tipica de las observaciones superior a 0.01 mag
es decir, que hay un 31% de variables. Esta proporcidn es muy

parecida a la que se observa entre las estrellas A normales.

Parecen pues confirmarse las predicciones,basadas en la
teoria de pulsacidn estelar,sobre la variabilidad de estas
estrellas con anomalias de abundancia que hemos hecho en el
capitulo tercero. Como hemos demostrado que se necesita al
menos un 20% de helio para explicar la pulsacidn en toda la
regidn en que &sta se observa, y por otra parte, la tecria
de la difusidén microscdpica, que explica las anowalias de
abundancia predice la desaparicidn del helio de la envoltura,

hay que buscar la forma de reconciliar ambos hechos.

. Hay un hecho observacional gue arroja alguna luz sobre
el problema. En las estrellas ) Delphini, el calcio no es
subabundante como en el resto de las estrellas Am, sino que
tiene una abundancia normal o casi normal. Ademds, las sobrea-
bundancias metdlicas observadas,son tambi&n menos fuertes

gque en las Am. Esta dulcificacidén de las anomalias de abun-
dancia sugiere la actuacidn de un mecanismo que mezcle par-
cialmente la envoltura y actie en contra de la difusidén. Esta
mezcla se opondria al drenaje del calcio y del helio que se-
guirian teniendo abundancias casi normales. Como vimos en la
figura 11, la fuerza radiativa sobre el calcio, tiene un mini
mo justo por debajo de la zona convectiva, luego bastaria una
mezcla muy ligera para restaurar la abundancia normal. Esta
mezcla tendria un efecto mucho menor sobre los metales pesados

que estdn sometidos a fuerzas radiativas mayores.

Sugerimos también que esta mezcla parcial esté& asociada
de alglin modo con la rotacibn. Se sabe que,sobre la secuencia

principal, la rotacidén establece un criterio que distingue a



las estrellas A metdlicas de las estrellas A de composicidn

normal. Mientras que las Am giran lentamente ( vseni =
33 Km s-l) las estrellas normales giran répido ( Vv seni =

141 Km s_l) (Abt y Moyd,1973). las velocidades medias de rota

cién de las estrellas Am, Am: y & Del tabuladas en el Apéndi

ce I, son las siguientes:

Am : 35+ 3 Km s+
Am: 49+ 4 Km s'_l
1

$ Del: 50+ 6 Km s~

Aunque estos resultados no son concluyentes, parece manifestar

se una tendencia a que las estrellas donde la mezcla parcial

es méds importante giran m&s ripidamente.






5.- CONCLUSIONES

El objeto de la presente memoria ha sido estudiar la
variabilidad de estrellas A subgigantes con anomalias de abun

dancia del tipo § Delphini.

Con este fin se han construido modelos de estructura de
1.5y 2.0 MO de distintas composiciones guimicas y cuyas lumi
nosidades y temperaturas cubrian toda la parte baja de la ban
da de inestabilidad. Se han introducido mejoras respecto a
c4dlculos de envoltrua anteriores principalmente en lo que con

cierne al tratamiento de las opacidades, la conveccidn y las

capas externas.

Un primera resultado importante, se ha obtenido con los
modelos de composicidén qufmica tipica de poblacidén I (X=0.7,
Y=0.28, %Z=0.02) y que afecta, por lo tanto, a todas las estre
llas que pueblan la parte baja de la banda de inestabilidad
de las cefeidas. La situacién de las fronteras azules tedri-
cas de inestabilidad para distintos modos de pulsacidn, ha
sido desplazada hacia temperaturas mayores, respecto a lo
calculado hasta ahora, coincidiendo précticamente con la
frontera observacional. Se resuelve asi un importante proble
ma que tenfa planteado la teoria de la pulsacidn, a saber:
gque casi la mitad de las estrellas pulsantes caian fuera de

los limite predichos por la teoria.

En segundo lugar, y puesto que la teoria de la difusion
predice una abundancia nula de helo en las envolturas de es-
trellas A metdlicas, se ha estudiado la inestabilidad pulsa-
cional de las estrellas exentas de helio (X=0.98, Y=0.00,
%=0.02) . Se ha demostrado la imposibilidad de que tales es-

trellas puedan pulsar.



En tercer lugar y a la vista del resultado anterior, se
ha investigado la abundancia de helio necesaria para explicar
la pulsacidén observada en las estrellas Delphini. Se ha
encontrado que la frontera azul tedrica correspondiente al
modeo fundamental del modelo con 18% de helio coincide con
la frontera azul observacional que delimita la regidn de la
banda de inestabilidad en la que la pulsacién y la metalici-

dad coexistéen.

En cuarto lugar, se sugiere la existencia de un mecanis
mo de mezcla parcial,capaz de restituir la abundancia de he-
lio a los niveles necesarios para explicar la pulsacibn de
las estrellas & Delphini. Este mecanismo podria estar liga-

do de alguna forma a la rotacidn.

En consecuencia, proponemos la siguiente descripcidén de

las estrellas § Delphini.

Son estrellas con anomalias de abundancia en las gque la
accién de la difusidn microscdpica se ve frenada por la actua

cién de un mecanismos de mezcla parcial, responsable de:

- el mantenimiento de una abundancia de helio ~ 0.2 ne=
cesaria para la pulsacidn.

- mantenimiento de una abundancia normal de calcio.

- pero insuficiente para detener la difusién de los me-

tales que se manifiestan como sobreabundantes.
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ARPENNDILCE

Los pardmetros Mv, log Te y log g proceden del Catdlogo de
A.G.D. Philip y D. EQI‘Bt. 19%, AStI“On- AStI"phiS- Suppl. -4_9 )} 199l
Las velocidades de rotacién v sen i, proceden del Catdlngo ce A.

Uesugi, 1979, Dep. de Astronomia de la Universidad de Kyoto.

Las estréllas Am y Am:, proceden de A.P. Cowley, C.P. Cowley,

M. Jaschek y C. Jaschek, 1969, Astronomical Jourmal 74, 375. Las estre-
llas de}ta Delphini tienen diversas procedencias:

1 = N. Bidelman {1966 )

2 - A.P. Cowley et al,.( 1989 )

3 - DW, Kurtz ( 1976 )

4 - N, Houk y A. Cowley ( 1975 )

5 = DuW. Kurtz ( 1979 )

Las estrellas delta Delphini variables se han indicado con una v,

las constantes con una c,



ESTRELLAS Am

HD My 1log Te log g wvseni HD Mv log Te log g wvseni
3883 4,58 3.%03 3,85 25 41357 1,50 3,903 3.83 26
5128 1.89 3.917 4,13 30 44691 37
7853 35 50623 0.89 3.917 3.88
8374 15 56820
12446 24 60178 30

- 45385 21 60652 2,04 3.910 4.10 60
18557 2.38 3.903 4.19 28 673859
18769 43 71267 0,79 3.917 3.83 30
20210 2.89 3,910 4.3 71793 20

_¢5425 0,46 3,917 3.76 23 72037 17

26594 2,11 3.924 4,23 30 75737 0.78 3.924 3.88 25
27045 2,92 3,903 4,28 &4 76370 2.20 3,910 4.19 25
27628 25 76756 0.82 3,924 3.90 65
27749 10 78209 2,71 3.896 4.23 37
28204 31 29193 2.58 3.903 4,26 12

28226 as 88182 1.80 3.917 4.09

* 28546 21 ges49 2,04 3,883 3,97 25
29173/1 1.68 3.939 4.14 15 93503 0.99 3.997 3.88 20

‘80121 2.12 3.903 4,10 63 95256 1.49 3,917 3.99 50
30210 a7 99945

.30453 1.84 3.896 3,93 15 100518 2.18 3.917 4.21
32196 102660 2.60 3,903 4.17 22
32428. 1,98 3,850 3.96 106112 79
32642 1.41 3.924 4,06 53 106259 2.57 3.896 4,18 35
33204 27 108462 12
33254 15 108651 12

36484 110959 2.05 3.876 3,96 66
26677 2.04 3.924 4.24 ‘ 116657 57
40062 2.16 3.876 4,00 125337 1.55 3,932 4.15 16

40932 24 126661 1.22 3,503 3.81 29



ESTRELLAS Am (continuacién)

HD Mv log Te log g wvseni HD Mv log Te 1log g vseni
136403 2.38 3,910 4.17 18 192342 3.12 3.896 4.35
438338 1.56 3.932 4,18 a0 193472 2.28 3.883 4,05 93
188413 1,76 3.924 4.14 27 195217 0.19 3.962 4,14
140232 2.71 3.917 4.42 20 195479 2.00 3.883 4,09 15
141675 2.24 3.903 4.13 36 195692 50
141795 3?7 198743 2.46 3.876 4,09 46
148367 2.46 3.917 4.37 a4 206546 2.44 3.910 4.6 47
159568 2.61 3.890 4.18 50 207503 1.86 3.910 4.04 20
166095 0,73 3.924 3.85 20 2,09625 1.78 3.903 3.97 19
166926 55 209791 25
166960 2.20 3.903 4.05 25 213483 58
169885 1.51 3.924 4.10 40 216608 3,00 3.896 4,32 40
173648 1.33 3.917 3.98 2?7 221675 2.41 3.890° 4,05 60
173654 1.74 3.939 4,22 25 222377 2,39 3.917 4.26 60
174115 2.60 3.924 4.41 223464 4.53 3.917 4.61 38
186984 2,66 3.924 4.39 75 208132

187753 1.38 3,932 4,09 10



HD
6116
6658
8801

11408
11636
12869
13372
17581
20320
21912
22615
23193
23277
23281
24141
28355
29140
29497
33641
40536
42083
42354
46052
71297
838865
95608
99859
102910
104513
106887

Mv
1.61
c.84
2.77
2.34
4.76

2.09
2.12
2.16

0.84.

2.60

2.44
1.13

1.55
1.89
2,55
1,39
1.70
1.78
2.71

ESTRELLAS

An MARGIN

ALES

log Te

3.917
3.924
3.876
3.917
3,932

3,939
3.503
3.932

3,939

3.503

3.917
3.910

3.903
3.924
3.910
3.932
3.970
3.917
3.890

log gt vseni
4,06 39
3.92 91
4,23 70
4,28 57
4,21 79
29
4,35 33
4,06 656
4,29 101
. 30
3,94 a5
25
4,26 70
55
104
35
60
4.31 85
3.87 23
30
3.87 47
4,19 35
4,29 22
4.09 100
4,22 24
4,16 90
4,22 60
76
75

HD
107168
109510
111112
111421
112486
116235
116303
133112
138105
138213
144426
151556
156375
161321
168913
171653
172741
177332
182450
197508
204188
219815
223438

Mv

0.87

1.86
1.53

2,09
-0, 12
0.68
1.53
1.24
1.34
2,81

1.43
0.52
1.32

2.80

0.%

log Te

3,910

3.932
3.850

3.924
3.924
3.939
3,539
3.939
3.5924
3,903

3.502

3,924

3.954

3.903

3.917

log g

3.80

4,24
3.84

4,27
3.67
3.80
4,19
4,12
4,02
4,31

3.90

3.83

4,29

4,33

3.90

vseni

N
a N

8 8 48

85 88 8

26

&

43
38

78



HD

3448
7119

18460
24164
25515
25867
30110
32537
33959
38189
39390
40232
40372
43760
47606
50018
61689
67523
68703
69682
69997
72792
73210
77140
78388
79066
81762
108844

Mv

2.49
2.02
2.58
2,82

1.08
3.09
2.57
2.65
0.84
2.01
2,10
2.15
1.19
0.61
0.9?
1.15
2.86
1.84
2.12
2.62
2.01
2.28

1.56
1.78
2.87
2.48
1.07

ESTRELLAS DELTA DELPHINTI
log Te Log.d vy Ref HD Mv Log Te
3.876 4,08 1 115604 1.39 3,890
3.876 3.97 2 132052 2.13 3.6864
3.864 4,20 20 2 141453 3,09 3.903
3.903 4,26 1 148385 3.05 3,876
a9 2 153076 2,48 3.85?
3.845 3.47 3 157919 2.03 3.851
3.864 4,45 68 2 159876 1.71 3.836
3.883 4,16 1 172743 2.06 3.890
3.864 4,23 14 2 172748 1.64 3.876
3.503 3.69 24 2 183552 1,96 3.896
3.876 4,00 67 2 195951 2.59 3.851
3.864 4,06 1 197461 1.17 3.876
3.876 4,04 O 2 198639 2.13 3.917
3.903 3,77 60 2 201707 1.02 3.883
3.876 3.48 15 2 207098 2,60 3.890
3.503 3,78 2 213143 2,30 3.876
3.845 3,50 105 2 2198227 2.93 3.857
3.856 4.22 4 223247 1.97 3.883
3.8519 3.80 14 2
3.850 3.99 67 2
3.876 4,18 34 1
3,876 3.93 25 3
3.864 4,00 1
72 2
3,903 3.88 57 2
3.851 3.79 1
3.864 4.30 1
3.903 4.13 1
3.910 3.85 87 2

Log g v

3u72
4,07
4.41
4,22
4,12
3.82
3.92
4,00
3.79
3.93
3.98
3,69
4.23
3.65
4,19
4.01
4,19
3.96

17 ¢
117

25
32

32 v

49 v

S0

120 v
87

Ref
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