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Las estrellas que observamos no se formaron aisladamente, sino que lo hi-
cieron eh grupos o ciimulos. Estos sistemas estelares reciben el nombre de cimulos
estelares abiertos o galdcticos cuando estin constituidos por estrellas de la Pobla-
cién 1. Los ciimulos abiertos se localizan preferentemente en el plano galactico, y en
muchos de ellos estd teniendo lugar alin una activa formacion estelar. El propdsi-
to principal de esta tesis doctoral es el estudio de la evolucién dindmica de estos
sistemas estelares por medio de simulaciones numéricas y de la comparacién de sus
resultados con datos observacionales. Con este fin se analizan los efectos que, sobre
la dindmica de los ciimulos, ejercen varios fenémenos de interés astrofisico tales como
el campo gravitatorio galdctico, la pérdida de masa causada por la evolucién estelar
v la presencia de binarias primordiales. En este trabajo se presentan los resultados
de més de un centenar de modelos de cimulos, con poblaciones comprendidas en el
intervalo [100, 10.000] estrellas, calculados con NBODY5, un programa estandar en
el campo de la Dindmica Estelar Experimental. De los mismos se deduce que el me-
canismo principal que rige la dindmica de los ciimulos abiertos es la evolucién estelar
de su distribucién de masas, encontrandose un comportamiento diferencial fuerte-
mente dependiente de la poblacidn inicial del cimulo. Los mecanismos responsables
de la desintegracién de los cimulos abiertos son analizados en detalle, proponiéndose
un modelo analiticol que ajusta razonablemente los resultados de las simulaciones.
Ademds, y con el fin de explicar el elevado nimero de sistemas miltiples observados
en ciimulos abiertos, se estudian los efectos que, sobre los mismos, ejerce la presencia
de una cierta fraccién de binarias primordiales. El papel de las binarias también de-
pende de la rigueza del cimulo y sus efectos se interrelacionan con aquellos debidos
a la evolucién estelar. Por 1ltimo, se aborda la posibilidad de construir diagramas
de Hertzsprung-Russell teéricos a partir de las simulaciones y compararlos con datos

procedentes de observaciones de cimulos abiertos reales.
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Capitulo 1

Introduccion

1.1 Introduccién

Las estrellas que observamos no nacieron de forma aisiada, sino que lo hicieron en
grupos estelares o cdimulos de mayor o menor entidad. Una galaxia tipica puede conte-
ner miles de estas aglomeraciones estelares cuyas poblaciones se hallan comprendidas
en un intervalo bastante amplio: desde unas pocas decenas hasta varios millones de
estrellas. En nuestra Galaxia estos sistemas se han clasificado tradicionalmente en
dos tipos claramente diferenciados: los ciimulos estelares abiertos o galicticos y los
cimulos globulares (Binney y Tremaine 1987; Rego y Ferndndez 1988).

Los ctimulos globulares se hallan situados en el halo galictico; estan formados
por estrellas de la Poblacién II, poseen una simetria esférica evidente, contienen
entre varias decenas de miles y varios millones de estrellas y en ellos la formacion
estelar parece haberse detenido hace ya mucho tiempo. Actualmente se conocen casi
doscientos de estos climulos en nuestra Galaxia.

Por el contrario, los ciimulos estelares abiertos se sitian preférentemente en el
plano galactico; estdn constituidos por estrellas de la Poblacién I, muchos de ellos ca-
recen de simetria alguna, contienen entre unas decenas y unas pocas decenas de miles

de estrellas y, ademads, en muchos de ellos esta teniendo lugar ain una activa forma-



cion estelar. Junto a los dos tipos de cimulos citados, en nuestra Gal;lxia pueden
encontrarse otras agrupaciones estelares de menor entidad denominadas asociaciones.
Actualmente se admite la existencia de tres tipos de asociaciones, denominadas OB,
R, v T, que representan respectivamente concentraciones de estrellas de tipos espec-
trales O y B, nebulosas de reflexion y estrellas de tipo T Tauri en ciertas regiones
del cielo. Todas las asociaciones parecen estar conectadas con nubes moleculares.
Las asociaciones estelares carecen de una simetria evidente y en la mayoria de los
casos presentan una estructura filamentosa con una elevada dispersion de velocida-
des. Se cree que muchas de las estrellas que se observan se formaron en asociaciones.
Debido a limitaciones observacionales, es muy posible que algunos cimulos abiertos
j6venes formen parte, en realidad, de asociaciones mas extensas. Si el didmetro apa-
rente de este tipo de objetos es menor de 15 pe, se clasifican como cimulos jovenes
y como asociaciones en caso contrario; pero existe una incertidumbre notable en la
determinacién de didmetros debido al bajo contraste de las zonas periféricas frente
a las estrellas de campo. En nuestra Galaxia se conocen mas de un millar de estos
sistemas, entre cimulos abiertos y asociaciones. |

El estudio de los ciimulos abiertos y las asociaciones estelares aporta infor-
macién esencial a otros campos de la Astrofisica, tales como la formacion estelar, la
evolucidn estelar, la cinematica y la dindmica de sistema estelares con /N pequeno,
formacion y evolucién de estrellas dobles y multiples, estrellas variables, estrellas
azules errantes y otros tipos de objetos exdticos en cimulos. Los cimulos estelares
en general, y los abiertos en particular, son herramientas clasicas en la investigacién
tanto de la dinamica Galdctica como de la astrofisica estelar y han sido usados tradi-
cionalmente en la determinacién de distancias, edades y abundancias metdlicas de las
distintas poblaciones Galicticas y de sus gradientes a través del disco Caléctico. Por
otra parte, al tratarse de muestras de estrellas con la misma composicién quimica e
idéntica edad, son los bancos de prueba idéneos a la hora de verificar la bondad de

los modelos de evolucidn estelar. Por tltimo, los ciimulos son los hogares de objetos



estelares curiosos que, como las cefeidas, las estrellas peculiares, etc, son de gran
interés tedrico.

Aunque puede obtenerse una cantidad relativamente amplia de informacién
observacional sobre la situacién actual de estos objetos, resulta practicamente impo-
sible predecir en que sentido evolucionaran o cémo eran en el pasado dnicamente a
partir de esos datos. La causa principal de esta limitacién son los enormes lapsos
temporales asociados a los procesos evolutivos caracteristicos de los ctimulos estela-
res. Afortunadamente, las interacciones entre las estrellas que los constituyen estan
gobernadas por las Leyes de Newton, por lo que es posible plantear sus ecuaciones del
movimiento y resolverlas numéricamente, estudiando de esta forma su evolucion a lo
largo del tiempo. Sin embargo, hubo que esperar a la aparicién de las computadoras

para que esta posibilidad tedrica se convirtiese en un hecho factible.

1.2 Dinamica Estelar Experimental

Los cimulos estelares se pueden contar entre los objetos méis bellos y espectaculares
que pueden observarse a través de un telescopio. Aunque sus imdagenes parecen
transmitir una sensacion de quietud y reposo, en elios estan teniendo lugar violentos
procesos dindamicos, muchos de los cuales generan gran parte de las emisiones de
alta energia observadas. Sin embargo, en la mayor parte de los casos, las escalas
temporales en que se desarrollan estos fenémenos son tan grandes que el recurso a la
simulacién numérica es la tnica via para alcanzar un conocimiento profundo de este
tipo de sistemas.

Con el fin de situar el presente trabajo en el marco de las investigaciones
realizadas en este campo, en esta seccién se resume de forma breve el trabajo llevado
a cabo desde los afios 60, en que se comenzd a abordar numéricamente el estudio de
los climulos, hasta nuestros dias, en los que ya han sido introducidos en los modelos
un buen nimero de fenémenos astrofisicos de gran importancia en la evolucion de

estos objetos como, por ejemplo, la pérdida de masa debida a la evolucidn estelar, la



formacién de sistemas miltiples, la presencia de binarias primordiales, etc.

1.2.1 Perspectiva histérica

La fuerza gravitatoria ejercida entre dos masas puntuales viene descrita por la Ley de
la Gravitacién Universal de Newton. La obtencion de las trayectorias'de las particulas
para este problema, es decir la resolucién de las ecuaciones del movimiento, es simple.
El problema de dos cuerpos, como se le conoce en la literatura cientifica, es el dnico
de este tipo con solucion analitica. El problema de tres cuerpos es el siguiente en
orden de complejidad pero, desafortunadamente, en este caso no se puede obtener
una solucién de las ecuaciones del movimiento en forma cerrada; tan sdlo es posible
aproximarse a la solucién a través de series funcionales de convergencia muy lenta.
’ !

Algunas variantes del problema de tres cuerpos, como el problema restringido circular
o el de Hill si tienen, en cambio, solucién analitica (Marchal 1990). La situacién mas
general serfa aquella que incluyese NV cuerpos en interaccién gravitatoria. A este
problema se le denomina problema de N-cuerpos y la primera persona que propuso
encontrar una solucién general al mismo fue el mateméatico Weierstrass en el siglo
pasado. A finales de siglo Bruns (1887} y Poincaré (1896) habfan excluido ya ciertos
tipos de soluciones analiticas al problema.

Las ecuaciones del movimiento en el problema de N-cuerpos vendrian dadas

por:

(1.1) — G m; Z (7 r;),j £i, i=1,...,N,

donde el sumatorio se extiende sobre las otras N — 1 masas. Parece légico pensar que
si el problema de tres cuerpos carece de solucién analitica tampoco se podra resolver
en forma cerrada el problema mas general. La tnica forma satisfactoria de abordar
el estudio del sistema de ecuaciones descrito por la expresioén (1.1) es la simulacién
numérica con la ayuda de computadoras. El desa.rrolio de estos dispositivos elec-

trénicos ha permitido incrementar notablemente la comprensién global del problema



de N-cuerpos y profundizar en los detalles particulares de la dindmica de los cimulos
estelares. La posibilidad de efectuar este tipo de experimentos numéricos ha dado
lugar al nacimiento de una nueva rama de la Astrofisica conocida como Dindmica

Estelar Experimental.

1.2.2 Los comienzos

En teoria, llevar a cabo una simulacién de este tipo puede parecer una tarea sencilla.
Se generan unas cuantas masas puntuales sometidas a sus mutuas interacciones gra-
vitatorias descritas por la ecuacién (1.1) y se resuelven numéricamente las ecuaciones
del movimiento, obteniéndose las trayectorias. En la practica las cosas se compli-
can; para que una simulacién tenga sentido fisico deben verificarse ciertas leyes de
conservacién, entre ellas la de la energfa (si no se consideran procesos disipativos).
Encontrar métodos numéricos de integracion precisos y exactos para resolver las ecua-
ciones del movimiento no es dificil, pere si lo es, y mucho, hacer qué esos resultados

se obtengan en un tiempo razonable.

Los primeros estudios numéricos se remontan a 1958, afio en el que Sebastian
vou Hoerner, por aquel entonces en la Universidad de Gotinga (Alemania), llevd a
cabo unas simulaciones de pequefios climulos de 16 estrellas. Estaé primeras simu-
laciones proporcionaron una idea cualitativa de los procesos que tienen lugar en los
climulos estelares: formacién de sistemas binarios, triples y de multiplicidad supe-
rior, cuasicolisiones y escape de estrellas del sistema. A finales de los afios 60 otros
investigadores, como S. J. Aarseth y T. van Albada, habian llevado a cabo estudios
similares a los de von Hoerner y ampliado sus resultados. El procedimieﬁto utilizado
en estos primeros trabajos fue, a grandes rasgos, el descrito anteriormente, es el tinico
autoconsistente y se le conoce como Método Directo en simulaciones de N-cuerpos.
La principal ventaja de esta aproximacion al problema es que no se hacen hipétesis de

partida sobre la dinamica del sistema, preservandose toda la fisica subyacente, y su

principal desventaja era el elevado tiempo de ejecucidon que requeria una simulacién



que hiciese uso de esta técnica. Hasta hace relativamente pocos aiios era inviable
abordar estudios con méas de mil estrellas. Como ejemplo, baste decir que cnando
se inicid esta tesis (hace menos de cinco afios) la duracién tipica de una simulacién
con mil estrellas era de una semana de CPU, actualmente es de menos de 12 horas
y simulaciones con 10* estrellas, como algunas de las presentadas aqui, requieren de
unos 40 dias de CPU en una méiquina como el CRAY-YMP de nuestra Universidad
(hace unos diez aiios la cifra hubiese ascendido a varios afios de CPU). Las computa-
doras de la serie HARP-3, desarrolladas en la Universidad de Tokio (Sugimoto et al.
1990; Makino et al. 1990; Okumura et al. 1992; Makino et al. 1993; Makino 1996,
1997), permiten simular ctimulos con N=32.000 en unos 3 meses. '

Por otra parte, a principios de los 60, D. Lynden-Bell y M. Hénon habfan
indicado, tras efectuar cilculos tedricos, que los cimulos evolucionarian de forma que,
al escapar gran parte de sus estrellas, las regiones centrales se contraerfan cada vez
mis, engendrando una singularidad de densidad infinita en el centro de los mismos.
Este fendmeno, denominado catistrofe gravotérmica, sélo ha podido ser constatadoen
una minorfa de cimulos globulares, lo que sugeria la existencia de é,lgfm mecanismo
dindmico que preservase a los ciimulos del proceso de contraccién. A finales de los 70,
Aarseth mostrd que la formacidn de un sistema binario muy masivo en el centro del
cimule facilitaba la detencién del colapso. Estas binarias disminuyen paulatinamente
su periodo y dominan las regiones centrales del cimulo, expulsando las estrellas
cercanas. La existencia de este tipo de binarias explicaria las emisiones de rayos X

observadas en algunos cimulos estelares, tanto galacticos como globulares.

1.2.3 Modelos conservativos

Hasta principios de los afios 80 ninguna simulacién que utilizase métodos directos
habia introducido el efecto de procesos como la pérdida de masa debida a evolucién
estelar o el intercambio de masa en estrellas binarias provocado por &l incremento del

radio de una o ambas de sus componentes. Este tipo de procesos alteran fuertemente



el comportamiento dindmico del cimulo, ya que la situacién apuntada en la seccién
anterior no es estable si se consideran procesos de pérdida de masa. En efecto, la
binaria masiva que se forma en el centro del climulo puede disociarse facilmente
durante un fenémeno de supernova en una o ambas de sus componentes. Un modelo
que no incluya los efectos de la evolucion estelar, puede calificarse como conservativo.
Junto a la posible formacion de estrellas binarias, triples o de multiplicidad superior,
el otro ingrediente importante en un modelo conservativo de un climulo estelar es la
inclusién del campo gravitatorio Galactico. Los climulos abiertos de nuestra Galaxia
sufren la interaccion de las fuerzas de marea del bulbo galictico ¥ esto influye en
los procesos que dan lugar a su desintegracion. Asi, diversos antores sefialaron que
la presencia del campo gravitatorio Galictico facilita el proceso de escape de las
estrellas puesto que mds alld de una distancia superior a un cierto valor, la atraccién
del centro Galactico supera la generada por el campo gravitatorio medio del propio
cimulo. A esta distancia se la conoce como radio de las fuerzas de marea.

Por otra parte, un porcentaje importante de los estudios efectuados hasta los
anos 80 no incluian la existencia de un espectro de masas inicial para las estrellas
del cimulo; es decir, todas las estrellas del ciimulo tenfan la misma masa (modelos
monocomponentes). Esta suposicion es muy poco realista y tiene consecuencias tras-
cendentales en los resultados, sobre todo en los tiempos de vida medios de los cimulos
obtenidos a partir de las simulaciones. Si todas las estrellas tienen la misma masa,
las interacciones gravitatorias entre estrellas individuales son muy poco efectivas y
una estrella tarda mucho tiempo en obtener la energla necesaria para abandonar el
ciimulo, ain en presencia de un campo gravitatorio externo. Para estos modelos,
los lapsos temporales necesarios para que el cimulo desaparezca son anormalmente
elevados (hasta 10 veces el valor que podria deducirse a partir de los datos obser-
vacionales}). La introduccién de un espectro inicial de masas cambia dristicamente
la situacidn; las estrellas de mayor masa interaccionan con las de menor masa ab-

gorbiendo energia de las mismas hasta alcanzar la equiparticion. De esta forma las



estrellas masivas adquieren cada vez mas energia potencial y menos cinética lo que
hace que pueblen preferentemente las regiones centrales del cimulo, mientras que las
estrellas poco masivas incrementan su energia cinética situandose preferentemente en
las regiones externas. De este modo se desarrolla una estructura dual nicleo-halo,
en la cual las regiones del nicleo, preferentemente pobladas por estrellas masivas,
sufren frecuentes incursiones por parte de las estrellas menos masivas del halo o co-
rona, lo que provoca que éstas se hallen cada vez menos ligadas al cimulo debido a
su ganancia de energia cinética y consiguiente incremento de velocidad. Esta vision
global de la evolucién dindmica de un cimulo tan sélo serfa valida para cimulos
formados por estrellas poco masivas o para los primeros instantes de la evolucién de
cimulos reales en los que alin no se ha producido una importante pérdida de masa
debida a evolucidn estelar. Junto al campo gravitatorio galactico existen otros efectos
externos que pueden incluirse en las simulaciones, como las perturbaciones debidas
a nubes moleculares. La interaccion de un ciimulo estelar con una nube de gas puede
destruir el cimulo facilmente y de esta forma se explicaria el ndmero relativamente
bajo de cimulos estelares abiertos detectados (Terlevich 1987). FEste fendmeno es
particularmente relevante para distancias galactocéntricas inferiores a 5 kpc.
Aunque los efectos de un espectro de masas sobre la dinamica de los cimulos
estelares han sido estudiados desde los primeros dias de los estudios numéricos, ha si-
do a partir de los anos 80 cuando se han realizado estudios de forma mas sistematica.
Un conjunto de trabajos méds antiguos habian combinado, en muchos casos, las apro-
ximaciones numérica y tedrica al problema (Michie 1963; Spitzer 1969; Hénon 1969,
1971; Spitzer y Hart 1971b; Saslaw v De Young 1976; Aarseth 1974; Spitzer y Shull
1975; Angeletti y Giannone 1977a, b) obteniendo los ritmos de escape y senalando
la importancia de las binarias y de la pérdida de masa. Ya en los 80, Larson (1984)
estudié el modelo de un cimulo con dos grupos de masa en la etapa posterior al
colapso inicial; Inagaki (1985) estudié también sistemas con dos grupos de masas

principalmente en la vertiente de la equiparticion de la energia; Inagaki y Saslaw



(1985) hicieron un estudio numérico sistematico de cimulos multicomponentes uti-
lizando las técnicas de Fokker-Planck desarrolladas por Cohn (1980) y un espectro
de masas de ley de potencias simple; Stoddlkiewicz (1985) llevé a cabo simulaciones
de cimulos globulares utilizando técnicas de Monte Carlo y una funcion de masas de
ley de potencias simple; Terlevich (1983, 1985, 1987) incluyé el efecto de diferentes
exponentes para la funcién inicial de masas en el comportamiento:dinamico de los
climulos estelares; de la Fuente Marcos (1993) realizé un estudio preliminar acerca de
los efectos de diferentes funciones iniciales de masas sobre la dindmica de los cimulos,
continuando el estudio en de la Fuente Marcos (1995) de una forma mds sistemati-
ca; por iltimo, Lee y Goodman (1995) estudiaron la influencia de una funcién de
masas salpeteriana sobre el ritmo de evaporacidn de cimulos globulares sometidos a
la accién del campo gravitatorio galdctico, en la fase de postcolapso. De los traba-
jos anteriormente citados sélo unos pocos (Terlevich 1983, 1985, 1997; Stoddlkiewicz
1985; de la Fuente Marcos 1993, 1995; Lee y Goodman 1995) han tenido en cuenta

la. existencia de un espectro de masas realista.

1.2.4 Procesos de interés astrofisico

Las estrellas que no pertenecen a un sistema binario, evolucionan desde un radio
relativamente pequefo, cuando se encuentran en la Secuencia Principal hasta otro
notablemente mayor, cuando se transforman en gigantes en las tdltimas etapas de su
evolucién. La duracién de la vida de una estrella disminuye conforme aumenta su
masa inicial; es decir, cuanto mas masiva es una estrella, tanto mas rapida serd su
evolucién. Alrededor del 80% de la vida de una estrella transcurre en la Secuen-
cia Principal del Hidrdgeno, el restante 10-20% discurre mientras la estrella es una
gigante. Dependiendo de su masa, al finalizar la fase de las gigantes, puede despren-
derse de sus capas mds externas dando lugar a una nebulosa planetaria para generar
posteriormente una enana blanca (si la masa de la estrella progenitora es inferior a

unas 8 Mg} o sufrir una explosién supernova (si la masa es superior o igual a 8 Mg)



dando lugar a una estrella de neutrones o pulsar (o a un agujero negro, segin sea la
masa de la estrella progenitora). La inclusién de procesos como la pérdida de masa
debida a evolucidn estelar afecta drasticamente a la evolucién de log cimulos estela-
res. La primera consecuencia de la inclusién de la evolucidn estelar en los modelos es
una fuerte diferenciacién entre ciimulos con bajo contenido estelar :y aquellos otros
fuertemente poblados. Para los primeros se observa una aceleracién en su evolu-
cién, mientras que para los segundos se aprecia la tendencia contraria. Este tipo de
comportamiento diferencial dependiente de la rigueza del cimulo ha sido puesto de
manifiesto recientemente por el autor de esta tésis y serd analizado en profundidad
en el Capitulo 5.

En los dltimos afios, el estudio de los procesos de intercambio de masa en
binarias ha permitido analizar en detalle fendmenos de alta energfa que tienen lugar
en las regiones centrales de los cimulos estelares, asi como los procdesos de fusién y
las colisiones estelares que originan objetos exdticos como los de Thorne—Zytkow o
las estrellas azules errantes. En el caso de las estrellas dobles, la evolucion estelar
no es tan simple de introducir en los cdleulos, y sélo recientemente se han obtenido
progresos (Aarseth 1996a; Portegies Zwart 1996; Aarseth et al. 1997). Si dos estrellas
estin ligadas, la presencia de una compaiera limita el tamafo maximo que una
estrella puede alcanzar durante su evolucién hacia la rama de las gigantes, antes
de verse fuertemente influenciada por la presencia de su compailera. Este radio, a
partir del cual comienzan las interacciones, recibe €l nombre de radio de Roche. 5i
la separacidn orbital entre las componentes del par se reduce como. consecuencia de
una perturbacidn externa o si la estrella mds masiva se expande al evolucionar fuera
de la Secuencia Principal, una de las componentes (la mds masiva en el dltimo caso)
puede desbordar el limite de Roche. Parte de la masa que desborda cae hacia la
compaibera, el resto abandona el sistema sin interaccionar con él.- Si la masa que
abandona el sistema no es muy elevada, sus efectos sobre la dinamica del ciamulo

seran despreciables,
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El efecto de la pérdida de masa sobre la dindmica de los cimulos comenzé a
estudiarse a finales de los afios 70. Los primeros modelos consideraban dnicamen-
te un espectro de masas discreto, con dos o tres grupos de masas, en lugar de una
funcién de masas continua. Por tanto, todas las estrellas correspondientes al mismo
grupo evolucionaban al mismo tiempo (Heggie 1980a, b), dando lugar a enanas blan-
cas de masa apropiada. Terlevich (1983, 1985, 1987) utilizé métodos directos y un
algoritmo de pérdida de masa instantdnea para confirmar que ésta juega un papel
dominante en la evolucién dindmica de los cimulos. Sus resultados muestran que la
pérdida de masa afecta al tiempo de vida medio de los cimulos y al comportamiento
dindmico de las binarias, encontrando ademds que las regiones centrales de los ciimu-
los se expanden a causa de la misma. El autor {(de la Fuente Marcos 1993) llevd a
cabo también un pequefio estudio que confirmé las conclusiones dé los trabajos de
Terlevich, enfatizando la importancia de las explosiones de supernm}a en las binarias
de las regiones centrales de los cimulos con pocos miembros. La inclusién en las
simulaciones de fracciones significativas de binarias primordiales, es decir sistemas
binarios ya formados en el momento de la aparicién del cimulo, ha permitido la ex-
plicacion de la elevada fraccién de sistemas binarios y de multiplicidad superior que

pueden observarse en la vecindad solar.

1.3 Observaciones de ciimulos abiertos

Desde el punto de vista observacional las cuestiones mds importantes estdn, en su
mayor parte, relacionadas con las ya mencionadas en simulaciones. Durante muchos
afios, la aparente falta de estrellas poco masivas en climulos abiertos ha sido una
cuestién de gran importancia (van den Bergh y Sher 1960; van den Bergh 1977).
Las simulaciones (Aarseth 1971; Aarseth y Woolf 1972; Terlevich 1987) permitieron
constatar que aunque efectivamente existe una tendencia pequeia, pero significativa,
a que las estrellas menos masivas abandonen el cimulo antes que las masivas, este

proceso depende realmente de la riqueza del cimulo. Este comportamiento estd liga-
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do profundamente a la universalidad de la funcién inicial de masas; tema este bastante
controvertido, ya que una gran mayoria de investigadores abogan por tal universali-
dad, mientras que un grupo menor sugiere que dicha funcién depende fuertemente de
las caracteristicas fisicas del medio ambiente de formacidn estelar, particularmente
de la temperatura. La mejora en los medios observacionales {(aparicion de las cima-
ras CCD) parecié haber resuelto la controversia en favor de los primeros, ya que
en una gran mayoria de cimulos fueron detectadas estrellas poco masivas en canti-
dad suficiente. Sin embargo, un tipo especial de cimulos, los pobremente poblados,
continuaban mostrando una incontestable carencia de estrellas poco masivas, atin en
los estudios llevados a cabo con la mds moderna instrumentacién. La existencia de
estos objetos parecia confirmar la no universalidad de la funcidén inicial de masas;
sin embargo, las simulaciones presentadas en este trabajo indican que, en el caso de
ciimulos pobremente poblados (un centenar de estrellas o menos), la tasa de escape
para estrellas poco masivas es significativamente superior a la de las masivas, lo que
permitiria explicar los resultados observacionales.

Otra cuestién de indudable interés astrofisico es la cuantia del porcentaje de
binarias en ciimulos estelares abiertos. Al contrario que en los globulares, se ha
descubierto un elevado nimero de sistemas binarios en cimulos estelares abiertos.
Sin embargo, el porcentaje de binarias en la vecindad solar parecé ser superior al
50% lo que impondria severas restricciones a la fraccidn de binaria§ que deberia ser
observada en cimulos abiertos, suponiendo que parte de las estrellas que se observan
hayan nacido en ellos.

Otro tema de gran importancia es el destino final de los ciimulos abiertos de
nuestra Galaxia. Es evidente que gran parte de los cimulos formados en los iltimos
cientos de millones de afios deberian mostrar aiin una poblacién de unas pocas decenas
de miembros. Se conocen muy pocos de estos objetos (restos o remanentes de cimulos
estelares abiertos), debido a que en muchos casos las estrellas que los forman son muy

debiles (de los dltimos tipos espectrales).
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Recientemente, se han propuesto nuevos objetos candidatos a que en ellos se
encuentre la masa perdida que no se encuentra observacionalmente como materia
luminosa. Las concentraciones compactas de objetos bariénicos serian cimulos de
estrellas muy poco masivas (quizds enanas marrones). Como se ha sefialado pre-
viamente, los ciimulos estelates con todas sus componentes de la misma masa son
extraordinariamente estables y ademds extremadamente dificiles de detectar en el

caso de contener objetos subestelares debido a su bajo brillo superficial intrinseco.

1.4 Este trabajo

El propasito de esta tesis es analizar la evolucién dindmica de estej tipo de objetos
astrofisicos haciendo uso tanto de ta teorfa como de la simulaciéﬁ numérica. La
consistencia de los resultados obtenidos sera contrastada en lo posible con los datos
observacionales disponibles actualmente.

Esta tesis, incluye tres primeros capftulos (considerando el presente) de cardcter
introductorio en los que se sitia el presente trabajo en el marco de la Dindmica Es-
telar, y se repasa someramente la terminologia que serd ampliamente usada en los
capitulos posteriores. Ademds, se indican, y justifican en su caso, el tipo de aproxi-
maciones realizadas v se describen los procedimientos de cdlculo empleados.

A continuacién se pasa al andlisis de los resultados obtenidos. Los capitulos 4
al 6 proporcionan una perspectiva global de los mismos; por el contra;rio, los capitulos
7 al 11 se detienen en aspectos mds concretos: el Capitulo 7 desarrolla un modelo
semianalitico del ritmo de escape de los climulos; en el Capitulo 8 se estudia la
formacion de sistemas miiltiples; el Capitulo 9 se dedica al estudio de los restos; en
el Capitulo 10 se realiza la sintesis de diagramas de Hertzsprung-Russell teéricos y
en el Capitulo 11 se analizan las relaciones entre los cimulos abiertos y la dindamica
Galéctica.

Por dltimo, el Capitulo 12 serd dedicado a formular las implicaciones astrofisi-

cas de los resultados obtenidos, extrayéndose las conclusiones pertinentes.
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Capitulo 2

Modelos de cimulos

2.1 Introduccién i

Este capitulo estd dedicado a exponer la terminologia empleada en el resto de las
secciones, prestdndose especial atencién a los conceptos tedricos mas importantes y
a las hipotesis implicitas en los cdlculos numéricos, asi como a la posible justificacién
de las mismas.

Cuando un sistema de masas puntuales en interaccién gravita:toria evoluciona,
lo puede hacer de dos formas notablemente diferentes. Puede sufrir un proceso de
relajacién violenta (Lynden-Bell 1967; Saslaw 1969, 1973) en una ‘escala temporal
del orden del Tiempo de Caida Libre en el sistema. En el transcurso de este tipo
de proceso, la evolucidn del sistema de N-cuerpos puede considerarse como ausente
de colisiones y puede describirse con la ecuacién de Boltzmann no%colisional tipica
de los gases, estando las trayectorias de cualesquiera par de particulas ausentes de
correlacién alguna. Por otra parte, puede sufrir un proceso de relajacién colisional
(Jeans 1929; Chandrasekhar 1942) en una escala temporal del orden de N/logN.
Este fenémeno conduce a la formacién de un nicleo denso rodeado por un halo extenso
con una distribucién de velocidades menos isétropa que en el niicleo. Durante el

proceso, se genera un flujo radial de masa hacia las regiones periféricas del sistema y
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otro flujo de energia gravitacional de ligadura hacia el ndcleo. El estado final de este
proceso es la formacién de una binaria extremadamente energética en las regiones
centrales del sistema. Durante la relajacion colisional se produce uﬂa correlacién no
despreciable entre las trayectorias de los distintos pares de particulas ya que tienen

lugar encuentros hiperbélicos entre las mismas.

2.2 El Tiempo de Relajacion

De todos los mecanismos que conducen la evolucion de los ciimulos, la relajacion co-
lisional o relajacidn de dos cuerpos es el que se propuso en primer lugar. Consiste en
el intercambio de energia que se produce durante las aproximaciones a corta distancia
entre pares de estrellas del ciimulo. El efecto acumulado de multitud de estas inte-
racciones puramente gravitacionales gobernaria la dindmica de los c{imulos, teniendo
esta lugar de forma tal que el sistema evoluciona sin alejarse mucho del equilibrio.
En 1929, Jeans realizd una primera estimacion cuantitativa de esta escala temporal;
sus resultados fueron mds tarde refinados v ampliados por Chand;rasekhar (1942).
La escala temporal en la que este mecanismo opera recibe el nombre de Tiempo de
Relajacidn, definido por Spitzer (1987) como: |

0,065 < v? »3/2

2. . = : , '
1) ! p <m> G%In(0,4N) |

donde < v? > es la velocidad cuadrética media de las estrellas del cimulo, p es la
densidad espacial media del cimulo, < m > es la masa media de las estrellas del
ciimulo, G es la constante de la gravitacién universal y N es la poblacién del cimulo.
El coeficiente numérico de la férmula anterior y el argumento del logaritmo pueden
variar ligeramente segiin sean las hipétesis utilizadas en el calculo de la variacién de
las velocidades durante el encuentro de un par de estrellas. Adem::is,i esta escala tem-
poral depende del espectro inicial de masas y de la posible presencia de subciimulos
dentro del propio ciimulo. Esta es la escala temporal tipica en que obera la relajacion

colisional.
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En la expresion (2.1) aparece un cierto nimero de magnitudes que son locales;
es decir, dependen del punto del cimulo que se esté considerandb y ademds son
funciones del tiempo, por lo que el perfodo de relajacién no es ni mucho menos
constante durante la evolucién del ctimulo, ni es igual en cualquier regién del mismo.
Su valor es pequeno para las regiones centrales del sistema y mucho mayor para
aquellas cercanas al radio de las fuerzas de marea. En muchos caigos se considera
méas informativa otra magnitud denominada tiempo de relajacion medio, que es el
correspondiente a la regién del cimulo que contiene la mitad de la masa del mismo,
cuyo radio puede denominarse radio medio, R,,. Siguiendo a Spitzer (1987), esta
escala temporal viene dada por:

M2 Ry
<m> GY2In (0,4 N)’

(2.2) tem = 0.138

donde M es la masa total del cimulo.
La otra escala temporal empleada de forma asidua en el estudio de la dindmica
de los climulos estelares es el Tiempo de Caida Libre, Tiempo Caracteristico o Tiempo

Propio del cimulo, definido generalmente por:

2R

" I

(2.3) ty, =
donde R es una medida del tamafio tipico del sistema y v es la velocidad media de
las estrellas del mismo. Luego esta escala temporal, mide el tiempo que tardarfa una
estrella tipica del cimulo en atravesarlo de un extremo a otro. Es la escala temporal

tipica en que opera la relajacién violenta. Usualmente se escoge R como el radio

virial definido por:
(2.4) R = -GM?*)2E, .

donde F es la energia potencial total del sistema, excluyendo las energias de ligadura
de cualesquiera binarias primordiales. El radio virial es comparable con el radio

medio del cimulo. Utilizando la expresién de la velocidad cuadritica media de las
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estrellas del cimulo (/G M/ R, ), el Tiempo Propio puede escribirse como:
(2.5) t,(afios) = 4,2 x 107(Mg/M)"* (R [pc)/?,

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

Estelar Experimental.

2.3 Equiparticion de la Energia y Segregaci(’):n de Masa

El fenémeno de la relajacion diferencia a las estrellas del cimulo segin su masa,
provocando una tendencia a la equiparticién de la energfa cinética de modo que las
esirellas de mayor masa tienden a ceder parte de su energia cinética a las estrellas
menos masivas cuando sufren interacciones gravitatorias con ellas. Debido a ello, las
estrellas mas masivas tienden a ocupar las regiones centrales del cimulo, ya que estan
mads ligadas a el, y las estrellas menos masivas muestran tendencia a situarse en las
regiones periféricas del mismo, el halo. Al proceso por el cual todas las estrellas del
cimulo tienden a alcanzar la misma energia cinética se le denomina;equiparticién de
la energia y tiene lugar en una escala de tiempo del orden del Tiempo de Relajacion.
Al fenémeno asociado que provoca que las estrellas masivas ocupen las regiones cen-
trales y las menos masivas las periféricas se le conoce como segregacion de masa o
estratificacién de masa. La escala temporal en la que este proceso.opera puede ser
estimada con ayuda de la siguiente expresién obtenida por Spitzer (1987} para el caso

de un cimulo con dos grupos de masas:

(2.6) . 0028 (< vi > + < vl »)3/?
’ e mymg pG? In0,4 N !

donde los subindices se refieren a los dos grupos.

Junto a estos procesos hay que mencionar otro més, que en cierto modo
compite con la equiparticién. Si una estrella con una cierta masa m se mueve a través
de un sistema homogéneo de estrellas, y se desprecia el efecto de la antogravitacién del

sistema, el movimiento de cada estrella estd determinado dnicamente por la fuerza
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ejercida por m. Bajo esta aproximacién, la suma de las variaciones de velocidad
radial es nula, pero la de la velocidad tangencial no, obteniéndose una contribucién
que da lugar a que la masa m sufra una paulatina deceleracién qué va frenando la
estrella hasta que ésta alcanza el centro del sistema. Este fenémeno'se conoce como
Friccién Dindmica . La escala temporal en que opera este proceso depende de muchos
factores, incluida la densidad espacial del sistema, por lo que es imposible obtener
ura expresién genérica. Sin embargo, esta escala temporal puede escribirse como:

T'Z'U

2.7 t -
(2.7) o<

siendo r la distancia cumulocéntrica y v la velocidad de la estrella de masa m. La

importancia de la Friccién Dindmica es mayor para las estrellas mas masivas.

2.4 Dinamica de las estrellas dobles

En muchos de los modelos, cuyos resultados se van a presentar, se ha incluido una
cierta poblacién de binarias iniciales; ademas, incluso en los modelos que inicialmente
no incluyen binarias entre sus componentes se produce la formacién, en una corta
escala de tiempo, de un pequeilo nimero de sistemas dobles. El comportamiento y
relevancia dindmica de las binarias en los cimulos se diferencia radicalmente segiin
sea su energia de ligadura (Heggie 1972, 1975, 1980a). Se dice que una binaria es
blanda (soft) si su energia de ligadura es menor que la energia cinética media local
por estrella, y se habla de binarias duras (hard) en caso contrario . Dado que la
energia de ligadura de una binaria con las dos estrellas de la misma masa es (en valor
absoluto) Ey = Gm?/2ay, siendo a; el semieje mayor de la binaria, y que la energia
cinética media de una estrella, en virtud del Teorema del Virial, puede escribirse
como F, = GNm?/2R,;,; la condicién aproximada para que una estrella doble de un
cimulo pueda considerarse como dura es que su semieje mayor sea: ap < R.ir/N.

Si se considera un sistema de unidades en el que G =1, F = -1/4, M = 1y
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< v?2 >=1/2, el semieje de la binaria es:

1
N ANE, '

(2.8) ap

v el periodo orbital:

(2.9) 1, = Y2
b

En ausencia de binarias iniciales, se produce la formacién de un cierto nimero
de binarias blandas. Estas binarias son de corta vida y su influencia sobre la dindmica
de los cimulos es despreciable. Sin embargo, una binaria blanda puede endurecerse
tras un nimero de encuentros con otras estrellas del cimulo (10-20 encuentros en
media). Las binarias duras son extremadamente importantes para la dindmica de
los ciimulos ya que pueden perdurar durante lapsos de tiempo comparables con el
Tiempo de Desintegracién del propio cimulo, siendo por tanto muy estables. Iistas
binarias pueden llegar a contener una fraccién muy significativa de la energia total
de ligadura del cimulo. '

Las binarias blandas se forman en procesos puramente dindmicos. La simple
consideracién de la conservacién de la energia, permite concluir que es imposible que
una de estas binarias se forme en un encuentro de dos cuerpos tal como el considerado
en el proceso de relajacién colisional. Para la formacién de una binaria blanda es
necesario, como poco, un encuentro de tres cuerpos (si no se recurre a la existencia
de procesos disipativos en el interior estelar), de forma que la tercera estrella recoja
el exceso de energia que permita a las otras dos constituir un sistema ligado. Una
vez que se tiene un sistema ligado, se pueden producir ficilmente encuentros entre
binarias y estrellas sin compaiiera. El resultado de un encuentro de tres cuerpos de

este tipo puede ser uno de los siguientes:

1. Formacién transitoria de una configuracién triple (difusién resonante). Este

proceso no es el que conduce a la formacién de un sistema jerdrquico triple
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(y por tanto ligado); para que tenga lugar este proceso, es necesario que una

cuarta estrella absorba el exceso de energfa.

2. Destruccién del sistema binario (ionizacién). La probabilidad de destruccion

de las binarias blandas es independiente de su excentricidad inicial.

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

incidente (intercambio).

4, Situacién final igual a la inicial (encuentro hiperbdlico). En este proceso se
puede producir tanto un incremento de la energia de ligadura de la binaria
(endurecimiento) como una disminucién (ablandamiento) dependiendo de si la
masa del tercer cuerpo es mayor o menor que la de las cofnponentes de la

binaria.

La escala de tiempo tipica en que tiene lugar el endurecimiento de una binaria blanda
es (Heggie 1974): |

N?

2.1 le = —t,,

si el Tiempo de Relajacién es t,. = (0,1N/LnN)t,, se observa qué para N > 6 el

valor dado por (2.10) es menor que el propio Tiempo de Relajacion,

2.5 Hipdtesis implicitas

En esta seccién se comentarin y justificardn, en su caso, las principales aproxima-
ciones e hipdtesis implicitas en los modelos numéricos que van a ser analizados en
los siguientes capitulos. En primer lugar se considerara el controvertido tema del
orden en que se produce la formacién estelar, cuestion esta de capital importancia.
para los modelos que incluyen los efectos de la Evolucién Estelar. En segundo lugar
se analizardn los efectos de la posible existencia de segregacién de masa inicial; es

decir, que las estrellas de una determinada masa se formen preferentémente en alguna
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region (central o periférica) del cimulo. A continuacién se discutiiré, el tema de la
densidad espacial y mésica inicial. En dltimo lugar, se justificara la no inclusién de
estrellas externas al cimulo en los célculos. Las aproximaciones realizadas para el
campo gravitatorio Galdctico serdn analizadas en el capitulo siguicnte. Ademds de
estas hipétesis principales, deben incluirse algunas otras de menor entidad que se co-
mentardn a continuacién. No se ha considerado la presencia de nubes moleculares, ya
que sus efectos son menores que los del campo gravitatorio galactico (Bouvier 1971;
Wielen 1971; Terlevich 1987)., Tampoco se consideraran los efectos del remanente
gaseoso resultante de los procesos de pérdida de masa debida a evolucién estelar; el
gas abandonard el cimulo sin efecto sobre las otras estrellas del mismo. En ciimu-
los reales, el gas escapa directamente o es absorbido por el medio interestelar. Por
tltimo, tampoco se considerard el efecto del intercambio de masa en binarias. Este
proceso no afecta realmente a la energia del cimulo, ya que este rnalteria] no escapa
del mismo; sin embargo, las binarias suelen ocupaf las regiones centrales del ciimulo
conforme éste evoluciona, y por tanto sus efectos pudieran ser signiﬁcativos. Actual-
mente, la inclusién de estos procesos en simulaciones numéricas se halla en un estado

muy avanzado (Aarseth 1996a).

2.5.1 Formacién esteiar

En los célculos se supondra que todas las estrellas inician la fase de lla, combustion del
hidrégeno (Secuencia Principal del Hidrdgeno, en adelante SPH) al mismo tiempo.
Sin embargo, cuando las estrellas nacen en una nube molecular dada, las de menor
masa se contraen m4s lentamente hacia la SPH. Las estrellas de mayor masa se con-
traen mucho mds rapidamente que las menos masivas, por lo que se espera que inicien
la SPH primero. En este trabajo se supondrd que para un mismo tierﬁpo de comienzo
de la SPH, las estrellas menos masivas se forman antes que las masivas, con lo que
ambas iniciarfan las reacciones nucleares en la misma época. Aunque el orden en

que se produce la formacidn estelar estd lejos de ser satisfactoriamente comprendido,
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algunas teorias (Hayashi 1966) predicen que las estrellas de menor masa se forman
primero y cuando la temperatura de la nube sufre un ligero incremento causado por el
inicio de las reacciones nucleares en las estrellas menos masivas, cor:nienza, la forma-
cién de las estrellas mds masivas a partir de la fragmentacion de la nube progenitora.
Ademis existen algunas evidencias observacionales que favorecen cjlicha conclusion
tedrica (Herbig 1962; Iben y Talbot 1966; Cohen y Kuhi 1979; Adé.ms et al. 1983;
Strom 1985); es decir, que las estrellas de menor masa se forman ahtes y a lo largo
de un intervalo de tiempo mayor que las menos masivas. Sin embafgo, existen otras
evidencias observacionales que sugieren la interpretacién opuesta; en los diagramas
H-R de ciimulos muy jévenes (NGC 2264, NGC 6530, la Nebulosa de Orion o las
propias Pléyades) se ha encontrado que sélo las estrellas masivas han alcanzado la
SPH, mientras que las estrellas menos masivas se hallan todavia a la derecha de ella.
Parece ser que estas estrellas estarfan todavia en la fase de contraccion y no habrian
iniciado atdn las reacciones nucleares. De hecho parece que los resultados contrarios
descansan en las trazas evolutivas tedricas pre-SPH. Recientemente, Zinnecker y sus
colaboradores (1993) han puesto de manifiesto que aunque las estrellas menos masi-
vas adquieren su masa final antes, necesitan mds tiempo para alcanzar la secuencia
principal de edad cero que las estrellas masivas; éstas tardan maﬂsj en acumular su
masa final, pero evolucionan mas rapidamente hacia la SPH. De hec;ho, todos las ob-
servaciones actualmente disponibles son consistentes con una formcfxcién simultanea

de estrellas de todas las masas (Stahler 1985; Schroeder y Comins 1988).

2.5.2 Segregacién de masa primordial

Otra cuestion de gran importancia es la posible presencia de una segregacién de
masa inicial en el climulo; es decir, la localizacién preferencial en una cierta region
del cimulo de las estrellas de una determinada masa. Parece que la segregacién de
masa pudiera estar presente ya en los primeros fases de la evolucién de los ciimulos

estelares, segiin se desprende de las imagenes en el infrarrojo (Lada y Lada 1991).
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Si se aplica el Criterio de Jeans a una nube isoterma con condensacién central se
obtiene que las estrellas poco masivas deberian formarse en el centro idezl cumulo y las
masivas en la periferia. Sin embargo, en las regiones centrales de una nube molecular,
la escala temporal en la que tienen lugar las colisiones entre los glébulos gaseosos que
constituyen la nube es menor que la escala temporal de caida libre dentro de uno de
estos glébulos, por lo que cabe esperar que las estrellas masivas se formen cerca del
centro de la nube; los gébulos periféricos tienen una probabilidad signiﬁcativamenbe
inferior de sufrir una colisién, por lo que permaneceran con un tamafio menor gene-
rando estrellas de menor masa. Sin embargo, ésta no es toda la verdad, ya que la
formacion de estrellas masivas induce la generacién de frentes de choque que pueden,
a su veg, facilitar la formacién, en las inmediaciones de estrellas masivas, de otras de
menor masa. También las explosiones de supernova pueden inducir la formacion de
estrellas poco masivas. Dado que, actualmente, no existen pruebas concluyentes que
permitan afirmar categéricamente la existencia de segregacién inicial de masa en los

ciimulos, no se considerard este fenémeno.

2.5.3 Densidad estelar

La cuestién de la densidad espacial inicial en los cilculos tiene, bajo cierto punto
de vista, una importancia marginal, ya que en una escala de tiempo del orden del
Tiempo de Relajacién el sistema olvida las condiciones iniciales. La mayoria de los
modelos calculados tienen una distribucién espacial uniformemente esférica. Para
el caso de los modelos con N més grande, también se han empleado otras densida-
des: proporcional a la inversa del cuadrado de la distancia al centro del cimulo y
densidad de Plummer {1911} o politropo con indice de politropia igual a 5. Ambas
proporcionan configuraciones notablemente mas concentradas que el caso uniforme.
Los efectos de las diferentes densidades espaciales iniciales sobre la dinamica de los
modelos se restringen a las primeras etapas de la evolucién de los: mismos, siendo

la evolucién a largo plazo completamente similar. El principal efecto global es una
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ligera disminucién del tiempo de vida, para los modelos més concentrados. En cuanto
a la distribucién de velocidades iniciales, para los modelos uniforme y de Plummer
es tal que la configuracién inicial es de equilibrio; en el caso de la; otra densidad,
las velocidades son aleatorias, por lo que se parte de! no equilibrio. Debido a ello,
este tipo de modelos se desintegran antes. Excepto donde se diga lo contrario, los
resultados que se expondran en los capitulos 4 al 6 han sido produc;idos a partir de
configuraciones uniformemente esféricas. Otra cuestién que puede afectar de forma
profunda a las simulaciones es la posible presencia de subagrupaci(i)nes iniciales en
los cimulos. Este aspecto fue estudiado por Aarseth y Hills (1972) llegando a la
conclusién de que la evolucién a largo plazo de los modelos no era si:gniﬁcativamente
dependiente de la existencia inicial de subciimulos.

La cuestién de la importancia de la densidad de masa inicial es més delicada,
puesto que los modelos estdn sometidos al campo gravitatorio Galactico. Segiin sea
aquella, la influencia del campo externo varfa. Un valor tipico para la densidad de
masa media en un cimulo real es 1,3 Mg pc™3 (Lohmann 1971, 1976a, b, 1977a, b,
1979) con un rango de 0,5-3,2 para una muestra de 11 ciimulos. Para los modelos
con N < 750 se ha empleado la misma densidad estelar media pero no la misma
densidad de masa media. Para esos modelos, la densidad de masa media esta en el
rango 6-12 Mg pc—3. Estos valores son también consistentes con otros provinientes
de observaciones mds recientes (Margulis y Lada 1984; McNamara y Sekiguchi 1986;

Leonard y Merritt 1989; Liebert et al. 1994).

2.5.4 Estrellas de Campo

Los ctimulos abiertos aparecen rodeados por estrellas ajenas, en muchos casos, al
propio cimulo. En los modelos que se van a desarrollar se va a ignorar el efecto
que estas estrellas de campo puedan ejercer sobre el climulo. El posible efecto de las
estrellas de campo sobre la dindmica de los cimulos estelares fue estudiado por vez

primera por Rosseland (1928). Estas estrellas pueden perturbar el movimiento de las
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que componen el cimulo y, en principio, pueden transferir suficiente’'momento a una
estrella individual para que escape del campo gravitatorio del cimulo. De esta forma,
el ciimulo puede perder estrellas gradualmente. Sin embargo, la escala temporal en

0% afnos, mucho mayor

la que el cimulo se disiparia debido a este proceso es > 1
que el tiempo necesario para que un ciimulo abierto medio se desiptegre de forma
completa. Por tanto, en general, puede considerarse despreciable el efecto de las
estrellas de campo sobre la dindmica de los cimulos abiertos. No obstante, existen
cimulos abiertos con edades de varios miles de millones de afios; para este tipo de
objetos si serfa relevante la influencia de las estrellas de campo. De hecho, algunos

de los modelos que se van a presentar tienen tiempos de vida superiores a 6 X 10°

afios, por lo que para ellos podria haber una influencia significativa de este proceso.
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Capitulo 3

NBODYS5

3.1 Introduccién

En este capitulo se exponen brevemente las principales caracteristicas del programa
empleado para llevar a cabo los cilculos, con los que se obtienen los resultados cuyo
analisis constituye el nicleo de esta tesis. La discusién se concentrard principal-
mente, en las unidades y el método de integracién empleados en los cdlculos. En la
{iltima seccién se comentaran aspectos técnicos relacionados con los medios de célculo
utilizados.

NBODYS5 es un programa codificado en FORTRAN, desarrollado por el Dr.
S. J. Aarseth en el Instituto de Astronomfa de la Universidad de Cambridge (R.U.).
Dicho programa es fruto de la experiencia del Dr. Aarseth durante mas de 30 afios

en el campo de la Dindmica Estelar Experimental {Aarseth 1985, 1994, 1997).

3.2 Unidades

Ademis de las unidades naturales como el Radio Medio, el Tiempo Propio, etc, en la
presentacién de los resultados en Dindmica Estelar suele usarse el llamado sistema de

unidades estdndar normalizado (Heggie y Mathieu 1986) o unidades de N-cuerpos.

26



En este sistema la masa media es 1/N, el Radio Virial vale 1, G es 1, la unidad
de velocidad (velocidad cuadritica media) es 1/+/2, la energia total inicial tiene el
valor de -1/4 y el Tiempo Propio es 2v/2. En los restantes capitulos, a la hora de
mostrar los resultados se empleara el sistema de unidades estandar, excepto donde
se haga notar explicitamente. Por ejemplo, las longitudes seran medidas en parsecs
(3,085721 x 1018 m}); el tiempo, en muchas de las figuras, estard expresado en unidades
normalizadas (1/ V8 tp) ¥y en las restantes en afios julianos.

El sistema de unidades estdndar normalizado garantiza la maxima eficiencia
numeéricaen los calculos, aunque la principal razén para su utilizacién. es que facilita la
comparacién del trabajo realizado por los diferentes investigadores. La equivalencia

de este sistema de unidades con el S.I. es la siguiente: '

(3.1) UT. = 1,3% 10" N"Y2 (Mg/ < m »)Y? (R, /pc)*? s,
(3.2) U.L. = 3,1x10' (Ry,/pc) m, |
(3.3) UM. = 2,0x10° N (< m> /Mg) ke,

(3.4) UV. = 23,8NY2 (<m > /Mp)'"? (pc/Ruir)V? m/s,
(3.5) UE. = 1,1x10¥ N (<m>/Mz)? (pc/Ruir) J, |

siendo < m > la masa media de las estrellas del cimulo.

3.3 Campo gravitatorio galactico

Las ecuaciones del movimiento de las estrellas de un cimulo consideradas puntuales
vienen descritas por la Ec. (1.1); sin embargo, los cdmulos abiertos se hallan situados
preferentemente en el plano Galdctico, de modo que estan sometidos a la accidn de un
campo gravitatorio externo que debe ser incluido en los calculos si s:e desean obtener
resultados con una cierta aplicabilidad. Las ecuaciones del movimiento de un cimulo
sometido al campo gravitatorio de la Galaxia son similares a las ya comentada,s,\

introduciendo una fuerza de marea simplificada. Utilizando un sistemna de referencia
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rotante centrado en el cimulo y con el eje dirigido radialmente hacia afuera del

Centro Galdctico, se tiene para la i-ésima estreila (considerada puntual):

my (7, — T5) - = .
3. _—‘If'-—Qeri i,
( 6) G Z TTT'JP 2 1 J :’é
donde el sumatorio se extiende sobre las otras N — 1 masas. T es el tensor fuerza

gravitatoria galdctica dado por:

T, 0 0
(3.7) T=]0 0 o
0 0 1,
Por tan
< iy A
S
(3.8) i :
5= G‘L milE = sy g J#i

7 — 75l

Ty y Ty estan relacionados con las constantes de Qort por las expresiones:

3.0} T\ = —4AlA-B),

£3.10) {y = —(4#Up+2(A- B)(A+ B)),

siendo p la densidad de masa local. 7} es la compouente radial y T, és el gradiente
vertical de fuerzas, que puede ser considerado constante si la altura; de la estrella
sobre el plano (ialdctico no es muy grande (menor que 0 ,9 kpc). El gradiente vertical
de fuerzas, al teucr signo negativo provoca la pérdida de la simetria esferlca dando
lugar a un achatamicuio de los cimulos estelares abiertos.

Las constantes de Oort vienen dadas por:

17V, dV,
(3.11) A = E(R dR),
‘ 1/V, dv,
(3.12) B = 3 (E+—dR),
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donde V, es la velocidad circular galactocéntrica del cimulo y R es la distancia
galactocéntrica, siendo w = V,./R la velocidad angular. La densidad de masa en
el plano Galictico depende de la distancia galactocéntrica considerada. Como la
{uminosidad del disco Galactico decrece exponencialmente conforme la distancia ga-
lactocéntrica aumenta, es posible considerar un modelo igualmente exponencial de-
creciente para la densidad de masa del disco (despreciando los efectos de la materia
oscura): p = poe ™R siendo pg la densidad en el Nicleo Galdctico, cuyo valor es
de 5 x 10°Mg/pc®. Si se considera que la densidad de masa a 8,5 kpc del Centro
Galactico (vecindad solar) es aproximadamente 0,11 Mg /pc?, se tiene que la cons-
tante k vale 2,1. Los valores utilizados para las constantes de Qort en la vecindad
solar son: A = 14,4 km s~ kpe™!, B = -12,0 km 57! kpc™! (Kefr y Lynden-Bell
1986). En un sistema rotante, el punto de Lagrange, ser aquel en el que la fuerza de
marea se iguala a la fuerza de interaccién gravitatoria mutua. Despreciando términos
de segundo orden en la fuerza de marea y aproximando el potencial gravitatorio por

el de una masa puntual situada en su centro se tiene:
(313) Ty R (—

que se denomina radio de las fuerzas de marea.
Cuando se incluye el campo gravitatorio galdctico, la constante que juega un
papel andlogo al de la energia total de un cimulo aislado, es la Integral de Jacobi-

Painlevé escrita en el sistema rotante. FEsta viene dada por:

(3.14)
1 2 N my 1 2 . .
Ci = V"~ Z G ~—21— — — T z7 + (términos de orden superior) ,
2 LT = Ty 2
F=134d
donde V; es la velocidad de la estrella en el sistema rotante. El principal efecto de

esta perturbacién externa es incrementar el ritmo de escape con respecto a climulos

aislados.
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3.4 Algoritmo de integracién

La naturaleza fuertemente no lineal de las interacciones gravitatorias, plantea muchos
problemas a la hora de resolver las ecuaciones (3.8} de forma numérica; de hecho, los
sistemas de N-cuerpos son altamente caéticos, aumentando su caoticidad conforme
N disminuye (N > 3). Puesto que el célculo de las fuerzas de forma directa es muy
costoso, seria deseable disponer de una formulacién en diferencias que disminuya el
esfuerzo de cémputo. NBODYS5 adopta el esquema en diferencias propuesto por
Ahmad y Cohen en 1973. La idea bésica de este esquema de calculo es representar la
fuerza total ejercida sobre una particula mediante la suma de dos contribuciones que
son evaluadas por separado. El efecto de las particulas vecinas genefa la denominada
componente irregular que debe ser actualizada mas frecuentemente ;puesto que varia
fuertemente. La contribucién de las particulas mds alejadas varia-de forma mucho
mds suave, dando origen a la llamada componente regular. Bajo estas considera-
ciénes, la fuerza sobre cada particula se evalia sumando los dos polinomios a que
dan lugar las dos contribuciones anteriormente citadas. Las coordenadas son primero
predichas hasta FU), siendo esta la derivada primera de la fuerza. Estas coordenadas
son empleadas para formar las diferencias divididas hasta orden 4 en la fuerza, que
permiten calcular las coordenadas y velocidades para un tiempo ¢ conocidas las de

un tiempo #o anterior mediante las expresiones:

Fi(t S T
(3.15) 7(0) = Filto) + Tulto) A+ S (aps 4 32 T ke,
T el T A )
= v Ak
316) 50 = dlto) + i gy e D (A

i fmt T ()]
donde At =t -ty y Fi-(k) = ﬁ}k) + F"}%k), E=1,..,IV. El ciclo de integracién se
completa eligiendo los nuevos pasos temporales dados por:

F P 4 pn?

( ) ﬁF([) Fm) 4 p(in?
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donde 7 es un parimetro adimensional de tolerancia, con distinto valor para las partes
regular e irregular, respectivamente, de la integracién. De esta forma, se minimiza el
nimero de sumas necesarias para obtener la fuerza. La evaluacién de la componente
irregular obliga a mantener listas con las partfculas mds proximas a cada particula
considerada. El radio de la esfera que contiene las particulas que se incluyen en las
listas de vecinos es un pariametro de entrada. Los dos polinomios que permiten el
cdlculo de las componentes regular e irregular de la fuerza son evaluados con diferente
paso temporal. La componente irregular es evaluada mucho més frecuientemente.
Esta disposicién de los calculos permite un rango dindmico muy grande {del orden
de 10%) en cuanto a los pasos temporales se refiere, asociado con la realidad fisica
de la diferencia de densidad estelar entre las regiones centrales y periféricas de los
sistemas a estudiar. Globalmente, el método puede clasificarse como un método
predictor-corrector de Adams-Bashforth-Moulton de cuarto orden de paso temporal
individual y variable.

Incluso si no estan presentes al comienzo, la evolucién dinamica de un sistema
de N-cuerpos, como los que se estudiardn en este trabajo, inevitablemente conduce a
la formacién de binarias, las cuales tienden a endurecerse con el tiempo. Una binaria
dura completa, al menos, N periodos durante un Tiempo Propio del sistema; la si-
tuacién puede ser mucho mas problemdtica en el caso de una binaria muy energética.
Por otra parte, el paso temporal de la componente irregular es proporcional a R3/?2,
siendo R la distancia entre las particulas, lo que puede generar pasos de integracion
extremadamente pequefios en el caso del pericentro de una binaria dura. Estas dos
circunstancias obligan al disefio de un algoritmo especializado en la regularizacion de
tales situaciones. Las aproximaciones a corta distancia de dos cuerpos son tratadas
adecuadamente por medio de la regularizaciéon de Kustaanheimo-Stiefel (Kustaanhei-
mo y Stiefel 1965) que transforma la ecuacién singular en la de un oscilador arménico,
en el cual el paso temporal es independiente de la excentricidad, desapareciendo de

esa forma la singularidad en el pericentro. Ya que en la situacién actual, la fuerza
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externa es una perturbacién al término dominante debido al encuentro cercano, so-
lamente hay que incluir un ndmero relativamente pequefio de particulas préximas en
los cilculos. De hecho, este algoritmo permite el movimiento no pe‘rturbado cuando
no hay particulas cercanas que puedan pefturbar el par en interaccion. En este caso,
el centro de masas del par puede tratarse como si fuera una particula individual. De
esta forma, la integracién global se descompone en centro de masas mas movimiento
relativo regularizado. Este algoritmo puede trabajar con un ndmero arbitrario de
pares. En las simulaciones, cada binaria tiene un tratamiento de regularizacion de
Kustaanheimo-Stiefel asociado.

Ya se comentd que las binarias duras evolucionan gracias.a las interaccio-
nes con otras particulas, siendo las mas importantes, aquellas con menor parimetro
de impacto. Este tipo de interacciones no son tratadas de forma eficiente por el
procedimiento de regularizacién anteriormente descrito. Por ello, y para el caso de
interacciones triples energéticas, se disefio un algoritmo especializado (Aarseth y Za-
re 1974), la regularizacién triple. Este algoritmo consiste, a grandes rasgos, en la
introduccién de dos transformaciones simultdneas de Kustaanheimo-Stiefel. Sin em-
bargo, la inclusiéon de las perturbaciones debidas a los vecinos més cercanos es de
gran complejidad, por lo que este tratamiento se reserva pafa casos en los que la per-
turbacién externa al sistema triple es despreciable, pudiéndose considerar este como
aislado (ausente de perturbacién externa). La situacion puede complicarse aiin més
si son cuatro las particulas implicadas. Para regularizar este tipo de situaciones He-
ggie ha disefiado un tratamiento andlogo (Mikkola 1985), denominado regularizacién
cuadruple. Pero en este caso, la inclusién de las perturbaciones externas al sistema
ocasionadas por la presencia de vecinos cercanos es, incluso mas compleja que en el
caso anterior. Por tanto, este tratamiento sélo es empleado si la perturbacién exter-
na es completamente despreciable. Las consideraciones anteriores justifican que estos
dos tratamientos sean utilizados dnicamente cuando el subsistema piede considerarse

aislado de interacciones externas.
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El reciente desarrollo de la regularizacién miltiple ha llevado a la obtencién
del llamado Método de la Cadena {Mikkola y Aarseth 1993). Esté método es una
generalizacién de la regularizacién triple, donde una cadena de vectores interparticu-
lares es seleccionada para ser tratada por el algoritmo de Kustaanheimo-Siefel, dando
lugar a una regularizacién en cadena. La cadena puede incluir un nimero arbitrario
de miembros en teoria, aunque su maxima eficiencia se alcanza con un nimero de
miembros entre 3 y 5, en el caso de las simulaciones llevadas a cabo. El algoritmo
de la cadena es muy flexible, permitiendo el estudio de un amplisimo rango de situa-
ciones, ya que las perturbaciones externas se pueden incluir ficilmente. El algoritmo
que desarrolla el Método de la Cadena es de gran complejidad y emplea un método
de integracién muy preciso conocido como integrador de Bulirsch-Stoer (1966). Este
procedimiento de integracién nacié en intima relacién con el estudio del problema de
tres cuerpos.

Para los calculos, los pardmetros de entrada han sido elegidos de forma que
el error total en la energfa sea inferior a 10~* por cada tiempo propio. De hecho,
el error durante la mayor parte de los célculos, es incluso inferior a 107, estando
asociados los mayores errores con interacciones entre binarias y procesos de colisién.
Se ha observado que en las primeras fases (dominadas por los encuentros a corta
distancia entre pares de particulas) el error es sistemdticamente negativo, pero a
partir de ese momento los signos de los errores son aleatorios. En este aspecto, debe
enfatizarse que los sistemas de N-cuerpos son cadticos por naturaleza y el mas leve
cambio en los pardmetros de célculo (el mds importante es el paso temporal) provoca
una. divergencia exponencial de las trayectorias de las particulas con respecto a las |
originales. En principio, la escala de tiempo en que opera este proceso es inferior al
Tiempo Propio del sistema considerado, pero la prictica demuestra que la situacién
no es tan critica como parece, mostrando las simulaciones unas excelentes propiedades

de reproducibilidad.
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3.5 Medios de computo utilizados

En un proyecto de investigacién relacionado con supercomputacién, que se ha exten-
dido ininterrumpidamente durante cinco afios, es normal que se haya ido produciendo
una mejora panlatina en los medios de célculo. Los modelos presentados en el Capitu-
lo 4 para N < 750 fueron calculados en el marco del proyecto de investigacion ERAES
93 que hizo posible la utilizacién del superordenador CONVEX 3820 del Centro de
Supercomputacion de Labein en Bilbao. Parte de los modelos andlogos a los anterio-
res y presentados en el Capitulo 5 fueron también calculados durante la vigencia del
mencionado proyecto de supercomputacién. El resto de los modelos fueron calculados
en el antiguo CONVEX C/120 del Servicio Informético de Somosaguas de la UCM.
Todos estos célculos fueron efectuados entre los iltimos meses de 1993 y los primeros
de 1994.

Los célculos para los modelos con una fraccién de binarias iniciales pero sin
evolucién estelar con N < 750 fueron realizados completamente sobre computadores
de la serie DEC Alpha. Para estas simulaciones fue posible usar varias maquinas: la
DEC 4000/610 AXP (mejorada posteriormente a 4000/710} del programa ONLINE
Alpha AXP Systems en la sede de Digital en EE.UU.; una DEC 3000/500 AXP de la
sede de DEC Espafia S.A. en Madrid; y dos DEC 2100 (4/275 y 3/275 respectiva-
mente) AXP del Centro de Proceso de Datos de la UCM en Moncloa. La evaluacién
realizada de estos sistemas en problemas de célculo intensivo, ha sido extremadamen-
te favorable y puede considerarse que el microprocesador Alpha AXP 64-bit RISC
muestra excepcionales capacidades para cilculos de Dindmica Esteiar Experimental.
Los cdlculos realizados en esta fase se extendieron durante todo 1994 y principios de
1995,

Los célculos correspondientes a los modelos con binarias iniciales y evolucién
estelar, fueron realizados integramente en el VAX 9000/210 del Centro de Proceso
de Datos de Moncloa. Estos cdlculos se llevaron a cabo durante las dos primeras

semanas de 1995.
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Tabla 3.1: Velocidades de cdlculo de las computadoras empleadas *

VAX 9000/210 100
CONVEX C/120 7
CONVEX 3820 222

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

* Todas las velocidades en Mflops (millones de operaciones entre niimeros reales
por segundo).

Los modelos con N > 1.000, incluidos 9 modelos con N = 10.000, han sido
calculados en el CRAY Y-MP EL cedido a la UCM en virtud del Convenio de Cola-
boracién entre la Universidad Complutense y la empresa Cray Research de Espania
vigente entre febrero de 1995 y febrero de 1997. Los 9 modelos con N = 10.000
representan un esfuerzo de supercomputacién realmente enorme, y sin equivalente
en ninguna otra universidad mundial, a excepcién de las méaquinas de la Universi-
dad de Tokio que permiten calcular modelos de este tipo mas facilmente, gracias a
sus velocidades de célculo del orden del THop (10! operaciones con nimeros reales
por segundo). Los primeros modelos fueron obtenidos a partir de una versién de
NBODY5 poco optimizada y necesitaron (cada uno de ellos) una media de 40 dias de
CPU para completarse. Después de introducir algunas optimizaciones, este tiempo
se redujo a unos 20 dias, gracias a una vectorizacién mas eficiente. En conjunto, se
han utilizado mds de 1,25 afios de CPU, marca ciertamente impresionante. No se
emplearon las posibilidades de paralelismo de la méquina debido a que el compilador
paralelizante disponible realizaba optimizaciones no muy eficientes.

Las velocidades de calculo indicadas en la Tabla (3.1) son las méximas que

pueden alcanzar los equipos citados para resolver ciertos problemas matemadticos
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estdndar (como las pruebas de Dongarra). En realidad, las velocidades de célculo
obtenidas han sido significativamente menores, puesto qué en el caso. de las maquinas
vectoriales como el Cray o el Convex sblo el célculo de las fuerzas se vectoriza, el
resto de los cilculos se hacen en forma escalar. La degradacién del rendimiento
proporcionado por las diferentes computadoras es particularmente significativa para
el caso de los modelos con poblaciones numerosas de binarias primordiales.

Otro de las cuestiones técnicas relacionadas con las simulaciones realizadas,
es la, enorme cantidad de datos que generan. Las simulaciones para N = 10.000 ge-
neran cantidades superiores a los 200 Mbytes (cada una). En el caso de N inferior
la informacién obtenida tiene un tamaiio tipico en el rango 10-20 Mbytes. La mayor
parte de esta informacién no puede ser procesada durante la propia ejecucion de la
simulacién vy este procesado debe ser llevado a cabo con posterioridad. El analisis de
toda esta informacién se ha hecho, en muchos casos, de manera altamente automatiza-
da, gracias al uso intensivo de las herramientas que proporciona el sistema operativo
UNIX (grep, awk, sed, etc).

Por iltimo debe sefialarse que varios de los computadores empleados estaban
situados a muchos kilémetros de la UCM y no fue necesario el desﬁlazamiento fisico
hasta ellos para llevar a cabo el trabajo. El desarrollo de las redes informdticas (in-
cipiente cuando se comenzé este trabajo) ha facilitado enormemente la realizacién de
esta investigacion, demostrando que es posible compartir recursos de supercomputa-

cién entre diferentes Centros de forma altamente satisfactoria.
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Capitulo 4

Funcion Inicial de Masa

4.1 Introduccién

Las estrellas que observamos no se formaron aisladamente, sino que lo hicieron en
grupos estelares mds o menos compactos caracterizados por poseer un cierto espectro
de masas. La distribucién de las masas estelares en el momento de su formacién,
denominada también Funcién Inicial de Masas (en adelante FIM), es un pardmetro
fundamental para estudiar su espectro de masas. Desde un punto de vista tedrico, la
FIM puede ser el resultado de un proceso de fragmentacién jerdrquica limitado por
la opacidad (Hoyle 1953; Rees 1976; Silk 1977; Shu et al. 1987).

Por otra parte, Salpeter (1955) utilizé la funcién de luminosidad de las estrellas
de la vecindad solar y trazas evolutivas teéricas para deducir una FIM que puede ser

aproximada analiticamente por una ley de potencias:
(4.1) n(M) = M™,

donde n{M) es el nimero de estrellas por unidad de intervalo de masa. El valor de o
obtenido por Salpeter fue 2,35 para masas entre 0,4 y 10,0 M. Audouze y Tinsley
(1976) obtuvieron una FIM con varios valores de «, dependiendo del intervalo de

masa considerado (o = 2,301 0,2 < M < 0,4, o = 1,2681 0,4 < M < 2,04
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a=3,60si 2,0 < M <20,0). Mayor y Martinet (1977) dedujeron un valor de «

bastante moderado (< 2) para la pendiente de la FIM en el rango 1 < M < 2. Scalo
(1978) obtuvo una FIM con exponente variable dado por: o = 140,941 +log M), el
cual varia desde 1 para M = 0, 1 Mg hasta 3,82 para M = 100Mg. En cuanto a los
cimulos abiertos, los estudios sobre la FIM han ido encaminados a verificar si esta
era similar a la obtenida para la vecindad solar. Taff {1974) llevé a cabo un estudio
similar al de Salpeter en una muestra de cimulos abiertos, encontrando diferentes
valores del parametro «, comp.rendidos en el intervalo [2,50, 2,74]. Segiin este autor,
el valor de o depende de la concentracién de estrellas en la regién central del cimulo,
el contraste del cimulo frente a las estrellas de campo circundantes (Iclasiﬁcaciones de
Shapley (1933) y Trumpler (1930)) y la abundancia de estrellas y su rango de brillo.
Otros estudios sobre la FIM realizados entre los afios 50 y 70 y material posterior
a esa fecha pueden consultarse en los excelentes articulos retrosp‘ectivos de Burki
(1980) y Scalo (1986). Recientemente han sido publicados varios trabajos (Kroupa y
Tout 1992; Kroupa et al. 1990, 1991, 1993) que incluyen el efecto de las binarias y
el llamado sesgo de Malmquist. El primero de estos efectos es de gran importancia,
va que las observaciones sugieren la existencia de un elevado porcentaje de sistemas
binarios tanto en la vecindad solar (Abt y Levy 1976, 1978; Halbwachs 1983, 1986;
Gliese y Jahreiss 1988; Batten et al. 1989; Duquennoy y Mayor 1991; Martin 1997;
Halbwachs et al. 1997) como en cimulos abiertos (Stauffer 1984; Mermilliod et al.
1990; Levato et al. 1991; Reid 1993; Abt y Willmarth 1996; Herrera et al. 1997).
Aunque muchos de los estudios ]ie\lfados a cabo en el campo de la Dindamica
Estelar han empleado modelos con estrellas de la misma masa (modelos monocompo-
nentes), es esencial para cualquier investigacién que pretenda obtener consecuencias
observacionales sobre la dindmica de los ctimulos abiertos la inclusién de un espectro
de masas realista, ya que de otra forma los resultados experimentales pueden diferir
significativamente respecto a los observacionales. La principal razén para considerar

que el espectro de masas es un ingrediente esencial para la comprension de la dinami-
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ca de los ciimulos estelares es la segregacién de masa, que tiene lugar en una corta
escala temporal en el caso de los ciimulos abiertos. Las estrellas de mayor masa tien-
den a ocupar las regiones centrales del ctimulo y las menos masivas, las mds externas.
Este hecho ha sido constatado tanto en simulaciones (Aarseth 1975; Wielen 1975),
como en ciimulos estelares evolucionados (Pels et al. 1975; Mathieu 1985; Bergbusch
y Blake 1996}.

Con el objeto de estudiar el papel de la FIM en la evolucién dindmica de los
cimulos estelares abiertos se han considerado varias de estas funciones (Tabla 4.1},
las cuales difieren principalmente en el niimero de estrellas masivas y poco masivas
generadas. La primera de las FIMs consideradas es la de Salpeter (1955} que viene

dada por:
(4.2) H(M) =~ 0,03 M2,

donde (M) dM es el nimero de estrellas en el intervalo de masas M, M + dM.
En segundo lugar se ha considerado la FIM debida a Taff (1974):

(4.3) $(M) = 0,03 M,

con o = 2,50 para cimulos poco poblados y @ = 2,65 para cimulos més densamente
poblados. En este estudio, el primer valor de « es utilizado en modelos con N < 100
y el segundo para NV > 100. En tercer lugar se considera la FIM de Miller y Scalo
(1979) que puede ser aproximada por la funcién generadora (Eggleton et al. 1989):

0,19 X

4. =
(44) M= a-xp% o020 - x5

donde X es una variable aleatoria, uniformemente distribuida en &l intervalo [0, 1].
Para X ~ 0,7-0,099, esta expresion genera una ley de potencias con &« = T7/3y
para X << 1 genera un valor aproximadamente constante. Si X > 0,999 la pendiente
se incrementa a 5. Esto da lugar a diferentes pendientes para la FIM segiin sea

el intervalo de masa considerado. En cuarto lugar se empleard la FIM de Kroupa
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Tabla 4.1; Funciones Iniciales de Masa empleadas en los calculos

Salpeter o= 2,35
Taff a =25 (N <100), a = 2,65 (N > 100)
Miller y Scalo (Eggleton et al. 1989)"
Kroupa (Kroupa et al. 1993)
Scalo (Eggleton 1994)1

* Esta FIM es un ajuste de los resultados de Miller y Scalo (1979} realizado por
Eggleton y sus colaboradores en 1989. -

t Esta FIM es un ajuste de los resultados de Scalo (1986) realizado por Eggleton
en 1994.

(Kroupa et al. 1993) dada por:

0,035 M3 5i0,08<M <05,
(4.5) $(M)=14 0,019 M~22 50,50 <M < 1,0,
0,019 M~27 §i1,00< M < 0.

Para los cdlculos se utilizara la funcién generadora:

1 X2 4 g X
(1—X)058 ’

(1.6) M(X) =0,08 +

que es un ajuste de las relaciones anteriores, donde X es una variable aleatoria uni-
formemente distribuida en el intervalo [0, 1] y los pardmetros ; vienen dados por
1 =10,19, v = 1,55, 3 = 0,050 y 74 = 0,6. Esta férmula no puede generar masas
menores que 0,08 Mg, que segln ciertas teorias puede considerarse como el limite
inferior para la masa de una estrella; objetos de menor masa serian consideradbs
como de tipo subestelar. Por lo que respecta a la FIM propuesta por Scalo (1986), en

los célculos se utilizar4 la siguiente funcién generadora obtenida por Eggleton (1994):

43X

(4.7) M(X) = = x)oes

donde X es, como en los casos anteriores, una variable aleatoria uniformemente dis-

tribuida en el intervalo [0, 1]. La comparacidn grifica entre los resultados que pro-

40



PORCENTAJE DE ESTRELLAS

100- ! 1 llllll[ T

|:||11|

Salpeter — -
Taff (pobres) -
Taft {ricos) -~ |
e Mi"erySCalo
0 = Kroupa -~
--------- . Scalo - |
't
01F
0.01 ¢
0.001 ¢
0.0001 bt ] e
0.4 1 10

MASA (MASAS SOLARES)

Figura 4.1: Distribucién de masas estelares para cada una de las FIMs empleadas en

los calculos.

41



porcionan las distintas FIMs comentadas aparece en la Fig. (4.1).

4.2 Resultados

Con el objetivo de estudiar el papel que la FIM ejerce sobre la evolucion de los ciimulos
abiertos se calcularon una serie de modelos sin incluir fenémenos disipativos como la
pérdida de masa producida por evolucién estelar ni la presencia de Binaria,s iniciales.
Por tanto, y dadas sus caracteristicas, podria decirse que este grupo de modelos
es conservativo. Esta seccién serd dedicada a mostrar los principales resultados
obtenidos para este primer conjunto de modelos. Un primer bloque de resultados se
desarrolla en las secciones 4.2.1 a 4.2.5, correspondiendo a 24 modelos parcialmente
publicados en de la Fuente Marcos (1995). El segundo bloque de modelos, expuesto
en la seccién 4.2.6, ha sido calculado haciendo uso del CRAY-YMP de la UCM y

corresponderian a cliimulos abiertos ricos.

4.2.1 Tiempo de Desintegracion

Un rapido vistazo a la Tabla {4.2) proporciona un resultado inmediato: los modelos
sin un espectro de masas (I, VII, XIII, XIX) evolucionan mds lentamente que uno
equivalente con cualquier tipo de FIM. Esta mayor lentitud evolutiva es debida prin-
cipalmente a que las interacciones gravitatorias en un cimulo cuyas estrellas poseen
todas la misma masa son poco eficientes a la hora de facilitar intercambios de energfa.
Ademis, este resultado depende de la poblacién del cimulo como puede apreciarse
en las figuras (4.2)-(4.3), ya que, a medida que N crece, las consecuencias de una
posible interaccién energética entre dos (o mds) componentes del modelo sobre la
evolucién global del mismo son menores.

Por otra parte, el intervalo de tiempo necesario para la desintegracién de
los modelos depende de la FIM. Modelos con FIMs realistas (Miller y Scalo, Kroupa,
Scalo) muestran un incremento monétono del Tiempo de Desintegracién (en unidades

normalizadas) con N, evolucionando més rapidamente y desintegrdndose antes. Este
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resultado ha sido obtenido independientemente por Lee y Goodman (1995) a partir
de simulaciones de Fokker-Planck, para el caso de climulos globulares. El tiempo
total de vida del cimulo tal y cémo se estudia aqui, debe considerarse con cierta
cautela ya que, en las dltimas etapas de los modelos, aparecen muy frecuentemente
subsistemas estelares (triples y cuddruples) mas o menos ligados que retrasan la
completa desintegracién de los modelos. Este fendmeno parece perder importancia

conforme N aumenta.

4.2.2 Maédulo de Evolucidon

El Médulo de Evolucién fue definido por primera vez por von Hoerner en 1976 y
presenta la ventaja de poder obtenerse directamente a partir de propiedades obser-

vacionales, El Mdédulo de Evolucién se define como:
(4.8) W = log(Rn/R.),

donde R,, es el radio medio del ciimulo o radio que contiene la mitad de la masa del
mismo, y R, es el radio del nicleo del cimulo, es decir, el de las regiones centrales.

El radio del niicleo ha sido definido por Casertano y Hut (1985) como:
(4.9) RS = %ipi Ri/S: iy

donde R; es la distancia de la i-ésima estrella al centro de densidad del cimulo,
definido como el centroide relativo a la densidad estelar del sistema; la densidad local
pi se determina por la distancia Rg; de la estrella i-ésima a su sexto vecino mds

cercano de forma que:
(4.10) pi = Mgi/RY;,

donde Ms ; es la masa estelar total situada a una distancia menor o igual que Fg; de
la estrella considerada, excluyendo la propia estrella. El sumatorio de la Ec. (4.9)
esté extendido a todas las estrellas del sistema. Sin embargo, por razones técnicas,

es conveniente truncar la suma considerando iinicamente aquellas estrellas cercanas
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Tabla 4.2: Caracteristicas principales de los modelos

MOD. FIM*~ N Mt Mb. <M>t RE  rf <R>§ T!
I MO 100 1,0 1,0 1,0 1,26 6,56 1,15 455,4 (961)
I SA 100 150 0,1 10 1,26 656 0,78  194,5 (410)
I TA 100 150 0,1 1,0 126 656 0,73 2835 (609)
v MS 100 150 0,1 0,7 1,26 5,83 1,06 140,0 (353)
V KR 100 53 0,1 0,5 1,26 517 1,10 89,1 (270)
VI SC 100 55 0,1 05 1,26 537 1,13  150,6 (429)
VII MO 250 1,0 1,0 1,0 1,71 891 1,59  777.8 (1641)
VIII SA 250 150 0,1 1,0 1,71 891 1,35 374,1 (789)
IX TA 250 150 0,1 1,0 1,71 891 1,28 3635 (767)
X MS 250 15,0 0,1 0,6 1,71 7,68 1,50 157,0 (414)
XI KR 250 53 0,1 04 1,71 675 159 1563 (500)
XII SC 250 56 0,1 0,5 1,71 7,20 1,57 145,7 (424)
Xl MO 500 1,0 1,0 1,0 2,15 11,22 2,02 267,8 (565)
XIV SA 500 150 0,1 1,0 215 11,22 200  291,3 (615)
XV TA 500 15,0 0,1 10 2,15 11,22 1,96  499,2 (1053)
XVI MS 500 150 0,1 06 215 959 202  179,6 (478)
XVII KR 500 53 0,1 04 2,15 851 2,00 230,5 (733)
XVII SC 500 56 0,1 05 2,15 9,05 2,00 212,8 (619)
XIX MO 750 1,0 1,0 1,0 2,47 12,84 2,32 777,8 (1649)
XX SA 750 15,0 0,1 1,0 247 12,84 2,30 282,9 (600)
XXI TA 750 150 0,1 1,0 247 12,84 2,32 265,9 (564)
XXII MS 750 150 0,1 06 247 1097 2,32 2616 (704)
XXIII KR 750 53 0,1 04 247 9,73 2,32 241,1 (774)
XXIV SC 750 12,9 0,1 0,5 2,47 10,50 2,27 238,3 (684)

* MO modelo monocomponente, SA FIM de Salpeter, TA FIM de Taff, MS FIM

de Miller y Scalo, KR FIM de Kroupa, SC FIM de Scalo.
T En M.
! Radio virial inicial en pc.
Radio inicial de las fuerzas de marea en pc.

Radio medio inicial en pc.

Tiempo de Desintegracién en unidades normalizadas (en millones de afios). Los

modelos monocomponentes se pararon antes de que se hubiesen desintegrado

completamente.
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al centro de densidad y realizar una media cuadratica en lugar de una media simple;

por ello Aarseth (1994) propuso:

(4.11) R, = /T p} B}/%} o,

donde la prima indica una suma truncada, que es la definicién empleada en los calcu-
los. El Médulo de Evolucién es una cantidad andloga al pardmetro de concentracién
empleado en el estudio de los ciimuios globulares.

El Médulo de Evolucién mide el grado de evolucién dindmica del ciimulo como
un todo. Como puede apreciarse en las figuras (4.2), (4.3) la variacién del Médulo
de Evolucién con el tiempo es analoga en todos los modelos. Todos ellos muestran
un comportamiento inicial similar: el Médulo de Evolucién crece. Este hecho era
predecible, puesto que en los primeros instantes se produce un colapso de las regio-
nes mas internas del modelo y en esos momentos el halo comienza a formarse gracias
a las interacciones producidas en las regiones centrales. El comportamiento final es
también similar en todos los modelos, el Madulo de Evolucién alcanza un valor nulo
cuando el halo se evapora y sélo permanece la regién central, conteniendo unas pocas
estrellas; el resultado final de la evolucién dindmica del cimulo puede denominarse
resto o remanente del mismo. En las etapas intermedias se alcanza un valor maximo
cuya cuantia parece ser practicamente independiente de N. En las figuras se aprecia
que la evolucién es acelerada para el caso de las FIMs realistas a causa, principal-
mente, de los diferentes porcentajes relativos de estreilas masivas. lLas estrellas que
pueblan los halos de los modelos con FIMs realistas tienen menos energia de ligadura
que sus homénimas de modelos con FIMs de ley de potencias simple. Para modelos
con N < 250 la evolucién dindmica depende significativamente de la FIM, aunque
las diferencias de comportamiento entre las diversas FIMs desaparecen conforme N
aumenta; de hecho, para modelos con N = 750 no se aprecian diferencias significati-
vas en los resultados. La principal razén para la existencia de este comportamiento
diferencial radica en que la granularidad de los modelos desaparece conforme crece

N, puesto que los efectos promedios comienzan a jugar un papel dominante en la
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evolucién. La evolucién de los modelos monocomponentes es, en todo caso, sustan-
cialmente mas lenta que la de cualquier modelo multicomponente equivalente. La
razdn estd, una vez mds, en que el intercambio de energia entre las estrellas durante

los acercamientos se favorece en el caso de modelos multicomponentes.

4.2.3 Ritmo de Escape

Es otra magnitud importante para el estudio de la evolucién de los cliimulos este-
lares. Varios trabajos tedricos (Rosseland 1928; Ambartsumian 1938; Spitzer 1940;
Chandrasekhar 1941, 1942, 1943a, b, ¢} abrieron el camino a las simulaciones. Tras
el comienzo de los estudios numéricos ha aparecido un cierto nimero de articulos
teéricos (Michie 1963; Hénon 1969; 1970). El trabajo llevado a cabo mediante simu-
laciones ha sido parcialmente recopilado por Terlevich (1987)

El Ritmo de Escape viene dado por dN/dt y permite estudiar cédmo se pro-
duce la evaporacién del cimulo. En la Fig. (4.4) puede apreciarse la evolucién del
nidmero de estrellas en funcién del tiempo; Ia pendiente se dicha grifica coincide con
el Ritmo de Escape. Para ciimulos poco poblados, N = 100, puede apreciarse una
gran dispersién entre los resultados obtenidos para las diversas FIMs. Dado que
para los modelos con N pequefio las FIMs de Kroupa y Scalo generan un ndimero
sustancialmente menor de estrellas masivas que el resto de FIMs, cabe esperar que
la dispersién observada este relacionada con ese hecho. Las estrellas menos masi-
vas tienen una mayor probabilidad de abandonar el cimulo, ya que permanecen la
mayor parte del tiempo en las regiones externas del mismo, debido'a que su energia
de ligadura es menor. Conforme la poblacién del modelo crece, se obtienen com-
portamientos mas préximos entre los diferentes modelos. En todos ellos el nimero
de estrellas que escapan crece inicialmente con el tiempo, para ir disminuyendo con
posterioridad.

La evolucién del Ritmo de Escape parece ser el resultado de dos procesos:

el primero es la eyeccion de estrellas tras un tinico encuentro a corta distancia y el
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segundo es el proceso mas gradual de la evaporacién. Las estrellas sufren una gran
cantidad de encuentros distantes que provocan pequefias variaciones en su érbita al-
rededor del centro del cimulo, incrementando su energia paulatinamente. Llegado el
momento, un sélo encuentro poco energético puede provocar el escape de la estrella.
Las estrellas situadas en las regiones centrales del cimulo, tienen una mayor proba-
bilidad de sufrir un encuentro a corta distancia debido a la mayor densidad estelar en
estas zonas. Al iniciarse la evolucién del ciimulo, los encuentros a corta distancia que
tienen lugar en la regién central del mismo pueblan el halo de estrellas con energias
cinéticas relativamente elevadas, decreciendo la poblacién del nicleo hasta en un 90%.
Estos encuentros conllevan la formacién de una o més binarias en las regiones centra-
les; generalmente, una de estas binarias se hace sustancialmente més energética que el
resto. En cualquier caso, el niimero de binarias formadas dinémicamente en el curso
de la evolucién de estos modelos es muy pequefio en comparacién con los valores
que sugieren las observaciones. Ya que las estrellas del halo son mas energéticas, sus
6rbitas, son también més elongadas y tienen mayor probabilidad de sufrir un elevado
nimero de encuentros a larga distancia. Comparando las gréficas obtenidas para el
Mdédulo de Evolucién con las del Ritmo de Escape, puede observarse que la escala
temporal en que tiene lugar la evaporacién del halo (W = 0) es aproximadamente la
misma que la necesaria para alcanzar el punto de inflexién de la curva del Ritmo de
Escape.

Las graficas del Ritmo de Escape parecen indicar la existencia de tres eta-
pas en la evolucién de un cimulo. En la primera, el halo es generado a partir de
encuentros a corta distancia y se produce la formacién de binarias mas o menos es-
tables, preferentemente en la regién central del cimulo; en la segunda se produce
el paulatino abandono del mismo por parte de las estrellas del halo, debido tanto a
encuentros a media distancia con estrellas del nicleo cuando lo atraviesan como a
encuentros a distancias largas con otras estrellas del propio halo; y la tercera etapa

se caracteriza por la evaporacion del cimulo a causa de encuentros a larga distancia
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y de la influencia del campo gravitatorio Galdctico. Para modelos con N pequeio,
las dos fases iniciéles son muy cortas y casi todas las estrellas abandonan el ciimulo
en la tercera etapa. En cuanto al papel de la FIM, este parece claro: cuanto ma-
yor sea la proporcién relativa de estrellas poco masivas, la primera etapa es mas
corta en modelos poco poblados. Sin embargo, conforme N crece aparecen las tres
etapas netamente diferenciadas, independientemente de la FIM que haya sido usada
en los célculos. Por tanto, la evolucién para N grande es cualitativamente idéntica,
independientemente de la FIM empleada en los célculos. En cuanto a las diferencias
entre modelos monocomponentes y aquellos con un espectro de masas, se observa que
la eficiencia en el intercambio de energia durante los encuentros entre miembros del
cimulo es sustancialmente inferior para los primeros. La estructura niicleo-halo es
significativamente mds estable y las estrellas del halo necesitan un ntimero relativa-
mente elevado de encuentros para abandonar el cimulo. El decremento de poblacidn
es mis lento y practicamente lineal; es decir, el ritmo de escape es muy pequefio y
ademas tiende a disminuir con el tiempo. La dependencia del comportamiento evo-
lutivo de los cimulos estelares con el espectro de masas ya fue estudiada desde una
perspectiva teérica por Hénon (1969), para el caso particular de un modelo de Plum-
mer. Sus resultados mostraron que el ritmo de escape dependia de la masa del grupo

de estrellas estudiado y que este era mayor cuanto menor fuese la masa considerada.

4.2.4 Velocidad de escape

El estudio de la distribucidn de velocidades de las estrellas que abandonan el cimulo
puede ser de gran utilidad a la hora de clarificar los mecanismos que conducen a la
desintegracién del mismo. En los cdleulos, se considera que una estrella ha escapado
del cimulo y es eliminada de la simulacién cuando su distancia al centro del mismo
es superior al doble del radio de las fuerzas de marea. En ese instante se calcula la
velocidad de la estrella referida al sistema rotante y centrado en el cliimulo, que se

describié en el capitulo anterior; este es el dato que se va a estudiar. Para un cimulo

50



100 Lai Ty T T T &0 T T
\":.‘\\\’-‘j\.‘ Monocompenents — Monecomponents ~—
T FIW de Salpeter ~— ; Fide Salpet
3 FMgpTaf - N FIMde Taf
A #IM doMiter Scalo ~— ! FIMde Wer-Scalo
\ \1 Fibdde Kroupa — FIM i Kroupe. —~
% \.‘Q' FiMde Scalp -~ 4 o b te Scalo - 4
6r 150 F
z ]
0 9
° ©
3 3
: :
49F 00|
nr 50+
i e i
0 a0 [ i
T
Monacompanente —
e Salpeter ~—
T!" supen =]
FIM do Milkr-5c FIM do Mller-Saala —
FiM de Kroupa -— FiMda Kroupa —
FIMde Sealg -—- 4 FINde Seale -— -
z z
D g
"0 0
3 3
o o
g g
u 1 L 1 J - 'l
£l 100 150 0 50 100 150
TIEMPO {UNIDACES NORMALIZADAS} TIEMPC {LINIDADES NORMALLZADAS)

Figura 4.4: Evolucién de la poblacién de cada modelo con el tiempo, para cada valor
de N usado en los cdlculos. La pendiente de las graficas coincide con el Ritmo de
Escape. De izquierda a derecha, y de arriba a abajo, N = 100, 250, 500 y 750,
respectivamente.

51



Tabla 4.3: Velocidad de las estrellas que abandonan el cimulo*

N = 100 N = 250
MODELO < v > Unin VUmazr Om <V > VUmin Umar Om
MO 0,67 0,32 1,33 0,02 0,88 0,25 4,10 0,03
SA 1,09 0,37 4,36 0,08 1,33 0,25 5,25 0,05
TA 1,13 0,26 4,11 008 140 043 865 0,07
MS 0,78 022 1,66 003 098 000 658 0,04
KR 0,69 0,13 2,40 0,04 0,66 0,16 249 0,02
SC 0,77 0,26 3,08 005 077 0,18 2,10 0,02

N = 500 N = 750
MODELO < v > Unin Umer Om <V> Umin Umaz Om
MO 0,73 0,32 2,24 0,03 1,03 0,36 6,83 0,02
SA 1,55 0,45 14,40 0,05 1,59 0,00 8,8 0,03
TA 1,43 0,32 937 0,04 1,77 0,51 18,88 0,04
MS 1,05 0,24 4,68 0,02 1,25 0,28 14,34 0,03
KR 0,82 0,00 5,49 0,02 0,93 0,00 6,12 0,01
SC 0,93 0,00 4,34 0,02 1,11 0,25 10,33 0,03

* Todas las velocidades en km/s y referidas al sistema de referencia rotante des-
crito en el Capitulo 3.

aislado, la velocidad de escape media es el doble de la velocidad cuadratica media

(ve = V2GN < m > /Ryir, luego en realidad depende de la distancia al centro); pero
los modelos estudiados introducen los efectos del campo gravitatorio Galactico, por
lo que las velocidades obtenidas pueden ser superiores a las predicha.é para un cimulo
aislado. Ademds, una estrella puede escapar de un cimulo aunque su velocidad sea
inferior a la tedrica de escape, ya que la posicién del centro del mismo varia muy
rapidamente debido del retroceso originado tras cada eyeccién, sobre todo en el caso
de modelos con N pequeiio; por otra parte, las estrellas que se alejan de las regiones
centrales son perturbadas y absorbidas por el halo. La importancia de estos efectos es
mayor conforme N disminuye. En la Tabla (4.3) aparecen los valores de la velocidad
media, los valores minimo y maximo, y la desviacién estandar.

En la tabla citada se observa que la velocidad media con la que las estrellas
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abandonan el cimulo aumenta, en general, con N. Ademds, se encuentra una fuerte
dependencia de los valores de la velocidad con la FIM. Los valores de las velocidades
medias para modelos con las FIMs de Salpeter y Taff son significativamente supe-
riores a los obtenidos para las funciones de masas realistas. La causa de ello, es
la mayor masa total de estos modelos. Ademds, la desviacién estandar es también
superior para las FIMs clésicas. Dado que las estrellas poco masivas tienen una in-
fluencia relativamente pequeiia sobre los mecanismos de escape de: las estrellas del
cdmulo para modelos que no consideren los efectos de la evolucidn estelar, la dnica
alternativa viable es atribuir estos resultados a la diferente distribucion en la regién
de las estrellas masivas. Segin esto, puede considerarse que el incremento en las
velocidades medias de las estrellas que abandonan el cimulo se debe a un aumento
en la proporcién de estrellas masivas. Dado que estas estrellas, en virtud del proce-
so conocido como segregacion de masa, tienden a ocupar las regiones centrales del
climulo, esto supone un incremento en la probabilidad de que una estrella en 6érbita
excéntrica penetre en las regiones centrales del cimulo sufriendo una interaccién de
corto o medio alcance que incremente su energia cinética de forma que su érbita pase
a ser mas externa. :

Las velocidades de los escapes de alta velocidad también muestran un incre-
mento con N. Este hecho parece relacionarse con la formacién de sistemas binarios
energéticos en las regiones centrales del cimulo. Estas binarias (generalmente una
por modelo) interaccionan con todas aquellas estrellas que invaden las regiones cen-
trales del cimulo, intercambiando energfa. El resultado de estos intercambios es el
aumento de la energfa de ligadura de la binaria con la consiguiente disminucién de
energfa potencial de la estrella proviniente de las regiones externas. Suponiendo con-
servacién de la energfa, esto debe traducirse en un incremento de la energia cinética
y, por tanto, de la velocidad de la estrella sin compaiiera. Cuanto mds energética sea
la interaccién, mayor serd la velocidad que puede alcanzar la estrella que penetré en

la regién de influencia de la binaria. La probabilidad de que tenga lugar uno de estos
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encuentros energéticos, crece con la poblacién del modelo, con lo que es de esperar

un mayor nimero de estos eventos en modelos mas poblados, como asi se observa.

4.2.3 FEvaporacién Preferencial

Diversos estudios numéricos (Aarseth 1971; Aarseth y Woolf 1972; Terlevich 1987)
han puesto de manifiesto que existe una pequeiia, pero significativa, tendencia a que
las estrellas menos masivas abandonen preferentemente el cimulo en una escala tem-
poral del orden de la vida media del mismo; esta circunstancia, habia sido ya puesta
de manifiesto observacionalmente (van den Bergh y Sher 1960; van den Bergh 1977).
Sin embargo, la sustancial mejora en los medios instrumentales que ha tenido lugar
en los dltimos aiios ha permitido poner estos resultados iniciales en tela de juicio. En
particular, las cdmaras CCD con sensibilidad en el infrarrojo han hecho posible una
biisqueda eficiente de enanas rojas en climulos abiertos cercanos. Aun a pesar de la
mejora en los medios instrumentales de deteccién, se conocen varios climulos para
los que es muy dificil identificar estrellas poco masivas, como por ejemplo 1C 2391
(Stauffer et al. 1989). Estos cimulos se denominan habitualmente Cimulos Po-
bremente Poblados (en adelante CPP) (Platais 1990, 1994; Kozhurina-Platais et al.
1995: Platais et al. 1996) y es posible que la mitad de los cimulos abiertos conocidos
puedan considerarse incluidos en esta categoria, no siendo posible atribuir el defecto
de estrellas poco masivas al escaso niimero de miembros o a efectos de seleccién. Su
principal caracteristica observacional es la presencia de una abrupta discontinuidad
en su funcién de luminosidad para una magnitud absoluta visual aproximadamente
igual a 3 magnitudes (lo que corresponde aproximadamente a tipos espectrales F
tempranos, o lo que es lo mismo, estrellas de la Secuencia Principal de Edad Cero
con una masa inferior o igual a 1,4 Mg).

En los trabajos arriba mencionados, el escape preferencial de estrellas poco
masivas es analizado separando las estrellas en intervalos de masa; sin embargo, en el

presente trabajo se explorard una via alternativa: el andlisis de una magnitud global.
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Tabla 4.4: Contraste de Masa

N = 100 N = 250

MODELO Dy Dso Do Dys Dsg Doo
SA 0,17 0,25 0,23 0,18 0,17 0,11
TA 0,19 0,24 023 0,11 0,12 0,11
MS 0,12 0,15 0,15 0,13 0,12 0,08
KR 0,20 0,16 0,10 0,02 0,06 0,08
© 8C 0,12 6,16 0,10 0,05 0,08 0,03

N = 500 N=1750
MODELO D25 .DSU DQU D25 D50 D()[)
SA 0,01 0,07 007 005 005 0,05
TA 0,05 005 007 0,06 0,05 0,05
MS 0,17 0,17 0,09 - 0,00 0,08 0,06
KR 0,14 0,10 0,04 0,10 0,07 0,04
SC 0,10 0,09 0,05 0,10 0,10 0,04

Para estudiar la reduccidn relativa en el nimero de estrellas poco masivas se define
el Contraste de Masa como

<m >

4.12 D=1
(4.12) 08 3

donde < m > es la masa media de las estrellas del climulo al comienzo de la simu-
lacién y < m, > es la masa media de las estrellas que abandonan el cimulo. Esta
magnitud es una cantidad integral a diferencia del espectro de masas. Con el ob-
jeto de estudiar la posible evaporacién preferencial de estrellas poéo masivas se ha
evaluado DD en tres instantes relevantes en la evolucién del cimulo, cuando el 25%,
el 50% y el 90% (Das, Dso y Dgo respectivamente) de las estrellas han abandonado
el cimulo. De esta forma se obtiene informacién sobre la proporcién de estrellas
poco masivas que escapan del cimulo en diferentes etapas evolutivas. La Tabla (4.4)
muestra los valores del Contraste de Masa para las tres épocas escogidas. En ge-
neral, es posible afirmar que en todas las etapas de la evolucién del cimulo aparece
una tendencia més o menos acusada a que escapen preferentemente las estrellas de

menor masa. Aunque los valores de D sean pequefios en muchos casos, la tendencia
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puede considerarse significativa, ya que se observa para cualquier f)oblacién inicial,
con lo que es dificil atribuirle un origen estadistico. Ademds, se encuentra el mismo
resultado independientemente de cual sea la FIM. Segiin esto, el fen(_')meno del escape
preferencial de las estrellas de menor masa pierde importancia, conforme aumenta la
poblacidn inicial del cimulo.

Las estrellas de masa menor superan en nimero a las masivas al comienzo
de la vida del cimulo. En un intervalo temporal relativamente corto, aparece la se-
gregacién de masa; debido a ella las estrellas masivas se sitdan preferentemente en
las regiones centrales del cimulo, mientras las menos masivas adoptan una distribu-
cién espacial mas dispersa. Cuando una estrella poco masiva, en; el transcurso de
gu 6rbita en torno al centro de masas del cimulo, atraviesa las regiones centrales,
la probabilidad de sufrir una interaccién con otros miembros del cimulo aumenta.
La estrella pasa de sufrir una perturbacién de fondo débil a una significativamente
més fuerte, por entrar en el dominio de las estrellas masivas. Ista variacién en el
régimen de perturbacién puede dar lugar a la ganancia de energfa cinética necesaria
para alcanzar la velocidad de escape del ciimulo. Por otra parte, las estrellas menos
masivas estdn menos ligadas gravitacionalmente al cimulo, por lo que necesitan un
incremento de energia cinética también menor para lograr que su energia neta res-
pecto al cimulo sea positiva. Por el contrario, las estrellas masivas se encuentran
sometidas a una perturbacién mis o menos uniforme debida principalmente a sus ve-
-cinas, también masivas, por encontrarse circunscritas a una regién mas pequefia. La
ocasional entrada de una estrella poco masiva en el nicleo del cimulo no perturba de
forma notable el potencial medio del mismo, por lo que la regién central del ciimulo es
una zona en la que el potencial gravitatorio es mucho mas estable. Por otra parte, la
presencia de un campo gravitatorio externo, al ser no radial, induce un momento, de
forma que las estrellas distantes expulsadas de las regiones centrales no regresan, en
muchos casos, a la zona de alta densidad estelar. Estas consideraciones cualitativas

explicarfan las tendencias observadas.
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Tabla 4.5: Caracteristicas de los modelos densamente poblados

MOD. FIM®* N Ml ML <M>' R} rh < R>§ T
A SA 1.900 150 0,1 1,0 3,00 17,40 2,85 415,8 (740)
B SA 4,000 150 0,1 1,0 3,00 22,50 2,85 933,4 (1148)
¢ SsC 5.000 14,1 01 0,59 3,50 20,30 3,325 12785 (2314)

D sC 10000 150 0,1 0,58 520 2548 572  1244,5 (2900)

* SA FIM de Salpeter, SC FIM de Scalo.

' En Mg.

t Radio virial inicial en pc.

Radio inicial de las fuerzas de marea en pe.
Radio medio inicial en pc.

Tiempo de desintegracién en unidades normalizadas (en millones de afios).

Fl modelo D han sido calculado empleando una densidad espacial inicial proporcional a r—2,

siendo r la distancia al centro del ciimulo.

4.2.6 Modelos densamente poblados

Existen ciimulos abiertos con edades del orden de varios miles de millones de afios
que atn hoy retienen una fraccion importante, incluso miles de estrellas, de su po-
blacién inicial. Debido a su avanzada edad, es razonable suponer que un porcentaje
significativo de su poblacién inicial ha escapado de los mismos. En esta subseccidn,
se expondran los resultados de cuatro modelos en los que la poblacién es sustancial-
mente mayor que en los presentados hasta ahora. Las caracteristicas iniciales de los
modelos aparecen en la Tabla (4.5). La Figura {4.5) muestra el Médulo de Evolu-
cién para estos cuatro modelos, observindose un comportamiento similar, en el caso
de los modelos A, B y C, al ya comentado. Por el contrario, el modelo D muestra
un decremento inicial en el Médulo de Evolucién originado por la expansion de las
regiones centrales. Este modelo no posee la misma densidad espacial inicial que los
anteriormente estudiados, ya que en este caso el grado de concentracién central ini-
cial es notablemente superior. Sin embargo, la evolucién a largo plazo del mismo es
similar a la observada previamente ya que tras unos pocos tiempos caracteristicos
(Tiempo de Relajacién) el sistema olvida las condiciones iniciales.

En cuanto al Ritmo de Escape, se observa que para los modelos A, By C el
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comportamiente es el mismo que el encontrado para modelos con N menor. Sin em-
bargo, en el modelo D se aprecia que, inicialmente, la importancia de los encuentros
a corta distancia decrece fruto de la expansién de las regiones centrales del cimulo
a causa de la diferente densidad espacial inicial. Al comparar la escala temporal en
la que el Médulo de Evolucién se anula con las curvas de pobla.ciéﬂ, se observa que
coincide con la de desintegracién total del cimulo. Ya se comentd que el nimero
de estrellas dobles formadas durante la evolucién de los modelos con N menor era
muy pequeiio ¥ en raras ocasiones se observé la fuga de sistemas binarios; para los
presentes modelos no se altera significativamente esta situacién. El modelo A genera
el escape de dos binarias formadas dindmicamente y otra binaria mds permanece en
el resto del cimulo. El modelo B provoca el escape de un sistema jerarquico triple
y una binaria queda en el resto. La tercera componente del sistema triple es una
de las estrellas de menor masa del cimulo. Una situacién similar'se observa en el
caso del modelo C, que genera el escape de 4 binarias, permaneciendo 2 mds en el
resto. Finalmente, para el modelo D se observa el escape de 8 binarias dindmica-
mente formadas. En cualquier caso, ni siquiera para modelos densamente poblados
se consiguen porcentajes de binarias o sistemas de multiplicidad superior cercanos
a los valores observados. Parece evidente que es completamente imposible explicar
los valores de la fraccién de binarias y miiltiples observados a partir de modelos sin
binarias primordiales (existentes en el momento de la formacion del cimulo), ni ain
en el caso de cimulos densamente poblados. La Figura (4.7) y la Tabla (4.6) mues-
tran los resultados correspondientes a la velocidad con que las estrellas abandonan
el ciimulo para el modelo D. Como puede apreciarse, la velocidad media aumenta
conforme crece el niimero de estrellas que abandonan el cimulo, pero sin embargo
la dispersién decrece. Este hecho sugiere que el nimero de escapeé a alta velocidad
disminuye conforme aumenta la edad de los cimulos. Cuando s6lo se ha producido
un 5% de fugas, la velocidad media es de 2,20 km/s, por lo que se hace evidente

que en los primeros momentos de la evolucién del cimulo la velocidad media de es-
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Figura 4.7: Distribucién de las velocidades de escape para el modelo D. Las graficas
muestran la distribucién de velocidades de escape de las estrellas que abandonan el
ciimulo cuando se han producide un 25%, 50%, 75%, 90%, 99,9% de fugas, respecti-
vamente. Notese la pérdida de importancia relativa de los escapes de alta velocidad
conforme se incrementa el tiempo y que la forma de la distribucilon es practicamente
constante con el tiempo. Como en el caso anterior, las velocidades estan referidas al
sistema rotante ya comentado.
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Tabla 4.6: Evolucién de la velocidad de escape media para el modelo D. En esta Tabla
aparece la evolucién de la velocidad de escape conforme se incrementa el porcentaje
de estrellas que abandonan el cimulo (F;). La velocidad maxima correspondia en
este caso al centro de masas de una binaria. Todas las velocidades estdn expresadas
en km/s y referidas al sistema rotante ya comentado.

F, < Ve > Viin Vimaz ©

25% 2,08 0,00 60,06 0,04
50% 2,03 0,00 60,06 0,02
75% 221 0,00 60,06 0,01
90% 2,28 0,00 60,06 0,01
99% 2,33 0,00 60,06 0,01

cape es superior debido a que estas fugas son generadas tras interacciones a corta
distancia. En la figura se observa que la importancia porcentual de los escapes de
alta velocidad disminuye conforme decrece la poblacién del cimulo. Debe también
sefialarse que la forma de la distribucién de velocidades es pricticamente constante a
lo largo de la vida del modelo, presentandose las mayores variaciones en torno a una
velocidad de 10 km/s. Desde un punto de vista observacional esta distribucién de
velocidades corresponderia a la regién del espacio inmediatamente contigua al cdmu-
lo. Desafortunadamente, la precisién de las observaciones actuales dista mucho de
poder permitir la elaboracién de una distribucién equivalente para cimulos reales.
El estudio de las fugas de alta velocidad en ciimulos abiertos ha sido llevado a cabo
preferentemente por Leonard y Duncan (1988, 1990). En cuanto a la evaporacion
preferencial de estrellas poco masivas, es también evidente a partir de la Figura (4.8)
que en el caso de modelos de ciimulos ricos se produce la evaporacién preferencial de
estrellas poco masivas, generdndose una deflexién incluso superior a la observada en
modelos con N mds pequeiio. En todos los casos se aprecia una cierta deflexién en
el niimero de estrellas poco masivas. Esta preferencia en el escape de estrellas poco
masivas es més acusada cuando el cimulo ha perdido un 75% de sus miembros. En
las figuras, se observa que existe una deficiencia de escapes para masas superiores a

3 Mg hasta que se ha producido un 75%, aproximadamente, de fugas del sistema. La
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Tabla 4.7: Evolucién del Contraste de Masa para el modelo D. En esta Tabla aparece
la evolucién del Contraste de Masa conforme se incrementa el nimero de estrellas que
abandonan el cimulo (F,). < M, > es la masa media de las estrellas que abandonan
el cimulo, siendo M,,;, el valor la minimo, M., el méximo y ¢ la desviacion
estandar. La masa de 27,0 Mg corresponde a la de una binaria.

E, <M.> Mpin Myes © D

5% 0,61 0,10 145 0,05 -0,047
10% 0,57 0,10 14,9 0,03 0,013
25% 0,54 0,10 270 0,02 0,076
50% 0,50 010 270 00l 0,146
75% 0,50 0,10 27,0 001 0,148
90% 0,515 0,10 27,0 0,009 0,119
99% 0,577 0,00 27,0 0,010 0,005

funcién de masa de la figura corresponderia a la que deberia observatse en la envoltu-
ra del ciimulo (o lo que es lo mismo, a un campo estelar cuyos miembros se hubiesen
generado en dicho ciimulo). Otro fendmeno que llama la atencidn, es la dependencia

de DD con el tiempo que aparece en la Tabla (4.7), mostrando un maximo.

4.3 Discusidon

En este capitulo se ha estudiado la influencia de la FIM sobre la evolucién de los
cimulos abiertos. Confirmando resultados previos, se ha establecido que la evolu-
¢ién de modelos monocomponentes es muy diferente de la obtenida para modelos con
un espectro de masas. La influencia de la FIM es tanto mayor cuanto menor es la
poblacién del modelo. Para modelos con pocos miembros el ritmo de escape, aun-
que dependiente de la FIM, puede ajustarse razonablemente por una ley exponencial
decreciente. Sin embargo, al aumentar el nimero de miembros se encuentran com-
portamientos similares para las diversas FIMs. Esta evolucién puede ser estudiada
analfticamente de forma sencilla como se verd en el Capitulo 7. La probabilidad de
formacién de binarias y la de su supervivencia aumenta conforme crece la poblacién

del modelo. En cualquier caso, el niimero de binarias que se forman durante la evo-
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Figura 4.8: Distribucién de las masas de las estrellas que abandonan el cimulo para
el modelo D. Las graficas muestran la distribucién de las masas de las estrellas
que abandonan el cimulo cuando se han producido un 10%, 25%, 50%, 75%, 90%,
99,9% de fugas, respectivamente. Los valores correspondientes a estas graficas pueden
consultarse en la Tabla (4.7).
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lucién de los modelos es muy pequeiio (siempre inferior al 5%), siendo la mayoria de
ellos poco energéticos y por tanto con tiempos de vida cortos, en general. Tan sélo
una binaria por modelo llega a ser tan energética que es capaz de sobrevivir durante
un tiempo del mismo orden que el necesario para la desintegracién del ciimulo. Para
el caso de sistemas de multiplicidad superior la situacién es atin peér. El nimero de
estrellas binarias que abandona el cimulo (contribuyendo asi a la fraccién de binarias
de campo) es muy pequeiio, del orden del 0,1% o inferior, de donde se deduce que es
imposible explicar como de origen dindmico la elevada fraccién de sistemas binarios
y miltiples observados tanto en la vecindad solar como en cimulos, salvo que se
considere como origen dindmico la formacién de binarias via interacciones de fuerzas
de marea entre protoestrellas dentro de los pequeiios subagrupamiehtos que parecen
observarse en regiones de formacién estelar. El recurso mas obvio para explicar las
observaciones, consiste en admitir que los cimulos poseen binarias desde el momento
de su formacién y ademds en un porcentaje significativo. Este hech6 tiene importan-
tes consecuencias en el campo de la formacion estelar, ya que parece sugerir que un
elevado porcentaje de las estrellas nace constituyendo ya un sistema binario.

Por otra parte, la masa media de las estrellas que abandonan el cimulo es
inferior al valor de la masa media inicial de las estrellas en el modelo. Estos resultados
sugieren que las estrellas menos masivas tienen una probabilidad mayor de abandonar
el ciimulo que las masivas, si no se considera la pérdida de masa debida a la evolucién
estelar y no se incluyen binarias primordiales en los modelos. Este resﬁltado depende
de N, ya que las diferencias observadas disminuyen conforme la poblacién aumenta
para el primer conjunto de modelos. Sin embargo, aunque para ciimulos muy poblados
se observa el mismo fenémeno, este depende fuertemente del tiempo. Segin muestra
la Tabla (4.4), el fenémeno del escape preferencial de estrellas poco masivas tiene
su mayor importancia para ciimulos poco poblados, de hecho el Contraste de Masa
para N = 100 y 50% de la poblacién inicial es muy alto para modelos con FIMs de

Salpeter y Taff. Desde un punto de vista cuantitativo la masa media de las estrellas
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Tabla 4.8: Masa Media *

N =100 ‘
MODELO <m>p <m>9 <in>50 <M >gp
SA 1,00 0,68 0,56 0,59
TA 1,00 0,65 0,58 0,59
MS ,70 0,53 0,50 0,49 '
KR 0,49 0,31 0,34 0,39
SC 0,55 0,42 0,38 0,44

* Todas las masas en masas solares.

que escapan del cimulo para estos modelos es notablemente diferente de la inicial
como puede apreciarse en la siguiente tabla:

Aunque la masa media para los dos modelos de ley de potenc;ias es demasiado
alta en comparacién con la masa media tipica de las estrellas de ﬁn ctimulo, estos
resultados coinciden muy aproximadamente con aquellos procedentes de observacio-
nes (Platais 1994, 1995). Los resultados obtenidos tienen fuertes implicaciones en
un tema de gran importancia en Astrofisica, el de la universalidad de la FIM. En
general, se admite que la FIM es la misma para todos los ciimulos, a pesar de ciertos
resultados discordantes. Estos cimulos que parecen tener una FIM diferenciada son
los CPP y en principio la causa de ello puede ser doble: de una parte puede ser un
fenémeno intrinseco prueba de la no universalidad de la FIM y de otra parte puede ser
producto de la evolucién dinamica del propio cimulo. De los modelos anteriormente
expuestos parece suficientemente claro que para N < 250 el defecto de estrellas poco
masivas puede ser explicado como de origen dindmico; sin embargo, no parece que
para cimulos mas ricos este defecto pueda ser consecuencia finicamente de procesos
dindmicos. Esta evaporacion preferencial de estrellas poco masivas puede tener in-
teresantes consecuencias observacionales a la hora de determinar FIMs en cimulos
abiertos, ya que segin sea la edad del cimulo y su riqueza, la proporcién relativa

de estrellas poco masivas ha podido resultar alterada en mayor o menor grado con
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respecto a la fraccidn de estrellas masivas. De este modo la pendiente de la funcién
inicial de masas puede haber variado respecto a la que se observarfa en ausencia de
escape preferencial. La variacién en la pendiente de la FIM para un grupo de masas
entre M v M + dM serfa:

(4.13) fo= - L On(M)
' LoM a(M)’

siendo C' una constante de normalizacién. Este hecho podria conducir a conclusiones
erréneas acerca de la no universalidad de la FIM, aiin en el caso de que si lo fuese. No
obstante, y como se vera en el Capitulo 6, este fenémeno estd conectado con el posible
escape preferencial de estrellas individuales en cimulos con una cierta poblacién de
binarias primordiales.

En lo que respecta a las estrellas de alta velocidad observadas, su existencia
puede justificarse como fruto de interacciones en las regiones centrales de los climulos

abiertos. Segiin los resultados obtenidos, cuanto mayor sea la velocidad de la estrella,

mayor ¥ mas masivo serfa el cimulo donde nacié.

4.4 Conclusiones

Las principales conclusiones de este capitulo se pueden resumir en:

1. Las edades observadas en los ciimulos abiertos reales sélo pueden explicarse
suponiendo que las estrellas que los componen poseen un cierto espectro de

masas.

2. Las consecuencias dindmicas de la existencia de un espectro dé masas dependen

principalmente de la proporcién de estrellas masivas y de la riqueza del ciimulo.

3. Los citmulos desarrollan una estructura dual nicleo-halo, en una corta esca-
la de tiempo. Esta dicotomia tiene importantes consecuencias observacionales

puesto que se hace bastante dificil observar las poco densas 'regiones periféri-
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cas sobre el fondo de las estrellas de campo. La trascendencia de este efecto

desafortunadamente se incrementa con la poblacién del cimulo.

. La proporcién de sistemas binarios y miltiples observados, tanto en ctimulos
como en la Galaxia en general, no puede explicarse sin admitir la existencia de
una poblacién significativa de binarias primordiales, es decir, existentes en el

momento de la formacién del cimulo.

. La gran mayorfa de las estrellas que abandonan los ciimulos lo hacen como
consecuencia de la paulatina ganancia de energfa cinética fruto de encuentros a
larga distancia. Un pequefio porcentaje de estrellas abandonan el ciimulo con
velocidades significativamente superiores a la media, a causa de encuentros a

corta distancia en las regiones centrales del mismo.

. La determinacién de la FIM en cimulos esta afectada por errores producto
de la evaporacién preferencial de estrellas poco masivas. La magnitud de este
fenémeno parece depender del tiempo, lo que afiadiria un sesgo de edad en

dichas determinaciones.

. El incremento en el porcentaje de estrellas masivas de los modelos genera tam-
bién un aumento en las velocidades medias de las estrellas que abandonan los
mismos. Los encuentros entre binarias centrales masivas y estrellas sin com-

paiiera generan principaimente las fugas de alta velocidad.
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Capitulo 5

Evolucion Estelar

5.1 Introduccién

La masa de una estrella es su caracteristica fisica principal. Para una cierta composi-
cién quimica, la masa inicial de una estrella determina completamente su estructura
y evolucién posterior. Sin embargo, esta no permanece constante a lo largo de su
vida: son posibles tanto un aumento debido a acrecién de materia, Icomo una dismi-
nucién a causa de la eyeccion de sus capas superficiales o por las reacciones nucleares.
Para estrellas situadas en cimulos, la acrecién de materia proviniénte de nubes in-
terestelares es un proceso poco probable, ya que precisa de una velocidad relativa
(entre la estrella y la nube) mucho menor que las velocidades tipicas observadas en
ciimulos abiertos. Por tanto, la importancia de este proceso es muy pequeiia en la
mayorfa de los climulos con excepcidn, quizds, de los muy jovenes. Sin embargo, el
intercambio de masa entre las componentes de un sistema binario puede producirse
ficilmente; aunque en los modelos que se examinardn en este capitulo este proceso
se considerara irrelevante, ya que su papel sobre la dindmica global del cimulo no es
excesivamente importante tal y como se discutird en el préximo capitulo.

Por otra parte, la masa perdida en las reacciones nucleares puede considerar-

se despreciable en comparacién con la que la estrella pierde a causa de la evolucion
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estelar; esta iltima puede ser el proceso dominante en la dindmica de los ciimulos
abiertos. Las estrellas pueden perder masa gradualmente en forma de viento este-
lar, o violentamente dando lugar a eyecciones. ' La importancia de.ambos procesos
aumenta con la masa de la estrella considerada. Para estrellas de masa similar a
nuestro Sol, las eyecciones ocurren principalmente en la fase de gigante roja. La
pérdida de masa, originada en el transcurso de la evolucién estelar, tiene dos efectos
principales. En primer lugar, si la masa total del cimulo disminuye, la energia total
del mismo aumenta con lo que el cimulo estd cada vez menos ligado (energia total
menos negativa). El efecto es analogo al que se produce cuando las estrellas aban-
donan el ciimulo a causa de encuentros con otros miembros del mismo, aunque este
iltimo proceso se produce de forma menos continua. En segundo lugar, al producirse
la pérdida de masa, la fraccién relativa de estrellas masivas y poco masivas varia con
respecto al caso de un cimulo sin evolucién estelar, alterdndose el tiempo de vida del
sistema con respecto a uno conservativo. La inclusién de la pérdida de masa estelar
en simulaciones numéricas es crucial si se quieren obtener resultados directamente
comparables con los obtenidos de las observaciones. Dado que un niimero notable de
ctimulos tienen edades superiores a 10® afios, muchas de sus estrellas han sufrido una

pérdida de masa significativa durante su evolucion.

5.2 Pérdida de masa

Para obtener la disminucién de masa en funcion del tiempo, se han adoptado las
funciones desarrolladas por Eggleton y sus colaboradores (1989) para estrellas de la
Poblacién 1. Este conjunto de férmulas de interpolacién permiten calcular de forma
rapida y simple la pérdida de masa debida a evolucion estelar. Las expresiones estén
basadas en una serie de modelos obtenidos gracias al algoritmo de evolucién estelar
desarrollado por Eggleton (1971, 1972), y permiten calcular la luminosidad de una
estrella dadas su masa y edad. Las trazas evolutivas producidas con esas férmulas

aparecen en la Fig. (5.1), asi como la Secuencia Principal de Edad Cero. Todas las
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estrellas comienzan su existencia en la Secuencia Principal de Edad Cero con una
composicién uniforme de hidrégeno, X = 0,7, helio, Y = 0,28, y metalicidad, Z =
0,02 . Por razones técnicas, la pérdida de masa se considera en intervalos discretos,
cuando se acumula una disminucién de masa del 1%; esta pérdida de masa se supone
instantdnea debido a la diferencia de escalas temporales. Se supone también que el
gas eyectado abandona el cimulo sin interaccionar con el resto de los miembros del
mismo. En ciimulos reales, este gas se aleja de los mismos directamente o es absorbido
por el medio interestelar debido a la gran diferencia de presiones. Aunque no se
aprecia en la figura, se observard en proximos capitulos que, desafortunadamente,
las expresiones proporcionan un comportamiento erréneo para una masa de 1,334
My, Este pequeno defecto, intrascendente para este trabajo, ha sido recientemente
subsanado (1997) por el Dr. Eggleton, por lo que todos los modelos presentados
aquf adolecen del mismo. Los resultados que proporcionan dichas féormulas coinciden
razonablemente con los observacionales (Popper 1980, 1982). Modelos numéricos
mis recientes (Maeder y Meynet 1988), muestran sélo pequenas discrepancias con
los resultados obtenidos a partir de las férmulas citadas. Sin embargo, las nuevas
opacidades obtenidas por Rogers e Iglesias (1992) han modificado alguno de estos
resultados. Estas opacidades han sido introducidas en los modelos de Schaller et
al. (1992); dichos modelos muestran ciertas diferencias respecto a los anteriores,
principalmente en el caso de estrellas con masa inferior a 5 M. Una comparacidn
entre los resultados que dan las férmulas de Eggleton y los modelos mas recientes
de Schaller y sus colaboradores puede verse en la Tabla (5.1). Desafortunadamente,
los nuevos modelos ain no han sido transformados en un conjunto compacto de
férmulas como las desarrolladas por Eggleton y sus colaboradores; por tanto, en las
simulaciones se empleardn los modelos antiguos. Sin embargo, la incidencia de las
pequefias discrepancias existentes entre unos y otros sobre los resultados 'que aqui se
presentan no es significativa.

En los célculos se supondré que todas las estrellas inician la Secuencia Prin-

71



Log L

6 | I 1 ] T T T
0,08 —
01 -~
51 01— |
2 _____
oo 3 -
-
[ 7 S
3 I
2 e
-~ 15 -eee
di L Secuencia Principal -
.“‘ 7 "-_"{r__\ N
' i 1
0f ; |
4F ]
\'\
2k \,\. |
N
3t |
_4 1 i ] ] 1 ; . ( . i

6 95 5 45 35 3 2.5 2

4
Log Teff

Figura 5.1: Secuencia Principal de Edad Cero y trazas evolutivas obtenidas a partir
del algoritmo de evolucién estelar de Eggleton para estrellas de masas iguales a 15,
12,9, 7,5, 4, 3,2y 1 Mg, respectivamente. Cuando la traza evolutiva alcanza el
extremo de la izquierda se produce la formacién de una nebulosa planetaria. A partir
de ahi, tiene lugar el enfriamiento de la enana blanca. Las trazas para estrellas con
masas superiores a 8 Mg han sido cortadas en el momento en que se produce la
supernova. Las luminosidades estdn en luminosidades solares.
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Tabla 5.1: Tiempo de permanencia en las dos secuencias principales. Comparacién
entre los modelos de evolucién estelar. Masas en Mg. Tiempos en millones de aiios.

Algoritmo de Eggleton Schaller et al. (1992)
MASA Combustién-H Combustién-He Combustién-II  Combustion-He

15 11,5 1,0 11,6 1,1
12 16,5 1,5 16,0 1,6
9 27,8 3,8 26,4 2,6
7 46,0 7,5 43,2 4,7
5 94,5 18,5 94,5 12,4
4 156,0 32,0 164,7 26,2
3 308,0 64,0 352,5 86,2
2 922.0 100,0 1115,9 240,9
1 9718,0 - 9961,7 ;

cipal del Hidrégeno al mismo tiempo, hipdtesis que, aunque en principio es cuestio-
nable, parece justificada por las observaciones tal y como se comentd en la seccion
correspondiente del Capitulo 2. En cuanto al resultado final de la evolucién estelar,
el algoritmo de Eggleton genera enanas blancas cuando la masa inicial de la estrella
es inferior a 8 Mg y estrellas de neutrones (tras una supernova de Tipo II) si la masa
es superior o igual a esa cantidad. No se contempla la formacion de agujeros negros
para estrellas muy masivas, debido a la incertidumbre que rodea la formacién de estos
objetos. Estimaciones observacionales sobre la masa minima de la estrella progeni-
tora, necesaria para dar lugar a un agujero negro, sitian ésta en el rango 40-80 Mg
(van den Heuvel y Habets 1984; van den Heuvel 1992); estimaciones mds recientes re-
bajan un tanto esta cantidad, dando un valor de 50410 Mg (Tsujimoto et al. 1997).
En cualquier caso, estos valores estin muy alejados de las masas estelares tipicas
observadas en ctimulos estelares abiertos. La formacién de las estrellas de neutrones
va acompafiada siempre de un fuerte impulso originado por la eyéccién asimétrica
del exceso de masa durante la supernova (Bell 1997); este fenémeno se simula en
los célculos asignandole una velocidad superior al cuadruplo de la ¢cuadritica media

de las estrellas del modelo; los valores generados pueden ser, por tanto, inferiores a
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los que da una reciente distribucién obtenida por Lyne y Lorimer (1994) a partir de
observaciones en radioondas. Esto provoca que la probabilidad de que el cimulo re-
tenga las estrellas de neutrones sea muy baja, aumentando en todo caso para climulos
muy poblados. Actualmente, sélo existen dos candidatos a estrellas de neutrones en
ciimulos abiertos: el primero es el pulsar de rayos X X01424-614 situado en-el campo
de NGC 663 (Hellier 1994), el segundo es una deteccién en rayos ¥ en el campo del
cimulo abierto joven Collinder 347 (Yadigaroglu y Romani 1997) por parte de los
instrumentos de EGRET. Ambos cimulos tienen edades del orden de 10 millones de
afios. Cabe suponer que estos posibles pulsares permanecen ain en el cimulo donde
han nacido, porque son muy jévenes y ain no han tenido tiempo de abandonarlo, ya
que la escala de tiempo tipica para que una estrella de neutrones abandone el cimulo
donde naci6 es de unos 20 millones de afios (una vez que tiene lugar la supernova)

empleando las distribuciones de velocidades observacionales mas recientes.

5.3 Resultados

En las primeras secciones se mostraran los resultados para un primer conjunto de 20
modelos con N < 750 publicados en de la Fuente Marcos (1996). A continuacidn,
se expondrdn los resultados de otro grupo de modelos con una poblacién estelar
sustancialmente mayor calculados con el CRAY-YMP de la UCM. Con estos modelos
se pretenden'estudiar los efectos que, sobre la dindmica de los cimulos abiertos, tiene

la evolucidn estelar.

5.3.1 Tiempo de Desintegracion

De los resultados que aparecen en la Tabla (5.2), se desprende que la inclusién de
la pérdida de masa debida a evolucién estelar cambia de forma n(;)ta,ble los valores
obtenidos para los tiempos de desintegracién. Para modelos con N = 100 ¢ 250,
dichos tiempos son, en general, inferiores a los de modelos equivalentes discutidos en

el Capitulo 4. En cambio, para N superior el comportamiento es significativamente
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diferente, e] tiempo de desintegracién aumenta. Por tanto, aparece un comportamien-
to diferencial dependiente de N. Para climulos pequenos, la evolucién estelar acelera
st desintegracién, pero en el caso de ciimulos ricos aparece una tendencia estabiliza-
dora, retrasandose la desintegracién del cimulo. Si se comparan los tiempos medios
de desintegracién para modelos con N < 250, se tiene que para los modelos con
evolucion estelar hay una disminucién de unos 100 mitlones de afnos en media y sin
embargo, para IV > 250 se obtiene un incremento medio superior a los 100 millones
de aiios con respecto a los modelos sin pérdida de masa. Si se pone en relacién esta
escala temporal con la obtenida a partir de las trazas evolutivas, se tiene que para los
modelos con N = 100 todas las estrellas con masa inferior a 4 Mg han evolucionado
hasta ser objetos colapsados (estrellas de neutrones y enanas blancaé), para V = 250
es 3 My, para N = 250 es 2,5 Mg, y para N = 750 es 2 M.

Como se indico en el capitulo anterior, el tiempo necesario para la desinte-
gracién del ciimulo debe considerarse con cautela, puesto que una vez que el ciimulo
se convierte en un sistema no ligado, la formacién de un cierto nimero de subsis-
temas temporalmente estables puede retrasar la desintegracién completa del mismo.
Sin embargo, en los modelos presentados en este capitulo se observa que el momen-
to en el que la evolucién dindmica cesa, coincide muy aproximadamente con el de
desintegracién del modelo.

De los resultados anteriores, se deduce que la causa del comportamiento dife-
rencial del Tiempo de Desintegracién con la poblacién inicial del cimulo se relaciona
con la pérdida de masa y con la propia poblacidén del modelo. Para modelos poco
poblados la escala de tiempo en que se produce la desintegracién de los mismos, es
del mismo orden que la necesaria para que la pérdida de masa en estrellas de masa
intermedia sea significativa; dicha pérdida de masa, conduciria a uné disminucién de
la energia potencial del modelo y por ello a su rapida desintegracién. Este proceso da
lugar a una reduccién en el Tiempo de Desintegracidn de los modelos que incluyen

la evolucién estelar con respecto a aquellos otros que no la tienen en cuenta. Por el
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Tabla 5.2: Principales caracteristicas de los modelos

MOD. FIM* N M, M, <M> Rl r <R>§ !
I SA 100 10,0 0,1 1,0 1,26 6,56 0,92  180,3 (380)
o TA 100 10,0 0,1 1,0 1,26 656 0,86 99,0 (209)
o MS 100 100 0, 0,6 126 564 112 72,84 (192)
IVv KR 100 53 0,1 05 1,26 517 1,10 90,0 (272)
vV SC 100 55 0, 0,5 126 537 1,13 85,0 (242)
VI SA 250 150 0,1 1,0 1,71 891 1,35  239,7 (506)
VII  TA 250 150 0,1 1,0 1,71 891 1,28 1881 (397)
VIl MS 250 150 0, 0,6 1,71 7,68 150  163,4 (431)
IX KR 250 53 0,1 04 1,71 6,75 159 1259 (403)
X  sC 250 56 0,1 05 1,71 7,20 157  142,1 (414)
XI  SA 500 150 0,1 1,0 2,15 11,22 2,00  378,3 (798)
X1 TA 500 150 0,1 1,0 2,16 1122 1,9 3451 (728)
XII MS 500 150 0,1 0,6 2,15 959 202 2489 (662)
XIV KR 500 53 0,1 04 2,15 851 2,00  183,9 (585)
XV SC 500 56 0,1 05 2,15 905 2,00 2185 (636)
XVI  SA 750 150 0,1 1,0 247 12,84 2,30 413,0 (875)
XVl TA 750 150 0,1 1,0 247 1284 232 5332 (1130)
XVIIL MS 750 150 0,1 0,6 2,47 10,97 2,32  317,5 (854)
XIX KR 750 53 0,1 0,4 247 973 232 2403 (772)
XX SC 750 12,9 0,1 0,56 2,47 10,50 ' 2,27  280,0 (804)

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

Kroupa, SC FIM de Scalo.

t En Mg.

t Radio virial inicial en pc.

*

&

! Tiempo de desintegacién del cimulo (en millones de afios).

Radio medio inicial en pc.
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contrario, cuando se consideran modelos con una poblacién mayor, algunas estrellas
poco masivas han tenido tiempo de completar su evolucién hacia el estado de enana
blanca, con lo que el modelo llega a estar poblado principalmente por objetos con
masas del orden de la solar y con una pérdida de masa poco significativa. Un sistema
estelar de estas caracteristicas es mucho mis estable que uno equivalente que contu-
viese tanto estrellas muy masivas como poco masivas, lo que explica el aumento del
Tiempo de Desintegracién para cimulos ricos cuando se incluyen los efectos de la

pérdida de masa originada por la evolucién estelar.

5.3.2 Moédulo de Evolucién

Como se comentd en el capitulo anterior, debido al colapso inicial de las regiones
internas del cimulo, el Mdédulo de Evolucion crece al inicio de cada simulacion. Una
vez que alcanza un valor maximo, decrece hasta un valor nulo en una escala temporal
dependiente de las condiciones iniciales. Para los modelos presentados en este capitu-
lo, se aprecian tendencias cualitativamente similares (figs. 5.2 y 5.3); sin embargo
hay notables diferencias cuantitativas, de forma que la influencia de la evolucion es-
telar sobre el Médulo de Evolucién parece ser fuertemente dependiente de la fraccidn
de estrellas masivas. Para modelos poco poblados con ley de potencias simple, los
cuales tienen una masa media més alta y un mayor nimero de estrellas masivas, la
evolucién de W difiere bastante de la presentada para modelos sin pérdida de masa;
sin embargo, para el resto de FIMs la evolucién es muy similar. El caso extremo se
produce para las FIMs de Kroupa y de Scalo, en las que la evolucién casi no puede
distinguirse de la presentada en el capitulo previo. Solamente en las fases finales
de la evolucién de los modelos, se aprecian diferencias atribuibles a los efectos de la
pérdida de masa.

Un hecho que llama bastante la atencién en las graficas, en comparacion con
los modelos sin pérdida de masa, es que la evolucién de W parece ser mas uniforme a lo

largo de la vida del cdmulo. Esta caracteristica se observa claramente en los modelos
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mas poblados. La pérdida de masa suaviza el colapso inicial de las regiones centrales.
Las estrellas de mayor masa tienden a permanecer en las mismas y son las involucradas
de forma principal en la pérdida de masa durante las primeras etapas de la evolucién
de los ciimulos; por el contrario, las menos masivas tienden a localizarse en el halo,
siendo la pérdida de masa irrelevante en ellas durante la mayor parte de la vida del
cimulo. Este hecho sugiere que el radio medio, R,., es mucho mds estable en los
presentes modelos, lo que unido a la pérdida de importancia del colapso inicial de las
regiones centrales, explicaria la mayor estabilidad del Médulo de Evolucién a lo largo
de la evolucién del cimulo. La disminucién de la masa media de las estrellas de las
regiones centrales del cimulo conforme progresa la evolucién estelar tiene otro efecto
adicional, cuya importancia se restringe a los modelos mas poblados. Las estrellas del
halo, al irrumpir a través de las regiones centrales, ya no encuentran estrellas masivas
con las que intercambiar energfa, sino estrellas con una masa aproximadamente igual
a la suya propia, con la consiguiente disminucidn en la eficiencia dél intercambio de
energia durante los encuentros a corta distancia. Por ello, las estrellas del halo son
menos energéticas y necesitan un mayor nimero de pasos a través de las regiones
centrales del cimulo para alcanzar la velocidad necesaria para abandonar el mismo,

lo que redunda en un aumento del Tiempo de Desintegracién para estos modelos.

5.3.3 Ritmo de Escape

La Fig. (5.4) muestra como evoluciona la poblacién de los modelos con el tiempo. Las
mayores diferencias con respecto al comportamiento descrito en el capitulo anterior
aparecen para IV = 100, apreciandose desviaciones muy importantes con respecto
al comportamiento previamente presentado. La causa de estas grandes diferencias,
radica en que para estos modelos gran parte de la pérdida de masa puede producirse
en las regiones periféricas del cimulo, alterdndose la posicién del centro de masas
del mismo de forma violenta, lo que puede arrojar estrellas a distancias superiores al

radio de marea faciliténdose de este modo el escape de las mismas. Para N = 250, el
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ritmo de escape de la mayoria de los modelos es practicamente lineal, lo que sugiere
que la importancia de los encuentros a corta distancia disminuye en comparacién con
los modelos sin pérdida de masa. Para N mayor, se aprecian comportamientos cua-
litativamente similares a los presentados en el capitulo anterior, aunque la evolucién
transcurre mas lentamente. Dicha evolucién es tanto mds lenta cuanto mayor sea el
porcentaje de estrellas masivas. Este hecho esta causado directamente por la evolu-
cién estelar, ya que las estrellas con masa inferior a 8 Mg pasan a ser enanas blancas
y por tanto estrellas poco masivas. Las estrellas de masa superior evolucionan hasta
convertirse en estrellas de neutrones que abandonan rapidamente el cimulo a causa
del gran aumento de velocidad que sufren durante su formacién. Debido a que la
masa por debajo de la cual comienzan a aparecer enanas blancas en el cimulo es de
unas 8 Mg, cabe esperar que la escala temporal asociada a la evolucién de este tipo
de estrellas sea también relevante en la dinamica del cﬁmulorcomo un todo. La razén
principal para esta afirmacion se apoya en el fendmeno de la segregacién de masa, de

notable importancia cuando los efectos de la evolucién estelar son tenidos en cuenta.

5.3.4 Formacién de binarias

Otro proceso de capital importancia es el ritmo de formacion de binarias. Ya que
todas las estrellas se forman en agrupaciones estelares mas o menos densas (asocia-
ciones o cimulos abiertos), es razonable suponer que las binarias que se observan
entre las estrellas de campo han de haberse generado en dichas agrupaciones. 5in
embargo, la formacién de sistemas multiples se reduce enormemente para los modelos
con pérdida de masa en comparacidén con los modelos conservativos, a pesar de ser
ya bastante baja en estos ultimos. Por tanto, la evolucién estelar incide fuertemente
sobre la formacién dindmica de sistemas binarios. Si el ritmo de formacién de bina-
rias se reduce con la pérdida de masa, se precisa de otro mecanismo para explicar
los elevados porcentajes de binarias observados. La explicacién mas simple es pos-

tular la existencia de una elevada fraccién de binarias primordiales. Estas binarias
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primordiales son més estables que las formadas dindmicamente y pueden dominar la
evolucién de los cimulos alterando sus vidas medias. La existencia de las binarias pri-
mordiales conduciria a un elevado nimero de fugas de binarias e incluso de sistemas
con multiplicidad superior. Tras abandonar el ciimulo, estos sistemas contribuirian a

explicar porcentajes elevados de binarias como los observados en la vecindad solar.

5.3.5 Velocidad de Escape

La pérdida de masa tiene también influencia sobre la velocidad con la que las estrellas
abandonan el cimulo. Los resultados de la Tabla (5.3) muestran la misma tendencia
que los ya expuestos, la velocidad de escape crece conforme aumenta N. Ademads, la
velocidad media disminuye en la mayoria de los modelos con respecto a aquellos sin
pérdida de masa. La cuantia media de esta disminucién es del 10% y es mayor para
los cimulos menos poblados, donde puede ser superior al 20%, para descender en
los medelos mas ricos hasta el 5%. Las velocidades maximas también son menores,
siendo la disminucién mas acusada cuanto mayor es la poblacién del ctimulo.

La disminucién observada en las velocidades de escape medias esta directa-
mente relacionada con la menor importancia del halo para los modelos con pérdida
de masa y con la disminucién de la energia potencial total conforme progresa el de-
cremento de la masa del sistema. Ya se comentd, que los halos de estos modelos eran
menos energéticos y también menos extensos, y esto repercute en la mayor facilidad
que tienen las estrellas para abandonar el cimulo. Por otra parte, la acusadisima
disminucién en los valores de la velocidad méaxima estd causada por la reduccién en
el ritmo de formacidn de sistemas binarios. Las fugas de alta velocidad son generadas
a partir de interacciones gravitatorias entre dos 0 més componentes del ciimulo; como
en los presentes modelos este conjunto de procesos disminuyen su importancia, se

genera un menor ntimero de este tipo de fugas y ademas sus velocidades son inferiores.
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Tabla 5.3: Velocidad de las estrellas que abandonan el cimulo*

N = 100 N = 250

<V> Vnin Vmar Tm <V> Umin Ymaz Tm

SA 086 037 2,60 003 1,00 025 38 0,02
TA 084 041 2,11 003 1,14 000 3,87 0,03
MS 0,72 03% 1,85 002 087 027 3,10 0,02
KR 067 0,13 240 004 064 0,00 2,06 0,02
sC 060 0,18 1,61 003 074 0,18 3,28 0,02

N = 500 N = 750

<V> VUnin Unazr Om <UV> VUmin Vmar Om

SA 135 032 470 0,02 151 0,00 503 0,02
TA 132 032 536 0,02 142 000 538 0,02
MS 1,05 024 274 0,02 1,15 000 4,14 0,01
KR 083 000 493 002 092 000 422 0,01
SC 0,97 0,22 993 002 1,04 000 464 001

* Todas las velocidades en km/s.

5.3.6 Evaporacién preferencial

En la Tabla (5.4) se encuentran los valores del Contraste de Masa para el presente
conjunto de modelos. El valor de D se ha obtenido ahora considerando la masa
perdida.lpor evolucién estelar que es descontada en cada etapa considerada, calculando
la masa media instantinea. Como puede apreciarse, para N = 100 y las FIMs de ley
de potencias simple, se produce el efecto contrario, aumenta la proporcién de estrellas
poco masivas como causa de la evolucién estelar. Para la préctica totalidad del resto
de los modelos, si se produce un escape preferencial de estrellas de baja masa adn
considerando la pérdida de masa. De hecho, la deflexién parece ser mas notable en
el caso de algunos modelos con N mayor, como los que se calcularon con FIMs de
ley de potencias simple o con la FIM de Miller y Scalo. La razén estd en la mayor
facilidad para el escape de las estrellas del halo, que para el caso de los modelos con

N elevado, son preferentemente estrellas poco masivas.
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Tabla 5.4: Contraste de Masa

N = 100 N =250
MODELO D25 D50 Dgo D25 DSO DQD
SA 0,04 0,14 0,08 0,17 0,26 0,10
TA 021 -008 007 015 0,09 0,04
MS -0,36 -0,16 0,01 0,22 0,21 0,06
KR 0,44 0,36 0,13 0,20 0,18 -0,06
SC 0,38 0,24 0,12 0,18 0,20 -0,004
N = 500 N=750
MODELO Dy Do Dgg Doy Do Dag
SA 0,16 020 0,11 0,23 0,14 0,07
TA 0,09 0,11 0,04 0,17 0,19 0,08
MS 0,19 G,18 0,10 0,37 0,27 0,10
KR 0,10 0,16 0,01 -0,05 0,08 -0,01

SC 0,31 0,14 0,01 0,01 0,02 -0,02

5.3.7 Modelos densamente poblados

En esta seccidn se comentardn los resultados obtenidos para 5 modélos en los que la
poblacién es mayor que en los casos anteriores. Para estos modelos las estrellas con
masa inferior a 1,25 Mg han evolucionado hasta convertirse en enanas blancas, por lo
que el ntimero de estos objetos en ciertos momentos de la evolucién del cimulo puede
ser muy elevado, superior al 10% cuando la poblacién del ciimulo ha descendido a la
mitad. En el resto, este porcentaje puede ser alin mayor.

Lo primero que Hlama la atencién de la Tabla (5.5), es la diferencia en cuan-
to al Tiempo de Desintegracion para modelos con la misma poblacién pero distinta
distribucién espacial inicial. Se observa que los modelos con densidad uniforme se
desintegran mds lentamente a igualdad del resto de caracteristicas. La desintegra-
cién es mas rapida para modelos con densidad inicial inversamente proporcional al
cuadrado de la distancia cumulocéntrica. Esta circunstancia va a ser confirmada
analizando otras magnitudes tales como la evolucién de la poblacién def modelo, y la

distribucién de velocidades. La distribucién espacial inicial no es la tinica diferencia
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Tabla 5.5: Caracteristicas de los modelos densamente poblados

MOD. FIM®™ N M, Ml <M>' R rf, < R>§ T
A SA 4.000 150 0,1 1,0 3,00 2250 2,85  3824,0 (4704)
B SC 4.000 148 01 0,58 300 1860 3,03  1810,2 (2914)
C sC 10000 149 01 0,58 5,20 2548 494  2839,7 (6617)
D SC 10.000 149 0,1 058 520 2548 4,06  2426,8 (5654)
E SC 10000 149 01 0,57 520 2496 510 22345 (5251)

* SA FIM de Salpeter, SC FIM de Scalo.

' En Mg.

Radio virial inicial en pc.

Radio de marea inicial en pc.

Radio medio inicial en pc.

Tiempa de desintegracién en unidades normalizadas (en millones de afios).

¢ Los modelos B y E han sido calculados empleando una densidad espacial inicial proporcional
ar~?, siendo r la distancia al centro del cimulo. El modelo D tiene una densidad inicial de
Plummer.

entre los modelos C, D y E; el primer modelo tiene una distribucién de velocidades
también uniforme e isotrépica; el segundo, una distribucién de Plummer, tanto en
posiciones como en velocidades; y el tercero, tiene una distribucién de velocidades
uniforme e isétropa. Por tanto, el tercer modelo no posee un equilibrio inicial y esta
es la causa de su acelerado ritmo evolutivo. En cuanto a la comparacién con los mo-
delos conservativos densamente poblados, se aprecia un incremento en los tiempos de
desintegracién, que llega al triple en algunos casos. Este hecho confirma la tendencia
ya apuntada, a que la evolucién estelar incrementa la vida media de los cimulos con
una poblacién inicial superior a unos 250 miembros. Ademads, este incremento parece
crecer con N. |

El Médulo de Evolucién (Fig. (5.5)) también muestra diferencias dependientes
de la distribucién espacial inicial y estas diferencias estin conectadas con la diferente
distribucién inicial de velocidades. Como puede observarse, hay variaciones en el -
aspecto de las curvas con respecto a los modelos con N menor. En particular, para
los modelos B y E se observa un pequeiio incremento inicial, para luego dar lugar

a una disminucién cuando el tiempo en unidades estiandar es igual a 400. La causa
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de este comportamiento es la expansién de las regiones centrales a'causa de la alta
densidad estelar y de la falta de equilibrio inicial ya comentada. En cualquier caso
las diferencias de comportamiento entre los diferentes modelos se restringen a las
primeras fases de su evolucién, siendo posteriormente bastante similar, aunque en
escalas de tiempo diferentes.

Con respecto a la evolucién de la poblacién con el tiempo, la Figura (5.6)
muestra también diferencias en lo que respecta a las primeras etapas de la misma.
Sin embargo, el comportamiento a largo plazo es similar, con la salvedad de que
la diferencia de comportamiento inicial induce un retraso en la evolucién de unos
modelos con respecto a otros. La evolucién asintética de los modelos es siempre
similar a la que se estudié en el caso de N menor. Debe también notarse que la
cispide que alcanza el Médulo de Evolucién coincide muy aproximadamente con el
punto de inflexién de la curva de poblacién, o lo que es lo mismo, con el instante en
que el mecanismo dominante para el escape de las estrellas del climulo pasa a ser de
tipo evaporativo.

Las figuras (5.8) muestran un espectro de velocidades muy distinto de los
presentados hasta ahora. Aparecen claramente dos distribuciones de velocidades,
una para estrellas colapsadas (estrellas de neutrones) y otra para estrellas normales.
La causa es que las velocidades de las estrellas de neutrones tienen como valor minimo
cuatro veces la velocidad cuadratica media de las estrellas del cimulo, por ello forman
una distribucién con un valor medio distinto. Existen evidencias observécionales en
favor de este tipo de situaciones (Gott et al. 1970). En las cercanias de la asociacién
[ Gem se encuentran varios pulsares (entre ellos el del Cangrejo) con velocidades muy
elevadas, que parecen haber sido generados en la asociacién y han escapado de ella
tras las explosiones de supernova. Sin embargo, debe hacerse notar que los valores
dados a las velocidades de las estrellas de neutrones pudieran no ser representativos
a la luz de los dltimos descubrimientos ya comentados, que multiplicarian incluso por

100 los valores aquf presentados. En la Tabla (5.6) se observa que la evolucién de
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Figura 5.5: Médulo de Evolucién para los modelos densamente poblados. Es eviden-
te un comportamiento diferencial dependiente de la densidad espacial inicial, sobre
todo en el caso de las primeras etapas evolutivas. Como referencia, los modelos que
comienzan con Médulo de Evolucién mds bajo son el A y el C, el siguientees el D y
los otros dos son el B y el E.
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Figura 5.6: Evolucién de la poblacién del cimulo con el tiempo para modelos den-
samente poblados. Se aprecia una diferencia de comportamiento dependiente de la
densidad espacial inicial como en el caso de la Fig. (5.5).
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Figura 5.7: Distribucién de las velocidades de las estrellas que abandonan el cimulo
para el modelo C. Las graficas muestran la distribucién de las velocidades de las
estrellas que abandonan el cimulo cuando se han producide un 10%, 25%, 50%, 75%,
90%, 99,9% de fugas, respectivamente.
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Figura 5.8: Distribucion de las velocidades de las estrellas que abandonan el cimulo
para el modelo D. Las graficas muestran la distribucién de las velocidades de las
estrellas que abandonan el ciimulo cuando se han producido un 10%, 25%, 50%, 75%,
90%, 99,9% de fugas, respectivamente. :

91



100 T T T T T r T T 100 T v T T T T
10 _ _| 1.~
* #*
1§
gLl Ja. P AN ” l-l H L L ). X H
0 1 8 s 10 13 E) = 4] »
{ELoomiBoE Esws (nqu VELDCIDAD DE ESCAPE (kmis}
100 T T T T T T 100 Y T T T T T
0 E 10
& 1 E x 1 E
01 tF
] N ﬂ ” . N L ” 001 i 0. 0. . I1
] [ 1 15 2 ) E) (0 ] [] 1 15 2 3 20 =
VELOCIDAD DE ESCAPE (mie) VELQGIDAD DE ESCAPE (mva).
190 T Y T T T T 1 T T T T T T
1 18
2 1 q * 1
61 P 4 (AR
UL A N | P ) I 1
[} = n £ ] " = 30 ®
vsmcmn uemm; VELOGIDAD uessca?s omie)

Figura 5.9: Distribucién de las velocidades de las estrellas que abandonan el cimulo
para el modelo E. Las grificas muestran la distribucién de las velocidades de las
estrellas que abandonan el ciimulo cuando se han producido un 10%, 25%, 50%, 75%,
90%, 99,9% de fugas, respectivamente.
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Tabla 5.6: Velocidad de Escape

C D E
% < Ve > < v > < g >
5% 1,80+ 0,04 2,46 &+ 0,08 1,86 + 0,02
10% 1,84 £+ 0,02 2,12 £ 0,04 1,86 + 0,02
25% 1,91 + 0,01 1,91 + 0,02 1,94 0,02
50% 1,960 4 0,008 1,80 £+ 0,01 1,958 £+ 0,010

5% 1,934 £ 0,007 1,875 £ 0,009 1,958 4 0,008
90% 1,979 £ 0,008 1,893 £+ 0,009 1,999 £+ 0,008
99% 1,979 £ 0,008 1,931 £ 0,009 1,999 £ 0,008

la velocidad media de escape depende del grado de concentracion inicial del modelo.
Asi, el modelo con densidad espacial inicial de Plummer, muestra un comportamiento
sensiblemente distinto a los otros dos. En las primeras fases de la evolucién, las
velocidades medias son bastante elevadas, disminuyendo posteriormente para volver
a aumentar en las etapas finales. Esto sugiere un mecanismo de escape dominante
distinto para este modelo en las primeras etapas evolutivas. La yazén es la fuga
de una veintena de estrellas de neutrones con velocidades tipicas de unos 9 km/s,
circunstancia que no se produce en los otros modelos. En ellos, las estrellas de
neutrones escapan mucho después y sus velocidades son similares a la media del
resto de las estrellas.

El nimero de binarias y sistemas multiples formados en estos modelos es
mayor que para los anteriores, pero sigue siendo extremadamente bajo. Por ejemplo,
el porcentaje mdximo de binarias formadas dindmicamente que abandonan el ciimulo
es del 0,2%. En el modelo A se produce el escape de 6 estrellas dobles y un sistema
jerarquico triple. El resto contiene 2 enanas blancas. En el modelo B escapan 6
binarias vy quedan 3 enanas blancas en el resto. El modelo C sufre el escape de
8 binarias y un sistema triple, aunque lo mds importante en la formacién de un
objeto de Thorne-Zytkow (una gigante roja cuyo nicleo estd formado por una estrella
de neutrones). El modelo D pierde 7 binarias y quedan 7 enanas blancas en el

resto. En el modelo E se produce la fuga de 8 binarias y el resto contiene 3 enanas
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blancas y se produce la formacidén de otro objeto de Thorne—Zytkow. De los resultados
anteriores, se desprende que el porcentaje de objetos colapsados en los restos de los
modelos es bastante alto, incluso del 70% para cimulos muy poblados. En todos estos
modelos, se generan un cierto nimero de sistemas jerarquicos triples en las dltimas
etapas de la evolucién del cimulo. Las colisiones que dieron lugar a los objetos de
Thorne-Zytkow se produjeron siempre en el seno de sistemas triples. Los objetos de
Thorne-Zytkow fueron descubiertos tedricamente en 1975 (Thorne y Zytkow 1977) y
se generan cuando una estrella de neutrones se sitfia en una 6rbita de corto periodo
en torno a una gigante roja. De acuerdo con la teor{a, la poderosa fuerza de gravedad
de la estrella de neutrones absorbe materia de la gigante, pero como la estrella de
neutrones sélo puede incorporar materia a un ritmo limitado, el gas se apila en torno
a ella, frendandola. A causa de ello, la estrella de neutrones recorre una trayectoria
espiral hacia su compaiiera penetrando en ella y destruyendo el niicleo de la gigante.
De esta forma se tendra una estrella de neutrones superdensa en en el seno de una
extensa y difusa gigante roja. Sin embargo, en los célculos el mecanismo por el
que se han producido estos objetos ha sido un poco diferente. En el seno de un
sistema jerdrquico triple, la componente mds masiva ha evolucionado dando lugar
a una supernova, debido a la pérdida asimétrica de masa se produce un efecto de
retroceso sobre la estrelia de neutrones que provoca que esta salga a gran velocidad
en linea recta. __Si alo largo de su trayectoria atraviesala gigante roja que la acompaiia,
es frenada por su denso niicleo al que destruye, sustituyéndolo y dando lugar a uno
de estos objetos exdticos.

Ademds, en la formacién de los objetos de Thorne-Zytkow juega un papel
principal la poblacién del ciimulo, que debe superar un cierto valor para que tenga
lugar la formacién de este tipo de objetos, por otra parte muy improbable. En el
modelo C, la formacién del objeto tiene lugar cuando la pobla,ciénldel cimulo es el
18% de la inicial, pero en el modelo E el objeto se genera cuando lla. poblacién es el

70% de la inicial. Este hecho est4 relacionado directamente con la diferente densidad
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espacial inicial de ambos modelos.

Si se comparan las funciones de masa instantdneas para las estrellas que aban-
donan el cimulo que aparecen en la Figura (5.10) con las de la Figura (4.1), puede
apreciarse como influye la evolucién estelar sobre la FIM de las estrellas que aba.n—‘
donan el cimulo. El rasgo mds sobresaliente es la presencia de una abrupta discon-
tinuidad para estrellas de alrededor de 4 Mg en comparacién con la FIM inicial y la
Figura (4.8). Debe sefialarse que la funcién de masas que aparece en la figura, seria
la que corresponderia a la zona externa al cimulo. Es evidente, que en todas las fases
de la evolucion del ciimulo hay una indudable carencia de estrellas lulminosas. Ni atn
eni los primeros pocos millones de aiios, se produce la fuga de una estrella con una
masa superior a 4 M. Este hecho impone ciertas restricciones al tipo de cdmulos en

los que se forman la mayor parte de las estrellas observables.

5.4 Discusion

En las secciones previas se ha comentado que los resultados dependian del nimero
de estrellas considerado en cada modelo. De la teorfa cinética elemental se deduce
que los encuentros entre las estrellas del cimulo conducen a la equiparticion de la
energia cinética. Esta equiparticion se alcanza tras un lapso de tiempo igual al Tiem-
po de Relajacién del ciimulo. Los modelos que aqui se presentan tienen posiciones
y velocidades iniciales sin correlacién alguna con las masas estelares consideradas,
puesto que se supone que el sistema se ha formado por relajacién violenta. Tras un
lapso temporal del mismo orden que el Tiempo de Relajacién, las estrellas masivas
han poblado el nicleo del ciimulo. Actualmente, no existe una ekpresién que per-
mita calcular el Tiempo de Relajacién para un cimulo estelar con un espectro de
masas, por lo que los argumentos cuantitativos que se muestran a continuacién deben
considerarse como aproximados. Del Teorema del Virial se tiene que el tiempo de
relajacion, en millones de afios, es 14,4, 32,0, 59,2 y 80,1, respectivamente, para los

modelos con N = 100, 250, 500 y 750. El comportamiento diferencial encontrado,
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Figura 5.10: Distribucién de las masas de las estrellas que abandonan el cimulo para
el modelo E. Las graficas muestran la distribucién de las masas de las estrellas que
abandonan el ciimulo cuando se han producido un 10%, 25%, 50%, 75%, 90%, 99,9%
de fugas, respectivamente. '
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parece sefialar una variacién de comportamiento a partir de N = 250. Por otra parte,
las férmulas que se han empleado en los calculos de la evolucién estelar generan una
enana blanca a partir de una estrella de 7 Mg en unos 57 millones de afios. Por
tanto, para modelos con poblacién de 500 estrellas o superior el tiempo de relajacion
es mayor que el necesario para que evolucionen las estrellas mas masivas del ciimulo,
por lo que la mayor pérdida de masa tiene lugar cuando las estrellas masivas adin no
han alcanzado las regiones centrales. Por tanto, la equiparticién no se logra antes de
que la mayor parte de las estrellas masivas hayan pasado a ser objetos degenerados.
En cambio, para cimulos pobres la mayor parte de la pérdida de masa tiene lugar
en las regiones centrales del cimulo; es decir, cuando este ya ha logrado la equiparti-
cién. Esto conduce a que los modelos poco poblados se desintegren antes; en cambio
para modelos més poblados, las estrellas masivas han alcanzado masas parecidas a
la masa media del ciimulo antes de lograr la equiparticién, por lo que el comporta-
miento posterior es similar al que tiene lugar en un modelo monocomponente como
los presentados en el capitulo anterior. Estos modelos se caracterizan por ser muy
estables y presentar tiempos de desintegracién muy elevados. Este comportamiento
diferencial ya fue constatado por Lyngd y sus colaboradores (1988), al analizar de
forma exhaustiva los datos disponibles sobre las propiedades del sistema de cimulos
abiertos de nuestra Galaxia. En su estudio, encontraron que la inmensa mayoria de
los ciimulos de mayor edad tenfan poblaciones significativamente superiores que en
el caso de los cimulos més jévenes. Aunque pudiera pensarse que este fendmeno es
debido a un efecto de seleccidn, la tendencia se observa tanto para climulos cercanos
(distancia inferior a 1,5 kpc) como para los més lejanos. La diferencia en longevidad,
debe atribuirse a que los cimulos pequénos tienden a desintegrarse mds facilmente
que los de mayor poblacién. Este resultado es exactamente el que se obtiene en los
modelos calculados. De esta forma, para las estrellas que son los constituyentes ele- -
mentales de los ciimulos estelares, la evolucidon estelar da lugar a que cuanto mayor

sea su masa, menor sea el tiempo que tardan en evolucionar; pero para los climulos
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el efecto es el contrario, cuanto mayores y mds masivos sean tanto mas larga serd su
vida. Este hecho es bastante sorprendente, puesto que tradicionalmente se han he-
cho muchas y afortunadas analogias entre la Fisica Nuclear y la Dindmica Estelar, y
claramente estd conectado con el hecho de que las estrellas tienen calores especificos
positivos (al aumentar la temperatura desprenden mds energia) y sin embargo los
sistemas estelares tienen calores especificos negativos (Lynden-Bell y Wood 1968},
con lo que al aumentar la temperatura se absorbe energia (cuando en una sistema
estelar se habla de temperatura, en realidad es equivalente a hablar de velocidades).
Por otra parte, el comportamiento diferencial parece estar conectado con la masa
critica (de la progenitora) a partir de la cual se genera una estrella de neutrones. Si
esto fuese asi, habria entonces una influencia determinante de la metalicidad, a través
de la evolucién estelar, sobre la dinamica de los cimulos abiertos; sin embargo, este
hecho queda ya fuera de los objetivos de este trabajo.

Junto al fenémeno de la equiparticién, existe otro proceso.que compite en
cierto modo con el: se trata de la Friccién Dindmica o frenado de las estrellas hacia
el nticleo del ciimulo. La escala de tiempo caracteristica en que opera este proceso es
inversamente proporcional a la masa estelar (Ec. (2.7)), es decir, cuanto mayor sea
la masa mds rapido es el proceso. Para modelos sin pérdida de masa, las estrellas
masivas sufren una mayor Friccién Dindmica, pero en el caso de la pérdida de masa,
las estrellas masivas conforme evolucionan se ven sometidas a una Friccién Dinamica
menor.

En el caso de los modelos densamente poblados se ha comentado la formacion
de un par de objetos de Thorne-Zytkow. En ambos casos la formacion de los objetos
ha tenido lugar en el seno de un sistema jerarquico triple. La formacion de sistemas
jerdrquicos de larga duracién no puede lograrse si la densidad estelar es muy elevada,
ya que la perturbacién de las estrellas vecinas impide que un sistefna triple alcance
una configuracién estable. Dado que conforme transcurre la evolucién del cimulo

su densidad disminuye, es de esperar que la formacion de estos objetos tenga lugar
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preferentemente en las etapas finales de la evolucién de los cimulos. Sin embargo,
esta circunstancia puede depender de la distribucién espacial inicial de las estrellas
en el cimulo. Asi, en el modelo C, con densidad uniforme, la formacién del objeto
se produce cuando el cimulo ha perdido gran parte de sus miembros; en cambio,
para el modelo E, densidad inversamente proporcional al cuadrado de la distancia
cumulocéntrica, ocurre cuando sélo se ha perdido 1/3 de su poblacién, porque este
modelo comienza con una cierta expansion de las regiones centrales, lo que reduce
la densidad en las mismas facilitando la formacién de binarias y triples que pueden
dar lugar posteriormente al objeto de Thorne-Zytkow. La deteccién de estos obje-
tos aiin no ha sido posible, aunque se conocen varias caracteristicas observacionales
que permitirfan su identificacién. Asi, ciertos célculos predicen abundancias de litio
anormalmente elevadas. Ademds, el proceso de caida en espiral hacia la gigante roja
o de destruccion del niicleo de la gigante en el caso de un impacto directo, generaria
una cantidad de radiacién gravitacional, predicha por la Teoria General de la Relati-
vidad de Finstein (1916, 1918), elevada (Nazin y Postnov 1995), que serfa detectable
con interferometria laser a partir de instrumentos a bordo de satélites en érbita. En
cualquier caso, parece que los principales candidatos a poseer objetos de este tipo
son los ciimulos abiertos evolucionados tales como M 67 o NGC 188.

Lainfluencia de la eleccién de la distribucién inicial de posiciones y velocidades
fue estudiada para N pequefio en de la Fuente Marcos (1993). Alli se encontré que las
diferencias, para modelos en el rango 50-250, no eran muy significativas, existiendo
una gran digpersién en los resultados ain cuando parece visinmbrarse una tendencia a
que los modelos con mayor densidad central se desintegren de forma mas rapida. En
el caso de los modelos con N = 4.000 y 10.000 es claro que el ritmo de desintegracion
aumenta con el grado de concentracién inicial; y el aumento es maximo en el caso de
los modelos que parten de configuraciones iniciales de no equilibrio.

Las funciones de masa obtenidas para las estrellas que abandonan los modelos

densamente poblados, muestran una masa maxima a partir de la cual no se producen
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Figura 5.11: Tiempo de desintegracién en funcién de N para modelos conservativos
y con pérdida de masa seleccionados. El tiempo esta expresado en millones de afios.
Se observa la aparicién de un comportamiento diferencial inducido por la evolucién
estelar, produciéndose un cambio en la pendiente de la figura que se analizard en el
Capitulo 11.
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fugas del sistema. Esto significa que los cimulos masivos retienen preferentemente
sus estrellas de mayor masa durante las etapas previas a la generacién de objetos
colapsados. La consecuencia de este resultado es que si las estrellas que observamos
se hubiesen formado preferentemente en crimulos masivos, el nimero observable de
estrellas masivas alejadas de regiones de alta densidad estelar, deberfa ser muy redu-
cido, lo cual no es cierto. La conclusién inmediata, es que el tipo de cimulo abierto
que ha generado la mayoria de estrellas del disco Galdctico debe ser poco masivo.
En particular, los resultados sobre el comportamiento diferencial previamente mos-
trados, apuntan a que la poblacién inicial de este tipo de cimulos podria ser del
mismo orden que la que marca la separacién para el incremento de longevidad de
los modelos. En la Figura (5.11), este valor parece estar entre 250 y 500 miembros.
Recientemente, Kroupa (1995a, b, ¢) ha propuesto que el tipo de ciimulos abiertos en
los que mayoritariamente se han formado las estrellas de la Galaxia contienen unos
200 miembros con todas las estrellas siendo binarias inicialmente. Este resultado ha
sido también obtenido mediante simulaciones, pero en ellas no se incluyé la evolucién

estelar,

5.5 Conclusiones

Las principales conclusiones que se deducen de los resultados expuestos en este

capitulo pueden resumirse en:

1. El efecto de la evolucién estelar sobre la evolucién dindmica de los cimulos
abiertos depende de su poblacién. Para cimulos poco poblados la evolucién
es acelerada, desintegrandose el ciimulo rapidamente. Para cimulos ricos, se
produce un efecto estabilizador que se traduce en un incremento significativo
del tiempo de vida del cimulo. En términos de masa, esto equivale a decir
que cuanto mas masivo sea un cimulo evoluciona mis lentamente y cuanto

menor sea su masa tanto mas rapida serd su evolucién. La razén dltima de
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este comportamiento estd en que los cimulos estelares tienen calores especificos

negativos. El efecto es el contrario del que causa la evolucién estelar en estrellas.

. El grado de concentracién inicial del cimulo influye sobre la velocidad de desin-
tegracidn del mismo, encontrandose que cuanto mayor sea ese érado de concen-
tracién, tanto mas rapidamente se producird la desintegracién del modelo. La
distribucién de velocidades inicial también juega un papel, encontrandose que
los modelos con condiciones iniciales alejadas del equilibrio evolucionan mas

rapidamente.

. La probabilidad de retencién de las estrellas de neutrones es muy baja en los
modelos estudiados. Los tinicos candidatos serios, en cuanto a cimulos este-
lares abiertos se refiere, para llevar a cabo detecciones de este tipo de objetos
colapsados son, por una parte cimulos con edades menores de unos 60 millones
de afios, que es lo que tardarfa una estreila de neutrones en abandonar el cimu-
lo tras evolucionar a partir de una estrella de 8 Mg, y cimulos densamente

poblados y de edad avanzada como NGC 24200 M 11.

. La mayor parte de las estrellas que se observan en el disco de la Galaxia deben
haber nacido en cimulos poco poblados, puesto que Jos ciimulos densamente
poblados no generan un niimero significativo de escapes con masa elevada. A la
luz de los resultados obtenidos la mayor parte de las estrellas de la Galaxia han

debido nacer en ctimulos con una poblacién inictal inferior a unas 300 estrellas.

. Lainclusién de la evolucién estelar, disminuye el ritmo de formacion de sistemas
binarios respecto al caso de sistemas conservativos. Por tanto, se hace evidente
la necesidad de recurrir a la existencia de fracciones significativas de binarias
iniciales en los ctimulos, para dar cuenta de las fracciones de binarias observadas

en la realidad.
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Capitulo 6

Binarias Primordiales

6.1 Introduccion

Nuestra estrella, el Sol, no posee compaiieras conocidas, sin embargo existen eviden-
cias observacionales concluyentes (Abt 1983; Halbwachs 1986, 1987; Reipurth 1988;
Mathieu 1989; Zinnecker 1989; Duquennoy y Mayor 1991; Leinert et al. 1991, 1993;
Simon et al. 1992, 1993, 1995; Ghez et al. 1993, 1994; Prosser et al. 1994; Richichi et
al. 1994; Brandner et al. 1996; Padgett et al. 1996) en favor de una elevada fraccién
de sistemas binarios y de multiplicidad superior, tanto en la vecindad solar, como en
climulos abiertos jévenes y viejos. La formacién dindmica de estrellas miltiples, atin
en el caso de binarias, es un episodio altamente improbable en una regién de baja
densidad estclar, como es el caso de la vecindad solar (0,044 Mg, /pc3}. Por tanto, la
explicaciéon mas simple y natural para el considerable nimero de binarias y sistemas
miltiples observados, seria la formacién de los mismos durante el colapso de la nube
de gas, a partir de la cual naci6 el cimulo. Estas binarias, existentes en el momento
de la formacién de los cimulos, se denominan binarias primordiales (de aqui én ade-
lante BPs). Por otra parte, la formacién de sistemas miltiples puede hacerse efectiva
a partir de interacciones gravitacionales entre estrellas individuales en una regién de

alta densidad estelar; sin embargo, la tasa de formacién de binarias y miltiples es
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demasiado baja, como se ha puesto de manifiesto en los capl'tulos:anteriores, para
justiﬁc::zr el posible origen dindmico de la elevada fraccién de estrellas dobles y de
multiplicidad superior detectadas.

Las binarias de los cimulos estelares son de gran importancia tanto para la
astrofisica tedrica como para la observacional (ver el excelente a,rtl'c;ulo retrospectivo
de Trimble 1980). Desde el punto de vista observacional, se ha comprobado la exis-
tencia de una considerable poblacién de estrellas dobles en ciimulos egtelares abiertos;
aunque los datos actuales no permiten confirmar la fraccion exacta. Dicha fraccién
parece depender del ciimulo considerado. Tedricamente, estas bina;'ias deberian ser
observadas preferentemente en las regiones centrales de los cimulos en virtud del
proceso de segregacidn de masa, ya que son objetos mds masivos (el doble) que la
media. Imégenes obtenidas en el infrarrojo han mostrado que la segregaucién de ma-
sa puede estar presente desde los primeros momentos de la vida d:el cimulo (Laclzi
y Lada 1991). Sin embargo, los resultados obtenidos por diferentés investigadores
parecen ser contradictorios. Asi, Mathieu y Latham (1986) han encontrado que las
binarias espectroscopicas de M 67 presentan una mayor concentracién central que
las estrellas individuales del cimulo; sin embargo, Raboud y Mermilliod (1994) han
mostrado que la concentracién de binarias, en los climulos de su muestra, carece de
relevancia estadistica. Por otra parte, existen evidencias a favor de una aparente
falta de binarias primordiales {Penny et al. 1993) en algunos cimulos (Trumpler 14).
Estas discrepancias en los resultados observacionales son interprefadas actualmen-
te como fruto de la existencia de distintos medio ambientes en el momento en que
se inicid la formacién estelar en cada cimulo. Los dos mecanism(;)s vigentes en la
actualidad para explicar la formacién de sistemas binarios y miltiples primordiales
(fragmentacién causada por rotacién durante el colapso de una nubé de gas e inesta-
bilidad gravitacional de discos protoestelares masivos), dependen fuertemente de la
temperatura. Durisen y Sterzik {1994) han mostrado que las diferencias encontradas

en los climulos abiertos, en cuanto a binarias primordiales, son debidas a que el ritmo
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de formacion de binarias es mayor en nubes con baja temperatura. Los resultados
observacionales sugieren que la poblacién de binarias en ciimulos puede interpretarse
en términos de dos mecanismos de formacién complementarios: las binarias de largo
periodo (mayor que 100 afios) pueden tener tanto origen dindmico como a partir de
procesos de fragmentacién, pero las binarias de corto periodo han de ser primordia-
les. Junto a estas binarias tradicionales, en algunos cimulos abiertos se observa un
cierto nimero de estrellas més alld del punto de giro de su secuencia principal. El
origen de estas estrellas, conocidas como estrellas azules errantes (blue stragglers),
podria ser la fusién de dos estrellas (Wheeler 1979), la ampliacién c‘ije los tiempos de
vida en la secuencia principal a causa de un proceso de mezclado en él interior estelar
(Abt 1985), o la transferencia de masa en sistemas binarios (McCrea 1964). También
las estrellas OB fugitivas (runaway OB stars) son interpretadas como binarias que
escapan de ciimulos estelares (De Cuyper 1982; Sutantyo 1982; Hills 1983; Gies y
Bolton 1986). Los sistemas binarios se relacionan ademéas con las emisiones de ra-
yos X observadas en algunos cimulos; asi, las fuentes detectadas eﬁ el viejo cimulo
abierto M 67 son, en su mayoria, sistemas binarios de tipo RSCVn (Verbunt et al.
1994). Estas binarias de corto periodo, contienen estrellas cromosféricamente activas
(Montesinos et al. 1988). Ademds, las binarias de los cimulos abiertos son usadas
como indicadores de distancia.

Por otra parte, desde los primeros tiempos de las simulaciones numéricas (von
Hoerner 1960, 1963; van Albada 1968a, b; Aarseth 1971) fue evidente que las binarias
dominaban la evolucién dindmica de los climulos estelares. Sin embargo, las binarias
estudiadas en estos trabajos se habfan formado en interaciones gravitacionales de tres
cuerpos y hasta hace relativamente poco tiempo no se habia prestado mucha atencién
a los efectos de una posible poblacién inicial de binarias. En principio, estas binarias
pueden desempeiiar un papel muy relevante en la evolucién de los ciimulos estelares,
principalmente a causa del fenomeno de segregacion de masa ya d:escrito y porque

las interacciones entre binarias y estrellas individuales provocan, en muchos casos,
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el escape de estrellas del ciimulo con velocidades muy altas. El primer estudio que
consideré una poblacién inicial de binarias fue llevado a cabo por Aarseth (1975), que
calculd un modelo con 100 estrellas y un 11% de binarias ligeramente energéticas.
Tras este trabajo pionero, se han venido efectuando simulaciones directas de V-
cuerpos con una poblacién de BPs desde los aftos ochenta (Aarseth 1980; Giannone
y Molteni 1985; McMillan et al. 1990, 1991a, b; Heggie y Aarseth 1992; McMillan
1993; McMillan y Hut 1994; Kroupa 1995a, b, c; de la Fuente Marcos 1996b, 1997).
Desde los primeros trabajos se concluyé que la evolucién dindmica de los cimulos
estudiados era significativamente alterada por la presencia de, incluso una pequeiia
fraccién de BPs. En los trabajos més recientes se han estudiado cimulos mas ricos
y sus resultados han revelado interesantes caracteristicas de la evolucién de estas
binarias y de sus interacciones, tanto entre ellas como con estreilas individuales.
Desde un punto de vista tedrico, el papel de las BPs ha sido estudiado principalmente
por Heggie (1975, 1977), Hills (1975b), Alexander y Budding (1979); Goodman y Hut
(1989) y Hut el al. (1992). Por el contrario, la inclusion de la evolucidn estelar en
modelos con BPs ha sido muy reciente ( Aarseth 1996a, b; de la Fuente Marcos 1997).
En este capitulo se abordari el estudio del papel dindamico de estas BPs en
la evolucién de los ciimulos abiertos. FEste estudio se estructurara en dos partes;
en primer lugar se analizard el efecto de estas binarias sobre cimulos en los que la
pérdida de masa debida a evolucidn estelar no es tenida en cuenta y en segundo lugar

se incluiran los efectos de la misma.

6.2 Funcién Inicial de Masas para Binarias Primordiales

En las simulaciones que se analizarén en este capitulo se han empleado las mismas
FIMs que en los precedentes, incluyéndose ademés una FIM especifica para binarias,
ya que existen evidencias observacionales que abogan por la existenciia, de una funcién
de masas particular para las mismas (Scalo 1986). Con el objeto de incluir este hecho

en los modelos, se ha usado la siguiente correlacién (Eggleton 1995) entre las masas
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de las componentes del sistema doble:

CONCo

donde el subindice 1 se refiere a la primaria (estrella mas masiva) y el 2 ala secundaria.
El primer miembro de la Ec. (6.1) es el cociente de masas tras aplicar la correlacion
y de él se obtienen las masas finales manteniendo constante la suma de las masas
iniciales de ambas componentes obtenidas a partir de la expresion de la FIM para
estrellas aisladas correspondiente. Desde un punto de vista tedrico, la correlacion es
inducida por el mecanismo de formacién de los sistemas binarios. Esta correlacién
ha sido empleada tnicamente en el caso de las FIMs de Kroupa y de Scalo. Las
distribuciones de masas generadas para estas FIMs aparecen en las figuras (6.1) y
(6.2). Para las otras FIMs no se ha empleado correlacién alguna en la generacion de
las masas de las componentes de las binarias. En los casos en que no se emplea la
correlacién hay que fijar la razén de masas entre la primaria y la binaria completa
(M1 /(M + M,)). Este pardmetro es usado en lugar de la expresion de la correlacién
para los modelos con FIM de Salpeter, Taff y Miller y Scalo; para ellos se utiliza como
razén 1/2. El nimero de binarias descubiertas en ciimulos no es lo suficientemente
grande como para obtener un distribucién observacional para la razén de masas,
por lo que el valor utilizado no debe considerarse como justificado a partir de las

observaciones.

6.3 Fraccion de binarias y otros parametros ﬂe los siste-

mas binarios

|
El nimero de BPs en un ciimulo es parametrizado por la fraccién de binarias f

definida como:

Ny

(62) I=wn+m |
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Figura 6.1: Distribucién de masas estelares para la FIM de Kroupa modificada con la
correlacidén para binarias descrita en el texto. Nétese la escala logaritmica en ambos
ejes.
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Figura 6.2: Distribucién de masas estelares para la FIM de Scalo modificada con la
correlacién para binarias descrita en el texto. Ndtese la escala logaritmica en ambos
ejes.
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donde N, y N; son, respectivamente, el nimero de sistemas binarios y el nimero
de estrellas individuales. El valor de f para los modelos citados en'las tablas (6.1),
(6.4) es 1/3, es decir hay un 33% de binarias. Para estos modelos el nimero de
estrellas sin compafiera y de binarias fue escogido de forma tal que el niémero total
de estrellas fuese el mismo que para los modelos presentados en los capitulos 4 y
5 para poder llevar a cabo comparaciones directas. Esta eleccion arbitraria, altera
ligeramente algunas de las propiedades iniciales de los modelos, como es €l caso del
radio de las fuerzas de marea. Las fracciones observadas en cimulos reales van desde
al menos un 23% en Praesepe (Mermilliod et al. 1990) hasta un 60% en las Hyades
(Reid 1993), pasando por un 26% en las Pléyades (Stauffer 1984). '

Junto a la fraccién de binarias se deben fijar algunos otros parametros iniciales
para obtener un conjunto de binarias apropiado. Los dos mds importantes, son el
semieje mayor v la excentricidad. Para generar una poblacién inicial de binarias
duras, el semieje mayor debe ser del orden de —G M?/4 E N, siendo el significado
de los simbolos el mismo que en el Capitulo 2. En los cdlculos, la distribucién tomada
para los semiejes es uniforme: a, = af 1079, donde ag es un pardmetro de entrada
cuyo valor es 1/N en unidades del radio virial y ¢ es ignal a X log R, donde X
es un niimero aleatorio uniformemente distribuido en el intervalo [0, 1] y R es otro
pardmetro de entrada, denominado Rango. Este iltimo pardmetro proporciona la
anchura de la distribucién de los semiejes y, por tanto, de las energias y periodos
de las binarias. Valores grandes de R, generan binarias con semieje pequeno que a
efectos dindmicos actuardn como estrellas individuales. El valor de R utilizado en los
modelos de las tablas (6.1), (6.4) es 10. La eleccién del Rango es de gran importancia
para la formacién de sistemas jerdrquicos (triples, cuddruples) a partir de encuentros
entre binarias con ionizacién. Para esta distribucién, el valor medio del semieje es
<ap>=(1- —é)ic)ﬂgg;—%, con "% = af y a]*" = a?/R. Las excentricidades se escogen
de una distribucién aleatoria (termalizada) (Jeans 1929); de la misma forma se genera

el pericentro, el nodo y la inclinacién. Los valores de Ny y @) de los modelos aparecen
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en la Tabla (6.1).

6.4 Evolucién Estelar en binarias

Como en el capitulo anterior, se han utilizado las funciones de Eggléton et al. (1989)
para obtener la disminucién de la masa estelar en funcién del tiembo pafa, estrellas
de la Poblacién 1. No se considerarin procesos de transferencia de masa en binarias,
por lo que las escalas de tiempo evolutivas dadas por las férmulas utilizadas no varian
en el caso de las estrellas dobles. Tampoco se considera la presencia de discos de
acrecién, que podrian alterar las trazas evolutivas. Los iinicos procesos que pueden
variar las trazas evolutivas son las colisiones estelares. Cuando tiene lugar la colisién
entre una gigante roja y una estrella de neutrones se produce la formacion de un
objeto de Thorne-Zytkow (Thorne y Zytkow 1977; Cannon et al. 1992). El resto de
colisiones pueden generar una estrella azul errante o una amarilla, dependiendo de la
masa de las estrellas que colisionan.

La pérdida de masa se supone instantdnea y sin efectos sobre el resto de los
miembros del cimulo o la estrella compaifiera, en €l caso de binarias. La conservacién
aproximada de la energfa, se consigue efectuando las correcciones correspondientes
sobre la energia potencial. En la inmensa mayorfa de los modelos presentados aqui,
la energia de ligadura de la binaria es corregida por el término AM/r, donde AM es
la masa perdida y r es la separacidn entre las componentes de la estrella doble. Para
binarias de corto periodo, la pérdida de masa se supone siempre en el apocentro,
de ahf que su efecto sea menor. Cuando la pérdida de masa es g:ra,nde, la. binaria
generalmente se destruye. La pérdida de masa en binarias es un pr:c)blema dindmico
muy complicado, que genera alteraciones muy importantes en los elementos orbitales
de la binaria. Este problema ha sido estudiado principalmente pof Hadjidemetriou
(1963, 1966, 1968). El periodo orbital puede aumentar o disminuir secularmente en
funcién de las condiciones de pérdida de masa. El caso més simple es aquel en el que

la masa es perdida de forma isétropa. Esta situacion es la supuesta en los modelos,
[
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excepto en el caso de supernovas, en el que se tiene en cuenta el impulso que sufre la
estrella de neutrones. Dado que no se han incluido los efectos de la evolucién binaria

(binarias semiseparadas y en contacto) no se pueden producir supernovas de Tipo L.

6.5 Resultados para modelos sin Evolucién Estelar

El objeto de esta seccién es estudiar el papel de las binarias iniciales sobre la dindmica
de modelos de climulos abiertos sin pérdida de masa. En primer lugar, se analizaran
los modelos que incluyen una poblacién de BPs pero sin evolucidén estelar. Las pri-
meras secciones describen los resultados para un conjunto de 24 modelos aparecidos
en de la Fuente Marcos (1996b). En este grupo de modelos no se ha empleado la
regularizacidn en cadena. Los objetivos que animan el analisis de estos modelos, son
el estudio de la consistencia entre la fraccién de binarias observadas y el ritmo de
escape para las binarias en las simulaciones, y de los efectos de dichas binarias sobre
varias caracteristicas de los modelos. La iltima seccién se reserva al analisis de un
modelo con una poblacién mayor, que ha sido calculado con el CRAY-YMP de la

UCM.

6.5.1 Tiempo de Desintegracion

El primer punto a destacar es la gran diferencia, en cuanto al Tiempo de Desintegra-
cién se refiere, entre los modelos monocomponentes y sus homélogos con un espectro
de masas. Los primeros, son mucho mds estables y se desintegran mds tarde. Ex-
cepto en el caso de N = 100, los modelos monocomponentes se desintegran en una
escala temporal doble, al menos, que en el caso de uno equivalente_ con un espectro
de masas. Por detras de los monocomponentes, aparecen los de Taff (excepto para
N = 750). Para N menor (100, 250), se observa que los modelos cori FIMs modernas
se desintegran antes que los de ley de potencias simple, invirtiéndose la tendencia
cuando N crece. En la Tabla (6.1) se aprecia una cierta dispersién con respecto a los

. resultados presentados en el Capitulo 4; sin embargo, es dificil sacar conclusiones.
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Para la FIM de Salpeter, la presencia de las BPs acelera la desintegracion del mo-
delo; por el contrario, los modelos con FIM de Miller y Scalo muestran la tendencia
opuesta. Este comportamiento, mds bien aleatorio, parece sugerir una influencia li-
mitada de las BPs sobre la dindmica a largo plazo del modelo, como resultado de una
fraccion de binarias supervivientes, en las regiones centrales, del migmo orden que ia
obtenida en el caso de binarias formadas dindmicamente (Capitulo 4). En cualquier
caso, los resultados pueden variar sustancialmente en funcién de la fraccién de BPs
considerada y del rango de energias de las mismas (por ejemplo, comparar con los

resultados del Tiempo de Desintegracién mostrados en el Capitulo 8}.

6.5.2 Mdédulo de Evolucién

La evolucién de esta magnitud adimensional con el tiempo aparece en las figuras
(6.3) y (6.4). La evolucién de W para los modelos monocomponentes es muy similar
a la presentada en el Capitulo 4, lo cual era predecible puesto que los intercambios
energéticos son poco eficientes cuando todas las estrellas del modelol tienen la misma
masa. Para estos modelos, la inclusién de una fraccién de BPs no altera significati-
vamente la evolucién de los mismos. Tan sdlo aparecen diferencias en las primeras
fases de la evolucidon de los modelos, en las cuales W es mayor que i)a.ra, logs modelos
sin BPs. Este hecho se explica por la formacién de un halo o corona mas extenso
que en el caso de los primeros modelos. Ademads, esta tendencia se observa también
en los modelos con un espectro de masas, independientemente de cual sea este. Este
fenémeno es conocido como detencién del colapso de las regiones del nicleo (ver el
articulo retrospectivo de Ostriker 1985). Inicialmente, las estrellas masivas tienden a
situarse en las regiones centrales del ciimulo, decreciendo el radio médio y, por tanto,
W. Sin embargo, la presencia de, incluso una pequeiia fraccion de BPs retrasa este
proceso.

En el caso de la FIMs de Salpeter y Taff se observa un comportamiento dife-

rencial. Para los modelos poco poblados la evolucidn se acelera, pero se observa lo
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Tabla 6.1: Caracterfsticas principales de los modelos (sin evolucién estelar)

MOD. FIM* N* Ny, a2 My Al <M>t R} rh < R>§ T}
I MO 100 25 00131 19 1,0 1,0 1,26 5,82 1,26 108,9 (592)

I 8A 100 25 00131 150 0,1 1,0 1,26 5,96 0,78 166,2 (406)

III TA 100 25 0,0131 15,0 0,1 1,0 1,26 5,96 0,74 328,8 (802)

IV MS 100 25 0,0131 150 0,1 0,7 1,26 © 5,39 1,06 142,1 (40:3)

VvV KR 100 25 0,0131 55/18 02/01 1,2/04 1,26 5,16 1,05 93,3 (283}

VI SC 100 25 00131 58 /20 03/01 1,3/04 126 5,37 1,10 84,2 (237}
VII MO 250 62 00068 1,0 1,0 1,0 1,71 8,06 1,60 512,0 (1219)
VIII SA 250 62 00068 15,0 0,1 1,0 1,71 8,11 1,40 266,6 (651)
IX TA 250 62 00088 15,0 0,1 1,0 1,71 8,11 1,32 287,1 (700)

X MS 250 62 0,0068 15,0 0,1 0,6 1,71 7,03 1,37 140,7 (424)

XI KR 250 62 00068 55/48 G,2/01 09/04 1,71 875 1,66 145,0 (464)
XII sC 250 62 00068 58/51 ©02/01 1,0/05 1,71 7,20 1,62 177,5 (516)
XIIIT MO 500 125 00067 1,0 1,0 1,0 2,15 10,19 2,00 721,3 {1753)
XIV SA 500 125 0,0057 15,0 0,1 1,0 2,15 10,19 1,91 230,5 (560)
XV TA 500 126 0,0057 15,0 0,1 1,0 2,15 10,19 1,85 296,3 (720)
XVI MS 500 125 0,0057 15,0 0,1 0.6 2,15 ' 8,75 1,98 188,9 (578)
XVIlI KR 500 126 0,0087 55 /5,1 02/01 08/04 2,15 8,51 2,02 203,7 (648)
XVII 5S¢ 500 125 00057 58/54 02/01 1,1/05 215 9,05 1,98 231,9 (499)
XIX MO 750 187 0,0033 1,0 1,0 1,0 2,47 11,68 2,32 958,8 (2339}
XX SA 750 187 0,0033 15,0 0.1 1,0 2,47 11,68 2,30 200,3 (489)
XXI TA 7h0 187 0,0033 15,0 0,1 1,0 2,47 11,68 2,30 271,5 (663)
XX Ms 750 187 00,0033 15,0 0,1 0,6 2,47 9,98 2,32 251,8 (776)
XXIII KR 750 187 0,0033 5,5/5.2 02/01 09/04 247 9,73 2,27 248,9 (799)
XXIv  SC 750 187 00033 58/129 0,2/01 1,0/06 2,47 10,50 2,27 294,9 (846)

* MO modelo monocomponente, SA FIM de Salpeter, TA FIM de Taff, MS FIM de Miller y Scalo, KR
FIM de Kroupa, SC FIM de Scalo,

* Numero total de estreilas (Ns + 2 Np).

Semieje mayor inicial de las BPs en pe.

t En M. Para los modelos KR y SC {Binaria / Simple).
! Radio virial inicial en pc.

Radio de las fuerzas de marea en pc.

Radio medio inicial en pc.

Tiempos de desintegracién en unidades normalizadas (en millones de anos). Los modelos monocom-
ponentes se pararon antes de su desintegracién completa. ’ !
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contrario para los modelos mas poblados.

6.5.3 Ritmo de Escape

En las figuras (6.5) se observa que la evolucién de la poblacién total del cimulo con
el tiempo para el caso de modelos monocomponentes es similar a la de los modelos
sin BPs, excepto en el caso de N = 100. Para modelos con un espectro de masas
jas diferencias son también pequefias y parecen depender de la poblacién inicial del
cimulo. Comparativamente hablando, las binarias de los modelos con N = 100 son
més energéticas, lo que explicaria su mayor influencia en la din&mica de los modelos.
En todos ellos, se aprecia una mayor influencia de las binarias durante las primeras
etapas de la evolucion de los mismos.

Varios modelos con N = 100 muestran decrementos de poblacién pricticamen-
te exponenciales. Estas curvas exponenciales estdn asociadas a procesos de escape
preferentemente evaporativos. En estos modelos, las interacciones binaria a binaria
son dominantes en las regiones centrales del cimulo generando un-halo de estrellas
menos masivas con energias cinéticas elevadas. Estas estrellas con velocidades proxi-
mas a la de escape abandonan gradualmente el ciimulo. Sin embargo, para modelos
con mayor poblacién inicial el comportamiento del ritmo de escape (la pendiente de

la grafica poblacién-tiempo) es muy similar al que aparecia en los modelos sin BPs.

6.5.4 Velocidad de Escape

En la Tabla (6.2) se observa que el valor de la velocidad de escape media aumenta
con N, en particular para los modelos con ¥ > 250. Sin embargo, la dispersién
disminuye conforme N aumenta. Las velocidades méximas también aumentan con
la poblacién del modelo, siendo més elevadas para los modelos con FIM de ley de
potencias simple. Fn todos los casos las velocidades medias son mas elevadas que las
obtenidas para los correspondientes modelos presentados en el Capitulo 4, por tanto

la presencia de una cierta fraccién de BPs aumenta las velocidades de las estrellas que
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Tabla 6.2: Velocidad de las estrellas que abandonan el ciimulo* (modelos sin evolucidn
estelar)

N = 100 N = 250

<U> VUmin Ymaz Tm <U> Unin Ymaexr Om

MO 074 0,00 29 005 1,03 025 721 005
SA 148 0,18 613 015 1,30 025 7,29, 0,07
TA 1,69 049 7,19 017 1,30 0,25 11,68 0,11
MS 09% 0,31 307 007 097 0,19 591 0,04
KR 068 0,15 187 004 0,76 0,19 4,17 0,03
SC 085 035 319 0,06 082 020 4,61 0,04

N = 500 N =750

<V> Upin VYmax Om <U> Umin Vmar Im

MO 1,06 000 7,77 003 125 0,36 11,24 0,03
SA 1,75 0,32 1560 0,09 1,57 0,36 13,22 0,04
TA 177 032 14,11 008 1,71 0,00 1583 0,05
MS 1,13 0,26 4,69 003 1,26 0,28 873 0,03
KR 107 024 526 002 1,17 000 681 0,03
sC 115 037 822 004 1,32 000 7,63 003

* Todas las velocidades en km/s y referidas al sistema rotante.

1

abandonan el modelo, lo que confirma el hecho ya sefialado del aumento de energia de
los halos correspondientes a estos modelos en comparacién con sus andlogos sin BPs.
Las interacciones entre binarias y estrellas sin compafiera dan lugar a que las estrellas
del halo ganen energfa de forma més eficiente. Sin embargo, las velocidades maximas
no parecen guardar una relacién clara entre unos y otros modelos. En algunos casos
se tiene que las velocidades son mayores para los modelos sin BPs, pero en otros

casos se observa la tendencia opuesta.

6.5.5 Evolucién de la poblacién de binarias

Los resultados obtenidos sugieren que los efectos de las BPs son poco significativos en
el caso de modelos monocomponentes. La principal razén estd en la disminucion de

la importancia de los encuentros entre binarias cuando estas tienen la misma masa.
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Los encuentros entre binarias son dominantes en las primeras etapas de la evolucion
de los modelos. Cuando tiene lugar un encuentro entre binarias, generalmente se
produce un intercambio de las componentes menos masivas por las masivas (Hills
1975a, b; Hills y Fullerton 1980); sin embargo, en los modelos monocomponentes no
pueden darse este tipo de intercambios. Por esta causa, la dindmica de estos modelos
no es muy sensible a la fraccién de BPs. La situacién opuesta se encuentra para los
modelos con un espectro de masas. En las figuras (6.6) se observa que algunas BPs
desaparecen temporalmente y luego reaparecen tras unos pocos tiempos caracteristi-
cos. Mientras tanto, pueden haber sufrido varios interca'mbios o una configuracion
resonante (sistema triple o cuadruple). Al inicio de la evolucién del cimulo, las BPs
interaccionan con estrellas sin compaifiera y con otras BPs o incluso con binarias de
origen dindmico. Los encuentros a corta distancia con estrellas no binarias generan,
en la mayoria de los casos, un efecto de retroceso en la binaria. Esfe proceso puede
expulsar la binaria de las regiones centrales, pero las binarias tienen una masa mayor
que la de las estrellas aisladas, y debido a la equiparticion de la energia vuelven a
caer hacia las regiones centrales. Por el contrario, los encuentros a corta distancia
con otras binarias favorecen situaciones que originan intercambios o eyecciones. En
muchos casos, los encuentros entre binarias finalizan con un escape a alta velocidad.
Los resultados sugieren que la fase de encuentros entre binarias es mas temprana
que la de encuentros entre estrellas dobles y no binarias. La principal evidencia que
justifica esta conclusién es que las fugas en los primeros momentos de la evolucion
del cimulo tienen velocidades medias superiores a la media global del cimulo. La
razén dltima estd en que las binarias alcanzan las regiones centrales del cimulo an-
tes que las estrellas que no pertenecen a sistemas dobles, de forma que la densidad
de binarias se incrementa en los primeros instantes de la evolucién de los modelos.
Cuando la poblacién de binarias se ha reducido gracias a desintegraciones o escape,
muchas de las BPs estdn situadas en las regiones periféricas y acaban escapando de

ellas por evaporacién. La aceleracion de la evolucién para modelos con N pequeio
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puede explicarse como resultado de los encuentros entre binarias y posteriormente
entre estrellas no binarias y dobles, ademas las BPs de los modelos con N == 100 son
més energéticas que las de los cdmulos mds ricos. Esta descripcién se apoya en el
hecho de que las fugas en los modelos con N = 100 son, en media, més energéticas
(como serfa de esperar para una fuga por eyeccién) que en ciimulos mds poblados.

Como puede apreciarse en las figuras (6.7), también se produce la formacién
de binarias (no primordiales) durante la evolucién de los modelos. Estas binarias
son claramente identificables en las figuras; aparecen como espiculas en las curvas
de los modelos més ricos. Estas binarias de origen dindmico son generalmente muy
poco energéticas y por ello, su vida media es muy corta (unos pocos tiempos carac-
terfsticos). Estas binarias se forman preferentemente en las primeras etapas de la
evolucién de los modelos con un espectro de masas, aunque en el caso de los mo-
delos monocomponentes no existe una época preferencial para su formacién. Estas
binarias, de origen dindmico, se forman en mucha menor cuantia que en el caso de
los modelos sin BPs ya que las regiones centrales del ciimulo se expanden por efecto
de las interacciones entre BPs, disminuyendo la densidad de las regiones centrales.
Por tanto, uno de los efectos principales de la presencia de una fraccién de BPs es la
préctica inhibicién de los procesos de formacién dindmica de binarias. Ademads, las
pocas que se forman son tan poco energétilcas que su vida media es muy pequeiia, por
lo que sus efectos sobre la evolucién del cimulo son despreciables. Una binaria for-
mada dindmicamente necesita una decena, en promedio, de interacciénes energéticas
con otros miembros del cimulo para endurecerse; sin embargo, cuando se incluyen
BPs, un sélo encuetitro de la binaria recién formada con una BP energética puede
disociarla antes de que tenga oportunidad de llegar a ser una binaria dura.

Las curvas de evolucién para el porcentaje de BPs supervivientes tienen dos
etapas diferenciadas en el caso de modelos con un espectro de masas. La primera, que
tiene lugar en los primeros tiempos caracteristicos, se caracteriza por los encuentros

entre BPs que originan eyecciones de estrellas y desintegracién de binarias. La des-
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truccién de binarias (Mikkola 1983, 1984; Hut 1992) es el proceso dominante cuando
la densidad de binarias es elevada. Mikkola (1983, 1984) ha encontrado que este
tipo de encuentros tienen un poder destructivo considerable, y en ellos se libera una
cantidad notable de energia. Esta fase es corta para los cimulos poblados y de mayor
duracién en el caso de los modelos poco poblados. La segunda etapa se caracteriza
por que en ella son dominantes los procesos evaporativos. Un cierto porcentaje de
las binarias supervivientes a las interacciones destructivas en las regiones centrales
acaban poblando el halo merced a encuentros distantes con estrellas no binarias. Una
vez alcanzadas las regiones periféricas, abandonan el cimulo por evaporacién antes
de volver a regresar al nicleo otra vez. Por otra parte, los modelos monocomponen-
tes muestran una disminucién exponencial de la fraccién de BPs, lo que sefiala al
mecanisnio evaporativo como responsable del escape de las BPs.

Si se considera el ritmo total de escape de binarias, se tiene que las curvas
para N grande son muy similares a las del escape global, a pesar de representar las
binarias un porcentaje muy pequeio de las fugas; esta situacién cambia en el caso
de los modelos para N = 100 donde las binarias parecen escapar ma,s rapidamente
que las estrellas sin compafera. Por otra parte, el ritmo de escape de las binarias
depende del espectro de masas, ya que las binarias escapan mas tarde en el caso
de los modelos monocomponentes. En todos los casos, el escape de las estrellas
sin compaifiera se inicia antes que el de las binarias, lo que confirma el hecho antes
apuntado de la existencia de una etapa temprana en la que las interacciones entre
binarias son dominantes. El nimero de estrellas dobles que escapan de los modelos
monocomponentes es menor que en los modelos con un espectro de masas a causa
del ineficiente intercambio de energfa cuando las binarias son précﬁic;a.mente idénticas
desde un punto de vista dindmico. El nimero total de binarias qﬂe escapan de los
modelos es siempre inferior al inicial, a causa de los procesos destructivos comentados
y a que un ndmero elevado de binarias suele permanecer en el resto del edmulo (3

6 més binarias, de 10 estrellas). Por otra parte, una fraccién no despreciable de las
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estrellas dobles que abandonan el cimulo no son puramente primordiales, muchas de
ellas han tenido una agitada historia dindmica con varios eventos de intercambio. El
porcentaje de sistemas puramente primordiales que abandonan el c;limulo suele ser
mayor del 70% (70-80%), a continuacién se encontraria una fraccién de dobles en
las que una de las componentes pertenecia originalmente a otra BP, y por ltimo se
encontrarfan los sistemas en los que una de las componentes era originalmente una
estrella no binaria. El nimero de fugas en las que la estrella binaria se ha formado
en un encuentro de tres cuerpos (tres estrellas inicialmente aisladas) es extremada-
mente pequefio, habiéndose observado algunos ejemplos (pocos) en los modelos con
N mayor.

Otro fenémeno no muy habitual, pero de grén interés tanto teérico como ob-
servacional, es la formacién de sistemas jerdrquicos. Se han observado 4 de tales
fendmenos; en todos ellos la binaria central era bastante energética y otra estrella
(zgeneralmente la antigua componente de una BP) la orbitaba, por tanto se trataba
de sistemas jerarquicos triples. Estos sistemas triples son el producto de interaccio-
nes entre binarias. Durante estas interacciones, se puede lograr una configuracion
cuddruple transitoria, destruyéndose una de las binarias para dar lugar a un escape
de alta velocidad y un sistema jerdrquico triple temporalmente estable. La vida tipi-
‘ca de estos sistemas puede extenderse a lo largo de varios (incluso cientos) millones
de afios, llegando incluso a abandonar el cimulo sin desintegrarse previamente. Un
andlisis mas profundo de este tipo de sistemas se postpondrd hasta el Capitulo 8. La
fraccién de escapes binarios en este conjunto de simulaciones estd en el rango 15%-
25%. Esta fraccién serfa suficiente para explicar algunas estimaciones conservativas
de la fraccion binaria total entre las estrellas de campo, aunque resulta insuficiente
para satifacer otras estimaciones que superan el 50%. En cualquier caso, esta conclu-
sion debe considerarse con cautela, ya que los resultados depender; fuertemente del
parametro R, que en nuestro caso ha sido 10 pero que tal vez es incluso de 103. Por

tanto, las simulaciones sélo incluyen parte de la posible distribucién primordial de
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N usado en los cilculos.
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Tabla 6.3: Caracteristicas principales de los modelos (sin evolucién estelar)

MOD. FIM* N* Ny o) Ml M] <M>t R wry <R>3 TP

min
A SC 10.010 2 0000059 149/07 0,1/07 06/07 52 255 5,4 1210,6 (2808)

* SC FIM de Scalo {sin correlacién).

* Nimero total de estrellas (N, + 2 Np).
Semieje mayor inicial de las BPs en pe.

t En Mg (Binaria / Simple).

! Radio virial inicial en pe.

Radio inicial de las fuerzas de marea en pc.
Radio medio inicial en pc,

9 Tiempo de Desintegracién en unidades normalizadas (en millones de afios).

periodos. De todas formas se tendrian suficientes binarias en ese rango de energias.

6.5.6 Modelos densamente poblados

En esta seccion se presentan los resultados para un modelo conservativo con N =
10.000 {Tabla (6.3)) en el que se incluyen dos binarias primordiales relativamente
duras. Si se compara la grafica del Médulo de Evolucién con la correspondiente
del Capitulo 4, sélo aparecen diferencias en los primeros momentos de la evolucidn.
Este hecho confirma las tendencias previamente seiialadas; es decir, que la influencia
de las binarias se restringe principalmente a las etapas iniciales de la evolucién de
los modelos. Ademas, la duracién de esa etapa en la que las binarias dominan, es
proporcional al nidmere de binarias.

La gréfica (6.9) que muestra la evolucién del niimero de componentes del
modelo, no hace sino corroborar la conclusién anterior. La influencia que las binarias
tienen sobre la dindmica de los cimulos estelares se limita a las primeras fases de su
evolucidn, siendo la evolucion a largo plazo practicamente indistinguible de 1a de un

modelo sin BPs.
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6.6 Resultados para modelos con Evolucién Estelar

En este apartado se expondran los resultados de los modelos mds realistas que se
han calculado en este trabajo; en este caso se incluyen todos los fenémenos que antes
habfan sido considerados por separado. Las primeras secciones de este apartado se
dedican a exponer los resultados de 20 modelos con la misma fraccién de BPs que en
la Seccién (6.5), haciendo incapié preferentemente en el estudio del efecto simultédneo
del espectro de masas, la fraccién de binarias inicial y la pérdida de masa debida a
evolucidn estelar sobre la dindmica de los modelos. Las tltimas secciones se dedicarin

a mostrar los resultados para modelos densamente poblados.

6.6.1 Tiempo de Desintegracién

La Tabla (6.4) muestra el Tiempo de Desintegracién para estos modelos, que in-
cluyen no sélo una fraccién de binarias primordiales sino también los efectos de la
evolucién estelar. Si se comparan los valores del Tiempo de Desintegracién con los
correspondientes a la seccién anterior, se observa que para los modelos con N = 100
esta escala temporal es menor para los modelos con FIMs de Salpeter, Taff y Miller y
Scalo, mientras que para los otros se incrementa. Ya que la principal diferencia entre
ambos grupos de modelos, estd en las masas de las estrellas masivas. parece evidente
que debe atribuirse este resultado a las explosiones de supernova que tienen lugar en
las regiones centrales de los cimulos. Dos supernovas son suficiente para liberar la
energia necesaria para desintegrar un cimulo pobremente poblado. Este fenémeno
de aceleracién de la desintegracién es méas evidente para los modelos con FIM de ley
de potencias simple, al comparar los valores del Tiempo de Desintegracién con los
encontrados en el Capitulo 5. Resultados similares son encontrados para N = 250 y
500.

Para N = 750, los modelos con FIM de ley de potencias simple muestran
tiempos de desintegracion mayores que en el caso de los modelos presentados en la

Seccién (6.5), pero algo menores que los mostrados en el Capitulo 5. Para las FIMs
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Tabla 6.4: Caracteristicas principales de los modelos (con evolucién estelar)

MOD. FIM* N* Ny, a0* Ml M <M>t R rfe < R>§ TP
I SA 100 25 0,0131 150 0,1 1,0 1,26 5,96 0,78 30,4 (74}
II TA 100 25 0,0131 150 0,1 1,0 1,26 595 0,78 47,4 (116}
IIT MS 100 25 0,0131 150 0,1 0,7 1,26 5,39 1,06 91,9 (261)
IV KR 100 25 00131 55/18 02/01 12/04 1,26 5,16 1,05 111,7 (335)
vV 8C 100 25 o0131 58/20 03701 13/04 126 537 1,10 89,9 (256)
VI SA 250 62 00068 15,0 0,1 1,0 1,71 8,11 1,40 118,1 (288)
VIl  TA 250 62 00068 150 0,1 1,0 1,71 8,11 1,32 184,6 (450)
VIIT MS 250 62 00,0068 15,0 0,1 0,6 1,71 7,03 1,37 171,8 (517)
IX KR 250 62 00068 55/48 02/01 09704 1,71 6,75 1,66 177,5 (568)
X sC 250 62 00068 58/ 5,1 02/01 10/05 1,71 7,20 1,62 217,8 (634)
XI SA 500 125 0,0057 15,0 0,1 1,0 2,15 10,19 2,00 205,1 (498)
XII TA 500 125 0,0057 15,0 0,1 1,0 2,15 10,19 1,91 280,0 (680)
XIII MS 500 125 ©,0057 15,0 0,1 0,6 2,15 8,75 1,98 204,4 (625)
XIv KR 500 125 00057 55/51 02/01 08/04 2,5 851 2,02 270,1 (859)
XV  8C 500 125 00057 58754 02/01 1,1/05 215 906 1,98 262,4 (763)
XVI SA 750 187 00,0033 15,0 0,1 1,0 2,47 11,88 2,30 329,5 (804)
XVII TA 750 187 0,0033 150 0,1 1,0 2,47 11,88 2,30 387.5 (945)
XVIIT MS 750 187 0,0033 15,0 0,1 0.6 2,47 9,98 2,32 162,6 (503)
XIX KR 750 187 00033 55 /5,2 02/01 0,9/04 247 9,73 2,27 227,0 (729)
XX 8sC 750 187 0,0033 58/129 02/01 10/06 247 10,30 2,27 369,8 (1061)

* SA FIM de Salpeter, TA FIM de Taff, MS FIM de Miller y Scalo, KR FIM de Kroupa, SC FIM de

Scalo.
* Nimero total de estrellas (N, + 2 Np).
Semieje mayor inicial de las BPs en pc.
t En Mg. Para los modelos KR y SC (Binaria / Simple).
} Radio virial inicial en pe.
Radio inicial de las fuerzas de marea en pe.
Radio medio inicial en pc.

© Tiempo de Desintegracién en unidades normalizadas (en millones de afios).
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de Miller y Scalo y de Kroupa, los tiempos de desintegracién son menores que para
modelos sin BPs o sin evolucidn estelar. Sin embargo, para el modelo con FIM de
Scalo el Tiempo de Desintegracién es mayor. Estos resultados sugieren gue los efectos
de la FIM, las BPs y la evolucidn estelar se entrelazan de forma compleja a la hora
de influir sobre el Tiempo de Desintegracién (la vida media) de los cimulos. Para
ctimulos poco poblados es evidente que la evolucién estelar en el seno de BPs domina.
la evolucién dindmica de los mismos. Para una poblacidn intermedia, los modelos con
ley de potencias simple se desintegran antes que sus homdnimos sin pérdida de masa.
La mayor longevidad de los modelos con N = 750 puede explicarse como consecuencia
de la formacién de sistemas miltiples temporalmente estables (sistemas jerdrquicos
triples y cuddruples). La formacién de este tipo de sistemas depende fuertemente de
la fraccién de BPs, de la poblacidén del cimulo y del pardmetro E. Cuanto mayor
sea la poblacién del cimulo, su fraccién de BPs y R, tanto mayor serd el ntiimero
de sistemas jerarquicos formados. En cualquier caso, la existencia de BPs induce
una mayor dispersion en los resultados como consecuencia de la introduccién de un
ntmero mayor de grados de libertad; esta circunstancia favorece una mayor caoticidad

en el comportamiento global de los sistemas estudiados.

6.6.2 Moddulo de Evolucién

Las figuras (6.10) y (6.11) muestran el comportamiento del Médulo de Evolucién
para el nuevo conjunto de modelos. En el caso de los modelos con FIM de Salpeter,
el comportamiento de W es muy diferente del encontrado en el Capitulo 5. Para N
= 100, el cimulo se desintegra incluso teniendo W > 0. En el caso de N = 250 la
evolucién también se acelera pero no tanto como para N = 100. Por el contrario, para
N = 500 la escala de tiempo necesaria para la evolucidn del ciimulo es practicamente
la misma. La evolucion se hace mdas lenta para N = 750 debido a la formacién
de sistemas miltiples temporalmente ligados en las ditimas etapas de la evolucién

del cimulo. La formacidn de estos sistemas se relaciona con la disminucién de la
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densidad estelar en esta fase. Se aprecia también que, en general, el valor medio de
W es inferior ahora, si se compara con modelos sin evolucién estelar. En general, los
modelos que incluyen los efectos de la evolucidn estelar generan halos menos extensos
que en el caso de modelos conservativos. Parala FIM de Taff sélo aparecen diferencias
notables atribuibles a la pérdida de masa para N = 100. En este modelo la evolucidn
se acelera notablemente. Si se comparan los modelos con los de la Seccién (6.5) se
observa que la pérdida de masa tiende a estabilizar la estructura nicleo-halo.

Los modelos que emplean la FIM de Miller y Scalo muestran un comporta-
miento muy similar al presentado en el Capitulo 5. Las tnicas diferéncias significati-
vas acontecen en los primeros momentos de la evolucidn, siendo el valor de W mayor
que en el caso de los modelos sin BPs. La causa esta en que el halo de estos modelos
es menos energético. Sin embargo, para modelos con la FIM de Kroupa la evolucién
es muy distinta. Para N = 100 la evolucién es acelerada, aunque en menor cuantia
que en el caso de modelos con FIM de ley de potencias simple. Para N mayor, se
observa una ralentizacién de la evolucién. Finalmente, en el caso de la FIM de Scalo

la evolucién se hace mas lenta para N > 250 y se acelera un poco para N menor.

6.6.3 Ritmo de Escape

En este caso, la Figura (6.12) muestra el nimero de componentes del cliimulo en
funcion del tiempo. Para N = 100, la inclusion de la evolucidn estelar en modelos
con BPs diferencia claramente entre modelos con FIM de ley de potencias simple y
los que incluyen FIMs realistas. Si se comparan estas grificas con las de los modelos
sin evolucién estelar, se observa que para los modelos con FIM de ley de potencias
el ritmo de escape se acelera, pero para las FIMs realistas este ritmo disminuye. La
misma tendencia se observa para N = 250, aunque de forma menos acusada.

Para N = 500, el comportamiento del ritmo de escape es muy diferente del
que se observd para modelos con BPs pero sin pérdida de masa. Los modelos con

FIMs de ley de potencias simple aceleran su evolucién. En el caso de los modelos
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con FIMs realistas, el ritmo de escape se reduce. Para N = 750, la inclusién de
la. evolucién estelar en modelos con BPs sélo produce un cambio significativo en el
ritmo de escape para FIMs de ley de potencias. Este se ve frenado con respecto a
los modelos sin pérdida de masa. Sin embargo, en los modelos con FIMs realistas,
excepto para la FIM de Scalo, es muy similar al caso de los modelos sin evolucidn
estelar.

Las diferencias entre los modelos con N = 100 estdn ligadas a los distintos
porcentajes de estrellas masivas. La pérdida de masa en modelos con N pequefio y
BPs es el mecanismo que gobierna la evolucién de los mismos. A causa de esto el
halo que se forma es muy poco extenso, con lo que la fraccién de estrellas que pueden

abandonar el modelo de forma suave, es decir por evaporacién, es muy reducida.

6.6.4 Velocidad de Escape

En esta seccié‘n se estudiara la distribucién de velocidades de las estrellas que esca-
pan de los modelos. La intencidn principal es comparar los resultados actuales con
los previos para modelos con BPs pero sin pérdida de masa, modelos sin BPs pero
con pérdida de masa y modelos sin pérdida de masa ni BPs. Debe recordarse que
se considera que una estrella ha escapado del cimulo cuando alcanza una distancia
cumulocéntrica superior al doble del radio de las fuerzas de marea. En ese momento
se contabiliza la velocidad de la éstrella (si no tiene compaiera) o la del centro de
masas, en el caso de una estrella doble. Los limites de la frontera del cimulo de-
penden de los parimetros del campo gravitatorio Galdctico utilizado; por tanto, las
velocidades resultantes son mayores que las obtenidas a partir de la expresién tedrica.
(2 < v >). La Tabla (6.5} presenta los valores de la velocidad de escape media, la
desviacién estandar de la media y los valores mdximo y minimo. En la misma se
observan dos claras tendencias: la velocidad media de escape aumenta con N y la
dispersién disminuye al crecer N. Esto estd conectado de alguna forma con el tamafio

de los modelos. Ademas, las mayores velocidades de escape se observan siempre para
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modelos con FIM de ley de potencias simple. Estos escapes de alta velocidad muchas
veces estan asociados a la formacién de una estrella de neutrones durante una explo-
sidn supernova, aungue en otras ocasiones son fruto de interacciones energéticas entre
binarias. La velocidad méxima de escape crece de forma significativa con N. Con
respecto a la comparacion de estos resultados con los previos, se observan notables
diferencias. La velocidad media decrece en la mayoria de los presentes modelos con
respecto a los que incluian BPs pero no pérdida de masa. Fstas diferencias son atri-
buibles principalinente a la pérdida de masa en estrellas masivas. Como consecuencia
de ella, se produce la desintegracion de algunas de las BPs, disminuyendo por tanto el
nimero de binarias disponibles para ocasionar escapes de alta velocidad. Si se com-
para con los modelos presentados en el Capitulo 5, se observa un ligero incremento
en los valores de las velocidades medias de escape (por causa de los encuentros entre
estrellas no binarias y dobles). Con respecto a la relacién de las velocidades con las
masas de las estrellas que escapan, se observa una distribucién bimodal. La mayoria
de ellas tienen velocidades del orden de la media, y un pequefio porcentaje muestran
velocidades superiores al triple de la media. Este hecho sugiere la presencia de dos
procesos responsables de los escapes observados. Los escapes con baja velocidad son
generados por evaporacidn, mientras que los de mayor velocidad 36n causados tras
interacciones entre estrellas sin compafiera y dobles o entre binarias, pudiendo ser
también estrellas de neutrones que abandonan el cimulo fruto del impulso que sufren
tras una supernova asimétrica. Respecto a este iltimo caso, debe récordarse que las
velocidades asignadas a las estrellas de neutrones en los célculos pueden ser hasta
100 veces inferiores a las que han sido observadas en el caso de pulsares reales, como

se ha puesto recientemente de manifiesto.

6.6.5 Evolucion de la poblacion de binarias

Esta seccion estd dedicada a estudiar la evolucion de las BPs para el conjunto de mo-

delos que estan siendo analizados. Se intentara, de forma preferente, la comparacién
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Tabla 6.5: Velocidad de las estrellas que abandonan el cimulo* (mddelos con evolu-
cion estelar)

N = 100 N = 250

<V> Unin Umar Om <U> Unmin Umar On

SA 093 0,26 445 0,07 1,19 025 7,55 0,06
TA 0,87 041 443 006 1,27 043 599 005
MS 082 031 35L 006 1,00 000 577 0,04
KR 070 0,00 241 0,04 08 027 3,99 0,03
SC 071 0,22 3,14 0,05 1,056 021 691 005

N =500 N =750

<U> Unin VYmar Om <UVU> Unin Umar Om

SA 142 0,00 11,26 0,05 1,56 0,34 6,96 0,03
TA 1,46 0,00 1843 0,06 1,54 0,34 8,67 0,04
MS 1,14 0,24 5,05 0,03 1,14 0,27 6,39 0,02
KR 1,05 0,24 473 0,02 1,16 0,00 7,99 0,03
SC 1,21 0,26 7,82 0,04 1,25 9,00 11,08 0,03

* Todas las velocidades en km/s y referidas al sistema rotante.
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con los modelos sin evolucién estelar. En las figuras (6.13) se muestra el porcentaje
de BPs en el cimulo en funcién del tiempo. En las figuras, se observa que la poblacién
de BPs, en el caso de modelos con N = 100, disminuye mds rapidamente que en el
caso de los modelos sin evolucién estelar. Ademds, la evolucién de la fraccién de BPs
supervivientes en el caso de los modelos con FIM de ley de potencias simple es clara-
mente diferente de la observada para modelos con FIMs realistas. La disminucién en
el nimero de BPs es mds rdpida, como consecuencia de que la evolucién del cimulo
también lo es por efecto de las explosiones de supernova. En los modelos de Salpeter
y Taff se producen dos supernovas que provocan la aceleracién del ritmo de escape.
Para N = 250 se observan algunas diferencias con respecto a los modelos sin pérdida
de masa. Para el modelo con FIM de Salpeter las supernovas provocan la aceleracién
de su desintegracién, aunque el modelo con FIM de Taff muestra un comportamiento
similar al de su homénimo sin pérdida de masa. Algo parecido puede decirse para
las FIMs realistas, excepto en el caso de la FIM de Scalo. En cuanto a los modelos
con N = 750 se advierte la desaparicién del comportamiento exponencial decreciente
observado en los modelos sin evolucién estelar. Aunque inicialmente aparece una
disminucién aproximadamente lineal en el nitmero de BPs, posteriorinente se observa
un frenado en su ritmo de desaparicién. La fraccién de BPs se incrementa hasta en
un 20% por encima de los valores obtenidos para modelos sin pérdida de masa. Para
los modelos con IV = 750 se observa un decremento lineal en la mayoria de los casos.
Debe recordarse que las BPs pueden desaparecer a causa de dos procesos: destruccién
y escape. Los procesos de destruccidén sélo son importantes en las primeras fases de
la evolucidn de los modelos, cuando la densidad de binarias es importante; en cambio,
los procesos de escape operan durante toda la evolucién de los modelos. La fraccién
de BPs destruidas siempre es inferior al 20%.

Un parimetro interesante a estudiar, es la fraccidén de bindrias tanto en el
micleo como en el cimulo completo. La Tabla {6.6) proporciona los valores de las

fracciones de binarias en el nicleo y en el cimulo completo en tres épocas selec-
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cionadas: al inicio de la simulacién, cuando el modele ha perdido la mitad de sus
componentes y cuando finaliza la simulacién. Esta Tabla sélo tiene en cuenta BPs,
ya que son las unicas duras en la prictica, dado que el proceso de endurecimiento de
binarias formadas dindmicamente es inhibido, casi en su totalidad, por la presencia
de las BPs. De la tabla se desprende que, para modelos con FIM de ley de potencias
simple, las BPs muestran una acusada tendencia a abandonar las regiones centrales
en una corta escala temporal a causa de grandes interacciones entre las mismas. La
razén debe encontrarse en la pérdida de masa que tiene lugar en las regiones centrales
cuando se producen explosiones supernova. Estas dominan la evolucién, conduciendo
a las binarias fuera de las regiones centrales, puesto que la fraccién de binarias total
es aproximadamente igual para todos los modelos cuando el nimero de miembros
del cumulo se ha reducido a la mitad. En todos los modelos se observa un descenso
inicial del valor de la fraccién de binarias, pero esta vuelve a incrementarse, en la
mayoria de los casos, cuando la poblacidn del modelo ha decrecido suficientemente.
Este hecho sugiere que se produce un escape preferencial de las estrellas no binarias
en modelos con una fraccién de BPs. Sin embargo, la evolucién de la fraccién de
binarias en el nicleo con el tiempo es muy irregular. Su comportamiento es extre-
- madamente cadtico, aunque en todos los modelos se observa una disminucién inicial
como la seiialada en Aarseth (1996b, c). Este efecto es mds importante para los
modelos con N mayor y las FIMs realistas. En segundo lugar, el valor de la fraccién
de binarias total hacia el final de cada modelo para N < 250 es 0,57 en la mayorfa de
ellos; este es el valor mas aceptado para la fraccién de binarias en la vecindad solar
(Duquennoy y Mayor 1991). Este valor aparece preferentemente para modelos con
FIMs de Miller y Scalo, y Kroupa, de forma que es posible suponer la existencia de
una relacién entre el tamafo del cimulo en el que las estrellas nacieron, su FIM y
la fraccién de binarias en una cierta regién del espacio. Las figuras (6.15) y (6.16)
muestran la evolucidn de la fraccion de binarias en el nicleo y en el cimulo completo.

Del primer grupo de gréficas es evidente que una pérdida de masa relevante en estas
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Tabla 6.6: Fraccién de binarias en el niicleo y en el ciimulo completo. El subindice »
hace referencia al nicleo y el ¢ al total. El superindice 0 hace referéncia al inicio, el
m al instante en que la poblacién es la mitad de la inicial y el f al momento en que
finaliza la simulacién,

MODELO f0 0 fm g (1 ff

n

1 031 033 0,00 0,35 0,00 0,13

I 033 033 0,00 028 000 057
I 063 0,33 0,8 028 036 0,57
IV 045 033 0,33 027 0,18 0,57
V 047 0,33 027 023 0,09 0,22
VI 033 033 032 031 0,25 050
VIl 0,35 0,33 000 0,31 0,00 083
VI 0,30 0,33 0,33 0,31 027 057
IX 033 0,33 0,17 029 0,09 057
X 036 033 036 039 0,33 0,71
XI 0,36 0,33 075 0,34 0,19 0,57
XII 0,37 0,33 042 0,31 0,09 038
XII 0,34 0,33 050 0,32 000 083
XIV 0,36 0,33 0,33 0,28 0,08 0,63
XV 0,27 0,33 0,33 0,28 025 033
XVI 0,34 0,33 0,00 0,35 0,00 0,63
XVII 0,33 0,33 0,00 0,28 0,00 0,80
XVII 0,32 0,33 047 0,32 0,33 0,50
XIX 0,37 0,33 055 0,25 0,13 0,22
XX 0,36 0,33 0,555 0,30 029 0,56
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regiones provoca que las regiones centrales pierdan completamente su fraccién de bi-
narias. Ademas, este proceso es irreversible puesto que la fraccién de binarias en el
niicleo no se recupera a lo largo de la evoluci6n del cimulo. La situacién apuntada se
observa preferentemente en modelos con FIM de ley de potencias simple. Por el con-
trario, en la mayoria de modelos con FIMs realistas se producen grandes oscilaciones
en el valor de la fraccién de binarias en el nicleo. Estas grandes oscilaciones son
causadas por la reducida estadistica de las regiones centrales, en las que la poblacién
es pequefia. En cualquier caso, se observa que los valores medios son altos, signifi-
cativamente por encima del valor inicial para el cimulo completo (45% 6 mds). Por
tanto puede hablarse claramente de una segregacién de las binarias hacia el centro
del cimulo, aunque el valor concreto depende del estado evolutivo del mismo y, tal
vez, de la FIM. '

La fraccién de binarias total en el cimulo varia de forma completamente di-
ferente. En la mayoria de los casos se produce una disminucién inicial mds o menos
parabdlica, para incrementarse posteriormente hasta alcanzar valores muy elevados
en las ultimas fases de la evolucién de los modelos. Este hecho alerta sobre la po-
sibilidad de obtener conclusiones generales sobre la fraccién de binarias existente en
los cimulos reales. Dicha fraccién de binarias, ademds de depender fuertemente de
la regién del cimulo considerada, sufre variaciones en funcién de la etapa evolutiva

en que se encuentre el cumulo.

6.6.6 Escape preferencial de estrellas no binarias

Ya se ha comentado en el Capitulo 4, que existen evidencias observacionales que
sugieren la existencia de un nimero substancial de ciimulos que presentan un nimero
relativo de estrellas poco masivas significativamente inferior al que seria esperable si
su FIM fuese estandar. También se seiialé que las simulaciones parecen explicar
suficientemente este fendmeno para cimulos poco poblados, aunqiie en el caso de

cimulos mas poblados el origen dinamico de esta falta de estrellas poco masivas no
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parece ser enteramente satisfactorio. En cualquier caso, estas aﬁfmaciones deben
hacerse con cautela ya que se trata de modelos en los que los efectos de la evolucién
estelar y de la presencia de una poblacién de binarias primordiales no han sido
aun introducidos. En principio, podria pensarse que el fendmeno de la evaporacién
preferencial de estrellas poco masivas podria dar origen a una posiible evaporacion
preferencial de las estrellas no binarias frente a las dobles. Esta seccién se dedicard a
estudiar la existencia de una posible evaporacién preferencial de estrellas no binarias.

Para ello se definira el ritmo o tasa instantinea de escape adimensional como:

b, AV
(63) b= -2

siendo el subindice i, s & b seglin corresponda la magnitud a estrellas aisladas o
dobles. |

En las figuras (6.17) se observa la evolucién del ritmo de escape adimensio-
nal con el tiempo. El coeficiente de correlacion lineal es bajo, entré 04y 0,8, ylas
pendientes se solapan si se tienen en cuenta las desviaciones asociadas a las mismas.
Por tanto, puede afirmarse que no se produce una evaporacion prefefrenciﬁl desde un
punto de vista global. Esto no impide que en ciertas fases de la evolucién de los
modelos se pueda observar una mayor importancia relativa de los escapes de estrellas
sin companera frente a las binarias. En el caso de modelos con N ?menor (no mos-
trados) el comportamiento es significativamente mas irregular, debido al incremento

de la granularidad del sistema, pero la tendencia es muy similar.

6.6.7 Evolucidon del contenido estelar

Esta seccién estd dedicada principalmente a analizar el destino de los objetos co-
lapsados en los modelos. En la Tabla (6.4} puede verse que varios de los modelos
aqui presentados (especialmente los que emplean un FIM de ley de potencias simple)
contienen estrellas lo suficientemente masivas como para dar lugar a una supernova

(debe recordarse que esto ocurre para estrellas con masas superiores a 8 Mg). Los
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i

conocimientos actuales sobre evolucién estelar, permiten afirmar qué tras una explo-
sion de este tipo se produce la formacién de una estrella de neutrones (denominada
pulsar si su radioemisién puede ser detectada desde la Tierra) o uﬁ agujero negro.
Este iltimo tipo de objeto colapsado no ha sido introducido en los mo:delos estudiados
por las razones apuntadas en su momento. En cualquier caso, para;que tenga lugar
la formacién de uno de estos objetos, es necesario que la masa del abjeto que es ge-
nerado por la supernova sea mayor que el limite de Oppenheimer—lekov (1,5-2 M)
que marca la frontera a partir de la cual la presion de un gas de neﬁtriones degenerado
ya no puede soportar la fuerza gravitatoria. Este valor es diffcilment{e alcanzable con
el rango de masas considerado en los modelos. La formacion de estrellas de neu-
trones si ha sido considerada. Se ha detectado un considerabie nimero de pulsares
(estrellas de neutrones) en cimulos globulares, pero, hasta el momento no ha sido
posible detectar ninguno de forma concluyente en cimulos abiertos; aunque segin se
indicé, existen dos posibles candidatos. En los modelos estudiados lninguna estrella
de neutrones permanece mucho tiempo en el cimulo una vez que s¢ forma. Debido
al aumento de velocidad originado por la supernova (4 veces el valor de la velocidad
cuadritica media), la estrella de neutrones abandona el climulo rapidamente. Aunque
modelos con N mayor, pueden retener una cierta poblacién de estrelllas de neutrones
{(como se comentd en el Capitulo 5 cuando se hablé de la formacién de objetos de
Thorne—Zytkow), ninguna de ellas ha sido retenida en los modelos: actualmente en
estudio. Este hecho podria explicar el practicamente nulo éxito en detectar este tipo
de objetos en cimulos abiertos, ya que la estrella de neutrones abandona el cimulo
en unos pocos mitlones de afios. Sin embargo, puede estimarse que la probabilidad
de detectar uno de estos objetos crece para cimulos densamente poblados, siendo M
67 un buen candidato para obtener detecciones. I

Por el contrario, las enanas blancas permanecen en los modeélos durante mu-
chos millones de afios, en la mayorfa de los casos. En algunos moaelos se han en-
contrado incluso 1 6 2 de estos objetos en el resto del cimulo. La,lprobabilidad de
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retener la enanas blancas crece con N y depende también de la FIM, puesto que la
proporcidn de enanas blancas se relaciona directamente con el nimero de estrellas en
el intervalo (8, 2) Mg, para los modelos presentados en esta seccién. La fraccion de
este tipo de objetos en algunas etapas de la evolucion de los modelos; es muy elevada,
llegando a superar el 20%. Excepto en las etapas finales de la evollucién de los mo-
delos, la mayor parte de las componentes de los mismos son estrella$ de la secuencia
principal. |

6.6.8 Modelos densamente poblados ;
Esta seccién se dedicard a exponer los resultados para 4 modelos ;ton N = 10.000
y una cierta poblacién de binarias primordiales. En la Tabla (6.7) se observa una
notable dispersién en cuanto a los tiempos de desintegracion se réﬁere, aunque la
tendencia es a que estos sean inferiores a los valores que aparecian para modelos
andlogos en el Capitulo 5, considerando los valores en millones de ;aﬁos. La grafica
correspondiente al Modulo de Evolucidén, muestra también una cierta aceleracidn de
la, evolucién, particularmente significativa en el caso de las primerasgetapa,s. Pasados
estos momentos, la evolucién es cualitativamente similar a la qufz mostraban los
modelos equivalentes sin BPs. Los modelos B y C son practicamente idénticos ya
que s6lo difieren en la fraccién de binarias en una pequefia ca,ntidad:(l() frente a 30),
y de las figuras se aprecia que hasta un cierto instante la evolucién e's completamente
similar, pero a partir de un tiempo igual a 500 en unidades estandar, se observa
una divergencia entre ellos, de forma que el modelo con una fraclcién de hinarias
mayor se desintegra antes. Nuevamente se observa la diferencia de comportamiento
ya seﬁalada para diferentes configuraciones espaciales y de velocidades iniciales. La
Figura {6.20) muestra la evolucién del ritmo de escape adimensiona;l para el modelo
D, en el caso de estrellas no binarias y dobles. Se aprecia la e):(istencia de tres

etapas a lo largo de la vida del modelo. En la primera (T < 500), se produce un

escape preferencial de binarias debido a aproximaciones a muy corta distancia en las
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binarias que tienen lugar en las regiones centrales del cimulo. Posteriormente se

aprecia una preferencia por la fuga de estrellas no binarias.
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Tabla 6.7: Caracteristicas principales de los modelos (con evolucién estelar)

MOD. FIM* N* Ny ad* Ml Ml <M>t Ry rfy <R>y TP
A SC 10010 10 0,000059 148/14 01/05 06/09 32 21,5 3,2 4961,1 (5656)
B SC 10.010 10 - 0000058 14,8/14 01/05 06/09 52 255 5,2 2308,0 (5424)
C SC 10.030 30 0,000059 148/32 01/05 06/09 52 255 5,2 1897,9 (4460)
D SC 10.500 500 0,000060 145/92 01705 06/1,1 40 235 4,0 4182,3 (6399)

* 5C FIM de Scalo.

* Numero total de estrellas (N, + 2 Np). I g
Semieje mayor inicial de las BPs en pc.

! En Mg (Binaria / Simple). t
{ Radio virial inicial en pc. :
Radio inicial de las fuerzas de marea en pc.

Radio medio inicial en pc.

Tiempo de Desintegracion en unidades normalizadas (en millones de afios).

regiones centrales del modelo. A continuacién el ritmo de escape de; binarias decrece
por debajo del correspondiente a las estrellas sin compaiiera. Esta fa.ée estd dominada
por la evaporacién de estrellas no binarias del halo. Este fue construido a partir de los
encuentros dominantes entre binarias acontecidos en la primera etapa. Durante esta
segunda etapa podria hablarse de un escape preferencial de estrellaé no binarias. La
tercera etapa (T > 3600) muestra un valor medio para ambos notablemente similar,
no pudiéndose hablar de escape preferencial. Si se efectia ﬁn anéilisis global de la
evolucién del ritmo de evaporacion adimensional tratando de buscai' una correlacién
lineal, se observa que las pendientes de ambas curvas se solapan, deﬁtro de los limites
de error asociados a cada una de ellas. Ademds, el coeficiente de ?orrelacién lineal
es muy pobre, menor de 0,5. De la descripcién efectuada, se deduce que el escape
preferencial de binarias o estrellas sin compaifiera depende de la etapa evolutiva del
citmulo considerada.

La Figura (6.21) muestra la evolucién del radio medio del ‘cémulo frente al

logaritmo del tiempo expresado en afios. En la misma, se aprecian tres etapas que
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coinciden temporalmente con las indicadas previamente. Inicialmente el radio medio
del ciimulo crece de forma exponencial (lineal con el tiempo), esta es la etapa domina-
da por las interacciones energéticas entre binarias. Esta etapa afecta principalmente
a las regiones centrales, expandiéndose las mas externas fruto de los acontecimien-
tos que tienen lugar en la parte central. Cuando se alcanza el equilibrio dindmico
en las zonas centrales, la evolucién del cimulo se desacelera. A continuacion, el
radio medio alcanza un maximo en cuya proximidad permanece clu?ra.nte unos 4.500
millones de afios. Durante ese lapso de tiempo, la mayoria de las estreflas que abando-
nan el cimulo lo hacen por evaporacidn, siendo principalmente estrellas no binartas
pertenecientes al halo. Por dltimo, cuando el nimero de miembros del cimulo ha
disminuido suficientemente, el radio medio colapsa, dirigiéndose el cimulo hacia la
formacién del resto final. Esta descipcidn de la evolucion de un cﬁfnulo abierto sélo
es valida para los muy poblados, puesto que en el caso de cﬁmulo:s con N < 3.000
el crecimiento exponencial del radio medio no se llega a invertir, desintegrandose el
cimulo directamente. Esta diferencia de comportamiento, nuevamente conduce a la
misma conclusién, que los cimulos mds poblados ven incrementada su longevidad
con respecto a aquellos que se componen de un nimero menor de miembros. La dis-
tribucién de las velocidades de escape para el modelo D aparece en la Figura (6.23).
Comparando con las grificas del Capitulo 5, se observa la aparicién de una carac-
teristica distintiva para los modelos con BPs y evolucién estelar: aparece un exceso
de fugas con velocidades superiores a 5 km/s. Este incremento es originado por las
interacciones energéticas entre binarias en las regiones centrales del ciimulo durante
las primeras etapas de la evolucién del mismo. En los trabajos numéricos citados a
lo largo de estos capitulos se ha comentado la existencia de diversos fenémenos que,
como la segregacién de masa, la equiparticién de la energfa o el achatamiento, habfan
sido puestos de manifiesto por diferentes autores para modelos con N < 1.000, Aar-
seth {1973) mostré que sus simulaciones producfan un achatamiento pronunciado,

encontrando una razén de 2:1 para las regiones externas. Evidencias observacionales
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Figura 6.23: Distribucién de las velocidades de escape para el modelo D. La mayor
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de achatamiento han sido encontradas para las Hyades (Oort 1979) y las Pléyades
(van Leeuwen 1983). El ciimulo abierto que muestra un achatamiento mayor es NGC
3532. Para modelos con N ailin mayor no existian hasta la fecha resultados, pero en
lo siguiente se mostrard que estos procesos operan, por supuesto, en estos modelos.
En el Capitulo 3 se describieron las caracteristicas del modelo del campo gravitatorio
galictico utilizado en los cdlculos y se comentd que el gradiente vertical de fuerzas
generaba una componente neta con sentido hacia el plano galdctico. Esta compo-
nente da lugar a que se produzca un achatamiento en el eje z. El fenémeno puede
observarse claramente en la Figura (6.24). Esta pérdida de la simetria esférica provo-
cada por el achatamiento por los polos del climulo puede tener también importantes
consecuencias observacionales. Como las observaciones de los climulos abiertos son
hechas desde el plano galictico (X-Y), pueden incluirse graves errores al considerar
las regiones externas del cimulo. En las figuras es evidente que el efecto sobre las
regiones centrales es despreciable, pero su importancia crece conforme se toma en
consideracidn el halo o corona del ciimulo. El semigje vertical del cimulo es de unos
4 pc, pero sus dimensiones en el plano son mayores de 7 pc. El modelo mostradoen la
figura tiene una edad de 1.380 millones de afios y 6.471 miembros. En ese momento,
el radio de las regiones del niicleo es de 0,35 pc, el radio medio 4,6 pc y el radio de las
fuerzas de marea 20,8 pc. Este modelo servird también para ilustrar el fenémeno de
la segregacidn de masa en climulos con binarias primordiales. En la Figura (6.25) se
han dividido las estrellas supervivientes en cinco grupos de masa y la distribucion de
ha representado frente a la distancia cumulocéntrica en el mismo instante de tiempo
considerado para mostrar el achatamiento. En la Figura es evidente la existencia de
una fuerte segregacién de masa, ain considerando que las estrellas de mayor masa
tan sélo tienen unas 2,5 My debido a la evolucion estelar. Ademds, muchas de las
estrellas de menor luminosidad permanecen a una elevada distancia del centro del
cumulo, por lo que se pueden llegar a cometer grandes errores en la determinacién de

la poblacion estelar de los cimulos si no se consideran adecuadamente las regiones
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externas de los mismos. Continuando con el mismo conjunto de datos, la causa de la
segregacién de masa se halla principalmente en la equiparticion de la energia cinéti-
ca. Las estrellas menos masivas tienen velocidades medias mas altas que las masivas

como puede apreciarse en la Figura (6.26).

6.7 Discusion

Una de las cuestiones de mayor importancia en relacién con las binarias y los ciimu-
lo abiertos es el valor de la fraccién de binarias en los mismos. Las observaciones
muestran un rango muy amplio para este pardametro, desde practicamente cero para
Trumpler 14, hasta un 60% para las Hyades. Esta dispersién en los valores de la
fraccidn de binarias puede ser un fenémeno intrinseco, producto de los propias cir-
cunstancias de la formacién estelar. Segiin esto, si se admite que las observaciones
carecen de efectos de seleccién y que las muestras son completas, la explicacion més
razonable de la dispersién observada estarfa en la dependencia de las caracteristicas
fisicas (principalmente la temperatura) del medio gaseoso donde se ha producido la
formacién del cimulo. Sin embargo, los modelos numéricos han puesto de manifiesto
que pese a que, inicialmente, la fraccién de binarias es practicamentela misma en todo
el cimulo, se desarrolla de forma relativamente rapida una distribucién anisétropa de
las binarias. Esta distribucién anisétropa puede conducir a una evaluacién errénea de
la fraccién de binarias si no se considera adecuadamente la estructura dual del cimu-
lo, nicleo-corona. En particular, si las observaciones analizan muestras situadas en
las regiones centrales parece que la tendencia serfa a sobreestimar esa fraccién hasta
en un 100% (considerando FIMs realistas y N = 750). No obstante, debe sefialarse
que las supernovas producidas en las regiones centrales pueden provocar el efecto
contrario, haciendo que la fraccién de binarias en las regiones centrales sea inferior
que en las periféricas. Por otra parte, las simulaciones muestran que atin cuando
se considere de forma apropiada la realidad dual de los cimulos existe otro factor a

considerar cuando se lievan a cabo comparaciones entre los valores de la fraccién de
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binarias en cimulos diferentes. La edad del cimulo parece influir sobre la fraccidn
de binarias observables; por tanto, las comparaciones sélo deberfan rea,]iza,rse.entre
cimulos de similar edad. Por supuesto, también es posible la interferencia de los
efectos de la diferente metalicidad que influye sobre el ritmo al que tiene fugar la
evolucién estelar.

Ya se comentd en la introeduccién, que existia una cierta dispersiéon en cuanto
a los resultados sobre la concentracién preferente de binarias en las regiones centrales
de los cimulos. Muy recientemente, se ha llevado a cabo un estudio muy profundo
del cimulo rico y medianamente evoluctonado (1,45 & 0,10 x 10° aiios) NGC 3680
(Nordstrom et al. 1997). Este estudio ha puesto de manifiesto que las binarias de
este cimulo estdn mds concentradas en las regiones centrales que: las estrellas sin
compaifiera. Este resultado estar{a en consonancia con el tipo de comportamientos
observados en los modelos con N mayor. '

En cuanto al tema ya comentado de los CPP, se van a comparﬁr a continuacion
los dltimos resultados respecto a este tipo de cimulos (Vansevicius et al. 1997) con
los modelos més realistas calculados en este trabajo. El cimulo NGC 7209 puede
considerarse incluido en la categorfa de los CPP. En el trabajo citado se confirma
la existencia de 96 miembros con 6 binarias entre ellos, esto da un i)orcentaje de un’
6% de binarias. Este cimulo parece tener una edad de unos 450 millones de afios.
Sus caracteristicas son muy similares a las de los modelos con N = 500 con una
poblacién de un 33,3 % de binarias primordiales y con pérdida de masa. Para estos
modelos, cuando el tiempo es de ese orden se tienen unos 100 componentes con 10
binarias en media, de forma que reproduce con bastante aproximacion lo observado.
Por tanto, es muy posible que dicho cimulo tuviese inicialmente una poblacién de
unos 500 miembros.

La evolucién de un cimulo con una poblacién de binarias primordiales y evo-
lucién estelar presenta tres etapas diferenciadas. En la primera fase, la evolucion

del cimulo esta gobernada por las interacciones entre las binarias. Conforme se va
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produciendo la pérdida de masa, las interacciones dominantes pasan a ser entre bi-
!
narias y estrellas sin compaiiera que penetran en las regiones centrales. Debido a la
ganancia de energia cinética por parte de estrellas no binarias que abandonan las re-
giones centrales, el radio medio aumenta. Fsta expansion se ve acompaiiada por una
contraccion de las regiones mds internas (lineal con el logaritmo de la edad). Dicha
contraccién no cesa durante toda la vida del cimulo. Esta primera etapa se carac-
teriza por un escape preferente de las binarias frente a las estrellas sin compaiera a
causa de las fuertes interacciones entre aquellas. Este tipo de situacidn progresa hasta
que la poblacién de binarias disminuye suficientemente, alcanziandose una especie de
equilibrio dindmico. En ese momento la tasa de escape de las binarias decrece, incre-
mentandose la de las estrellas sin compafiera que han poblado preferentemente el halo
tras sufrir interacciones con binarias en la etapa anterior. En esta:fase, la mayorfa
de las fugas se producen por evaporacién y el radio medio permanece mis o menos
estable. Tras una etapa de relativa tranquilidad, el ctimulo ha perdido la mayor parte
de sus miembros y comienza a colapsar dando lugar a la tercera etapa. En ella, el
cimulo continua perdiendo miembros pero ahora con un ritmo muy atenuado. En
esta etapa, no hay preferencia en cuanto al tipo de escapes producidos {no binarios
o dobles). Para cimulos con N pequeiio, la evolucién no pasa de la primera etapa,
puesto que el cimulo se desintegra debido al efecto combinado de las binarias y de
la pérdida de masa. Para ciimulos con N intermedio (1.000), la evolucién alcanza
la segunda fase, pero se desintegra completamente durante la misma. El desarrollo
completo no puede alcanzarse sino para los modelos con N més elevado (en el caso

estudiado, 10.000).

6.8 Conclusiones

Las principales conclusiones de este capitulo pueden resumirse en: .
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1. Las binarias controlan completamente las primeras etapas de la evolucion de
los ciimulos. Su influencia a largo plazo es, sin embargo, més limitada, siendo
la evolucién asintética cualitativamente similar a la mostrada por los modelos

sin binarias primordiales.

2. La presencia de una cierta fraccién de binarias primordiales en los modelos

inhibe en gran medida la formacidn dindmica de binarias.

3. Las binarias muestran una clara tendencia a situarse en las regiones centrales
de los ciimulos. Este resultado experimental se haya respaldado por un cierto
nimero de resultados observacionales. En cualquier caso, debe sefialarse que
el grado de concentracidn central depende de la poblacién del cimulo, de la
evolucién estelar y de la edad, pudiendo producirse situaciones en las que las

regiones centrales muestren una carencia de binarias.

4. La fraccién de binarias en los cimulos es una magnitud claramente anisétropa,
por lo que cualquier conclusién sobre la fraccién de binarias en cimulos debe
considerar tanto las regiones centrales como la corona, de lo contrario se puede
sobreestimar notablemente la fraccién de binarias. La gran dispersién observada
en la fraccién de binarias en ciimulos tiene muy probablemente su origen en un
sesgo de las observaciones a la hora de considerar las regiones centrales y las

periféricas. -

5. La evolucién de los modelos realistas muestra tres etapas netamente diferencia-
das, atin cuando la importancia relativa de cada una de ellas depende fuerte-

mente de la poblacién inicial de los mismos.
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Capitulo 7

Desintegracion de cimulos

estelares

7.1 Introduccion

La escala temporal en que se produce la desintegracién de los cimulos estelares
abiertos depende tanto de su poblacidon, como de su distancia galactocéntrica. Las
estrellas pueden escapar de un cimulo estelar como resultado de una amplia gama
de encuentros a corta distancia (dobles, triples o de orden superior}), o debido a una
lenta ganancia de energia causada tras un cierto nimero de encuentros a media o
larga distancia (evaporacién).

El estudio, desde un punto de vista tedrico, del ritmo de escape de las estrellas
de los ctimulos ha sido de interés desde los afios 40. Un primer conjunto de teorias
estudié sistemas ideales aislados (Ambartsumian 1938; Spitzer 1940; Chandrasekhar
1942, 1943a, b, c; Spitzer y Hirm 1958; King 1965; Danilov 1973; Johnstone 1993)
explicando la desintegracién de los cimulos estelares como fruto del proceso de re-
lajacién (escape del cimulo debido al efecto acumulado de miiltiples interacciones
débiles con otros miembros del mismo) y obteniendo un Ritmo de Escape dado por:

dN/dt o« N/T,. Otro tipo de teorias { Hénon 1960a, 1969; Woolley y Dickens 1962)
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se centraron mas en explicar el escape como consecuencia de aproximaciones de dos
cuerpos individuales, obteniendo resultados andlogos a las anteriores excepto en el
factor de proporcionalidad. Otras teorias, mas o menos hibridas de las anteriores,
son las de Kaliberda {1969}, Spitzer y Hart (1971a, b) y Saito (1976).

Las actuales teorfas que describen el Ritmo de Escape de las estrellas de un
cimulo estelar, basan sus resultados en ciertas hipdtesis de partida de tipo dindmico,
tales como suponer que los encuentros a corta distancia son despreciables frente al
efecto de los encuentros a larga distancia, o que el cimulo estelar se halla aislado
de toda interaccién externa. En las proximas secciones se desarrollard una teorfa
semianalitica del ritmo de escape de las estrellas en cimulos estelares. Dicha teoria
no hace hipétesis alguna acerca de la naturaleza dinamica del escape de las estrellas

de los climulos estelares y se basa dnicamente en sencillas leyes de conservacidn.

7.2 Un modelo matematico simple para la evolucién de

los ciimulos estelares

7.2.1 Ecuaciones basicas

Considérese un cimulo estelar constituido inicialmente por N(0) estrellas que, en
general, no poseerdn la misma masa, por lo que en un cierto instante ¢ la masa media
de las estrellas del cimulo < m{t) > se relaciona con la masa total del ciimulo M ()

y con el nimero de estrellas del mismo por la expresion:

(7.1) < m(t) >= 40

donde N (t) es el nimero de estrellas que posee el cimulo en ese instante, t. Por otra
parte, si se admite que para ese mismo instante las masas de las estrellas pueden
tomar un continuo de valores entre uno maximo m,(t} y otro mirimo m;(t), cuya

magnitud puede variar con el tiempo, se tiene que:

ms(t)
(7.2) M@:f m é(m, 1) dm,

e (1

168



donde #(m,t) es una funcién de distribucién que proporciona el nﬁl;nero de estrellas
con masa entre m y m+dm para un cierto instante ¢ (nimero de estrellas por unidad
de intervalo de masa); es decir, una funcién de masas dependiente del tiempo, de la
distancia cumulocéntrica, y de la velocidad (aunque no se ha indicado explicitamente

es estos dos tltimos casos). La expresién de ¢(m, t) viene dada por ( Hénon 1969):

(7.3) ¢(m,t)=[ 47 r? drfgfl'n‘vz g(r,v,m) dv,
0 0 ,

donde r y v son, respectivamente, los mddulos de la posicién y de la velocidad de una
estrella de masa m, v, es la velocidad de escape y g(r, v,m) es el nlimero de estrellas
en el elemento de volumen tridimensional dr dvdm. De las ecuaciones (7.1) y (7.2)
se tiene:
(7.4) N = — / e o(m,t) dm.

< m(t) > Smi(t)
Derivando con respecto al tiempo la expresion (7.1) y despejando se obtiene que el

Ritmo de Escape es:

1 dM(t) M(t) d<m()>

(7.5)

dN(t) _
—dt— < m(t) > —di— <mfty > —dt—

Teniendo en cuenta la ecuacién (7.4) y empleando el Teorema de Leibnitz del Célculo

Integral, la expresién anterior puede reescribirse como:

dN() 1 7 9g(m,1) dmy ()
TR OE (/m.-(t) m==o==" dm 4 my(t) d(ma (1), 1) =
. m ma(t)
(76) ) om0, 250 - G R0 @ 7 omOam

que es la ecuacién diferencial que describe el Ritmo de Escape de las estrellas del
cimulo en forma general, despreciando infinitésimos de orden superior al primero en
la masa. La forma funcional de (7.3) hace dificil obtener una expresién analitica para
el Ritmo de Escape de forma directa. Con el objeto de obtener una expresién mds

simple han de formularse un cierto nimero de aproximaciones.
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7.2.2 Sistemas monocomponentes

En el caso de un cimulo cuyas estrellas posean todas la misma masa, la situacion se
simplifica enormemente, ya que < m(t) > es una constante a lo largo de toda la vida

del ciimulo. En este caso, la ecuacién (7.5) se simplifica para dar:

dN(@) 1 dM(t)
(7.7) dt — <mt)> dt

Si se promedia la derivada de la masa total del sistema a lo largo de toda la vida del
mismo se obtiene que: '

dM(t) M)

(7'8) _d't_ ~ _-ﬁ%’-’ :

donde 7 es la vida media del cimulo en unidades del tiempo de relajacién T,.. Susti-

tuyendo (7.8) ¥ (7.1) en (7.7) se abtiene:

dN(t 1
(7.9) = N0

Integrando la ecuacién diferencial obtenida con la condicion inicial N(0) = Ny se

obtendria:
(7.10) N(t) = No e t/"Tr,

Luego la poblacién del cimulo presenta un decrecimiento exponencial, fisicamente
asociado a un mecanismo de escape preferentemente evaporativo, lo que explica la
lentitud del mismo encontrada en las simulaciones de modelos monocomponentes.
Ya se ha sefialado a lo largo de las secciones previas que, para estos modelos, el
intercambio de energfa durante interacciones entre pares de particulas es muy poco
eficiente, puesto que mecanismos como la segregacién de masa, la equiparticién de
" la energia o incluso la Friccidn Dindmica no tienen, en este caso, ningiin papel. El
Ritmo de Escape es lincal con N(t). En el caso de sistemas con un éspectro de masas

el célculo es mas complejo, como se vera en la préxima seccién.
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7.2.3 Sistemas conservativos densamente poblados con un espectro

de masas

Considérese en primer lugar un cimulo estelar densamente poblado; en este caso
puede suponerse que m;(t) = cte. y m4(t) = cle., ya que aunque se verificase un
escape preferencial de las estrellas poco masivas, su elevada proporcién relativa a las
estrellas masivas permite considerar que la masa minima permanece constante. Por
otra parte, debido al proceso de equiparticién de la energfa, las estrellas masivas pue-
blan preferentemente la regién central del ciimulo, por lo que puede considerarse que
la estrella mas masiva permanece generalmente en esta zona, incluso en las dltimas
etapas de la evolucién del cimulo. No obstante, para hacer esta aproximacion debe
suponerse también que las estrellas tienen masa constante; es decir no se conside-
ran los efectos de la pérdida de masa causada por la evolucién estelar. Con estas

consideraciones puede reescribirse la ecuacién (7.6) como:
ms(?)
dN (1) — 1 f m d¢(m, t) dm
dt < m(t) > Jmiw) at
1 d<m{t)> jms(f)
< mft) >? dt mi(t)

Si N(t) es una funcién continua, suave y diferenciable pueden hacerse ademas las

(7.11) m gb(m,t):dm

siguientes aproximaciones adicionales:
1) De los resultados expuestos en los capitulos precedentes, el ritmo de escape
para cimulos monocomponentes es pricticamente lineal y su valor es pequefo, con

lo que puede sustituirse la derivada parcial por un promedio temporal:

a¢(m,t) _ _olm,t) — ¢(m, )

—r— T ——— "

donde 7 es el instante en que comienzan a producirse las primeras fugas del sistema,

(7.12)

siendo un pardmetro ajustable del modelo a determinar a partir de las simulaciones.
2) Realizando el mismo tipo de promedio para la derivada temporal de la

masa media:

(7.13) | d<mt)> ﬁ;)! ﬁa%

d¢
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3) Por dltimo, se sustituird el cociente M (0)/M (t) por 1, que es su valor
aproximado en un entorno de 7.
La validez de estas aproximaciones aumenta con N. Bajo estas simplificacio-

nes, la ecuacién (7.11) puede reescribirse como:

(7.14) o = N+ r%\fo N(t)?,

con 7 = 7*/2. La ecuacidn diferencial obtenida es de la forma:

dy
7.1 2 =X 2
(7.15) 5 Y+ py

que es una ecuacién de Bernouilli. La solucién de (7.14) es:

Ny Np

A1 =
(7 6) N(t) Nu + (NO _ Nu) e—(Tu - t)f7?

donde se ha empleado la condicién de contorno N(T,) = N, siendo T, el periodo de
vida del cimulo o tiempo de desintegracién del mismo (arbitrariamente escogido).
A partir de la ecuacion (7.14) puede definirse otra cantidad de interés: la tasa

de escape instanténea k(t) = =258 Pary el presente modelo es:
p N{f)——

(7.17) k(1) = TLMJ(N@) ~ No).

Sustituyendo la ecuacién (7.16) y operando, se tiene:

N, — Ng
(No — No) +Nyexp(—(Ty — 8)/7)

(7.18) k() = %

Esta tasa de escape instantianea se corresponde con los ritmos de escape adimensio-
nales empleados habitualmente en el anélisis de simulaciones de cimulos globulares
realizadas con técnicas de Fokker-Plank. El instante en que el ritmo de desintegracion
es maximo coincide aproximadamente con aquel en el que la poblacién del modelo se
ha reducido a la mitad. En el caso de un sistema monocomponente la tasa de escape

instantdanea es constante.
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Segiin este modelo tedrico, el Ritmo de Escape parece ser resultado de la
competencia de dos términos: el primero (—N(t)/r) generaria un decremento expo-
nencial en la poblacién del cimulo (desintegracién por evaporacién) y el segundo,
que sélo es importante en las primeras etapas de la evolucién del ciimulo, reduce el
decremento exponencial de la poblacién estelar. La interpretacién_ffsica, de ambos
términos parece también clara a la luz de los resultados numéricos comentados en los
capitulos previos. El término que genera el decremento exponencial tiene en cuenta
la evaporacién del ciimulo debido a encuentros més o menos distantes. Gracias a
estos acercamientos reiterados, la energia de las estrellas se incrementa paulatina-
mente hasta que abandona el ciimulo. El segundo término ha de estar relacionado
con algin mecanismo que tienda a retener las estrellas del cimulo. Este proceso es la
formacién de configuraciones binarias via interacciones de tres cuerpos y es frecuente
en los primeras etapas de la evolucién de los ciimulos, atin cuando la estabilidad de
las binarias formadas (binarias blandas) es muy precaria, por lo que sus vidas medias
son muy cortas.

Por tanto, la evolucién de un cimulo puede considerarse dividida en tres
etapas: en la primera, los encuentros a corta distancia que tienen lugar en las regiones
centrales del cimulo pueblan el halo, produciéndose un aumento del radio medio del
sistema; en la segunda, las estrellas del halo abandonan poco a poco el cimulo, aunque
también se producen interacciones miultiples; y en la tercera, el ritmo de escape es
practicamente cero, formandose un resto. En la primera fase, el término dominante
en el Ritmo de Escape es el segundo. Durante la segunda etapa, Jos dos términos
compiten dando lugar a un ritmo de escape casi lineal. Por dltimo, en la tercera
etapa la contribucidn del primer término es la dominante.

Si se introduce el efecto de la pérdida de masa debida a evolucién estelar,
se obtiene un resultado andlogo aunque con diferentes valores de los parametros del
modelo, tras despreciar infinitésimos de orden superior al primero en la masa. La

razén estd en que, aunque la masa media se reduce debido a la evolucidn estelar,
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también puede aumentar debido al escape preferencial de las estrellas poco masivas.
La tendencia observada en los modelos es una compensacion par(;ial entre ambos
procesos, lo que justifica que las curvas de la evolucién de ta poblacién de los cimulos
con el tiempo para modelos que incluyen la evolucién estelar sean cualitativamente

similares a las de modelos conservativos.

7.2.4 Comparacién con las simulaciones

En la Figura (7.1) se observa que el modelo tedrico previamente expuesto supone
una aproximaci6n bastante razonable para la evolucién de modelos conservativos de
ctimulos con N = 750. Comparando las predicciones teéricas que proporciona el
presente modelo con los resultados de las simulaciones para modelos conservativos, se
aprecia que la validez del mismo crece con N esto es, cuanto mayor sea la poblacidn
del ciimulo mejor es el ajuste entre la presente teoria y los resultados de los modelos
numéricos. Para modelos con N pequeno, el decremento de la poblacién parece
seguir una tendencia exponencial o incluso lineal, aunque existe una gran dispersion
en los resultados. La separacién entre los dos comportamientos paréce situarse entre
250-500 estrellas. Por tanto, el modelo presentado permite describir cimulos con
N > 500, incre.menténdose su validez cuando N aumenta. Uno de los aspectos més
interesantes del modelo desarrollado es que, convenientemente calibrado a partir de
las simulaciones numéricas (obtencién de 7T, y 7), puede emplearse para volver hacia
atras en el tiempo y calcular la poblacién de un cimulo en el pasado conociendo la
actual y su edad. Este modelo se usard en el Capitulo 11 para desafrollar una teorfa
sobre la evolucién del sistema de ciimulos abiertos en nuestra Galaxia y para predecir

las poblaciones iniciales de algunos cimulos estelares abiertos bien estudiados.

7.2.5 Binarias Primordiales

Sea un cimulo con N,(0) estrellas no binarias y N,(0) estrellas dobles (binarias)

en un cierto instante inicial ¢ = to = 0, tal que el nimero de objetos total sea
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Figura 7.1: Comparacién entre el modelo tedrico expuesto en el texto y varios modelos
sin pérdida de masa como los descritos en el Capitulo 4 con la FIM de Miller y Scalo
y N = 750. Para el presente ajuste y en unidades estindar normalizadas: 7 = 30,
T, = 250, N, = 10. Los modelos niimericos difieren Gnicamente en la secuencia de
nimeros aleatorios empleada para generar las condiciones iniciales..
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Ni(0) = N,(0) + N;(0) (estrellas individuales y centros de masa de las binarias).
Puede considerarse (a partir de los resultados experimentales) que el Ritmo de Es-
cape para el sistema completo viene dado por la Ecuacién (7.14). Introduciendo la
expresion Ny(t) = N,(t) + Ny(t) en dicha ecuacién diferencial, operando y separando

las contribuciones asociadas al Ritmo de Escape de estrellas sin compaiiera y binarias

se obtiene:
d N, (¢ 1 1 2 1
1 = —— Nt = N, —= . N(t}) Np(t),
(1.19) =L - N0+ i MO+ gy MO M0
d Nyt 1 1 9 1
= ——— = _— t

Se trata de un sistema auténomo no lineal por lo que la solucidén del mismo, en
principio no puede calcularse. Como los subsistemas de las estrellas sin compariera y
de las binarias est4n en interaccién aparece en cada ritmo de escape un término que da
cuenta de la influencia existente entre ambas subpoblaciones. Aunque la solucion para
N¢(t) es conocida, parece dificil afrontar la resolucion del sistema que constituyen las
ecuaciones (7.20), ya que s no lineal. Sin embargo, si se restan ambas ecuaciones y

se simplifica, se tendria:

(7.20) d(N"md"; AHC). —% (Ns(t) — Neo(t))
(7.21) +;§ﬁﬂmm—mmumm+mmy

Si se tiene en cuenta que Ny(t) = N,(t) + Ny(t) viene dado por la expresién (7.16}
y se realiza el cambio de variable X = N,(t) — Ny(f), puede escribirse la ecuacion

diferencial en variables separadas:

dX _ ~
dt (Nt(Tv) + (N(0) = N(T)) e @ =07 TN(0) 7

722 Ni(T,) N0) L1y,

Separando variables y definiendo p = (N¢(0) — N¢(1,))/ (N(T,)e™/7), se tiene:

dX 1 1
. — == |—F—1] dt
(7 23) X T (1 + ﬂ- Et/‘r ) 1
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que es facilmente integrable realizando un cambio de variable. Efectuando el cilculo
se obtiene:
n29 e (),

1+ p et/T
donde K es una constante de integracién que se determinard a partir de las condiciones
iniciales. En este caso se tiene que: K = N,(0) — N;(0). Por otra parte, se verifica

que: Ni(t) = Ng(t) + Np(t) y X = Ny(t) — Ny(t). Por tanto:

(7‘25) Ns(t) = (Nt(t) + -X) '

I Y

(7.26) No(t) (N,(t) - X).

Si se define 3 = N¢(t)/N;(0), puede escribirse finalmente:
(7.27) Ns(t) = = (N(t)+ K 5),

(7.28) Np(t) = (N(t) - K 3).

= =

con las expresiones anteriores se puede calcular la fraccién de binarias en un instante

cualquiera, obteniéndose:

(7.29) fi :% (1 _ %—(ﬁ .

El modelo desarrollado tiene, no obstante, ciertas limitaciones que deben sefialarse.
En primer lugar, sélo contribuyen al ritmo de escape los encuentros entre estrellas no
binarias (relajacién de dos cuerpos), los encuentros entre binarias y los encuentros
entre binarias y estrellas sin compaiiera; sin embargo, si la fraccién de binarias es
elevada (> 50%) los encuentros entre tres binarias e incluso interacciones mids com-
plejas cuando se ha producido la formacién de sistemas jerdrquicos estables, pueden
ser dominantes durante extensas etapas de la evolucién de los cimulos. Términos que
incluyesen estas contribuciones, podrian ser introducidos facilmente en las ecuaciones,
aunque la resolucién del sistema podria complicarse de forma notable. En segundo

lugar, no se ha considerado término alguno asociado a la destruccién dindmica de las
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BPs. Existen expresiones semiempiricas que dan cuenta de este ritmo de destruccién
de BPs, pero desafortunadamente la forma funcional de las mismas da lugar a que
el sistema no pueda resolverse analiticamente. Por tanto, este modelo predice que
la fraccién de binarias a largo plazo coincide con la inicial, ya que no se incluyen

procesos de destruccion.

7.2.6 N pequeno

Cuando N es pequefio, la utilizacidén de un modelo continuo es de dificil justificacion,
por lo que deberfa contruirse un andlogo discreto de la ecuacién (7.14). En este
caso es mas ventajoso, desde un punto de vista estrictamente matemético, estudiar la
evolucién en el nimero de fugas y no la propia poblacién del cimulo. De este modo
se trabajard con la misma ecuacidn anterior pero cambiada de signo. Se tendria

entonces la ecuacién en diferencias:
(7.30) Niyi=AN; - BN?,

donde las constantes A y B son pardametros del modelo. Esta ecuacién se denomina
habitualmente ecuacién en diferencias logistica. Si se efectia el cambio de variable,

Y = BN/A la ecuacién se reescribe como:
(7.31) Vi1 =AY, (1-Y;).

Esta es, sin lugar a dudas, la ecuacién en diferencias no lineal més simple, aunque
para evitar la divergencia en Y debe restringirse su valor en el intervalo (0, 1). La
ecuacién (7.31) tiene un maximo en Y = 0,5. El andlisis de esta ecuacién (May
1976) ha permitido descubrir que ecuaciones en diferencias, aparentemente simples
y deterministas, pueden dar lugar a una sorprendente gama de comportamientos
dindmicos, desde puntos estables a una jerarquia bifurcante de ciclos estables que
generan fluctuaciones aparentemente aleatorias en el sistema. Segiin sean los valo-
res del parametro A, que durante la evolucién del cimulo varia, pueden aparecer

comportamientos cadticos. Si A > 4, el comportamiento del sistema es puramente
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deterministico pero cuando A = 3 el punto fijo se hace inestable; la regién cadtica
para los valores de A comienza cuando vale 3,5699.... Dado que la interpretacién
fisica de A se relaciona con la inversa de la escala temporal en la que se producen
las primeras fugas del sistema, es razonable pensar que la caoticidad es mayor en
las primeras etapas de la evolucién de los modelos con N pequefio. Sin embargo, ha
quedado demostrado a partir de las simulaciones que, aunque el comportamiento del
sistema, durante los primeros tiempos propios no afecta a la evolucidén cualitativa a
largo plazo, si lo hace en cuanto al Tiempo de Desintegracién. Este hecho explicaria la
elevada dispersién encontrada en los tiempos de vida de los modelos'con N pequeiio.
Esta dispersién puede ser enorme, cémo se mostré en de la Fuente Marcos (1993},
ﬁa,ra modelos con N = 50 y pérdida de masa. El comportamiento cadtico de los
sistemas con N pequefio aumenta en el caso de modelos con pérdida de masa y BPs,
puesto que el valor de A fluctia ain més répidamente dando lugar a que el sistema
pase por diferentes regiones de comportamiento cadtico en una escala temporal muy

corta.

7.2.7 Evaporacién Preferencial

Hasta ahora los calculos se han concentrado en la obtencién de ecuaciones que repro-
dujesen el comportamiento global de los climulos, pero nada se ha dicho con respecto
a un hecho que ha quedado bastante bien establecido a lo largo del andlisis de los re-
sultados de las simulaciones numéricas: la evaporacién preferencial de estrellas poco
masivas. A continuacién se obtendra una expresién que relaciona el Ritmo de Escape
para estrellas de masa m con magnitudes globales del sistema.
Como en la Seccién 7.2.1, considérese un cimulo con un espectro de masas

cuyo nimero de componentes y masa total vienen dados por:

ms(t)
(7.32) N(t) = f $(m, 1) dm ,

m,(t)
y la ecuacién (7.2), respectivamente. Si se derivan con respecto al tiempo ambas

expresiones, considerando que los limites superior e inferior para la masa permanecen
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contantes se obtienen las ecuaciones:

(7.33) QTN(%—'—“ = ¢(m, 1) dd—Tf ,

dM(8)
=

(7.34) = m $(m, 1) ‘L—T.

Dividiendo ambas expresiones y operando se obtiene:

dN(m,t) 1 dM(t)
(7:35) dt  om dt

Este serfa el ritmo de escape para las estrellas de masa m y, como puede apreciarse,
es mayor cuanto menos masiva sea la estrella considerada. Si se tienen en cuenta, la
ecuacion (7.1), la expresién (7.14) y las aproximaciones indicadas en la Seccién 7.2.2,

el Ritmo de Escape para las estrellas de masa m sera:

ANt — ) "
= — NH 4+ ——
d&t T YO+ e

(7.36) N(t)®.

La ecuacién obtenida es andloga a (7.14) y por tanto el comportamiento, en lo que

se refiere al escape, es similar para cada grupo de masas.

7.3 Conclusiones

Los cdlculos andliticos desarrollados en este capitulo han permitido justificar de forma
tedrica algunos de los resultados experimentales mostrados en los capitulos anteriores.

Las principales conclusiones obtenidas son:

1. El Ritmo de Escape en cimulos monocomponentes es lineal, pero en el caso de

ciimulos con un espectro de masas es de tipo parabdlico.

2. Fl Ritmo de Escape para estrellas de masa m es inversamente proporcional a
dicho valor de m, por lo que se produce un escape preferencial de estrellas poco

masivas.
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3. En general, la evolucién de los ciimulos estelares puede dividirse en tres fases
netamente diferenciadas. En la primera, los encuentros a corta distancia son
dominantes, lo que da lugar a la formacién del halo del sistema. En la segunda,
la importancia de los encuentros a larga distancia va creciendo paulatinamente,
evaporéandose el halo. La m.ayorfa de las estrellas abandonan el cimulo en esta
etapa. Por dltimo, la tercera etapa se extiende hasta la total desintegracidn del

sistema y en ella el mecanismo evaporativo de escape es dominante.

4. Para ctimulos con N pequefio, el comportamiento es esencialmente cadtico,
estando las predicciones dindmicas seriamente limitadas por la presencia de
importantes fluctuaciones aleatorias. La frontera entre el comportamiento pu-
ramente cadtico en el que la ecuacién en diferencias debe ser aplicada y el otro
tipo de comportamiento (determinista), en el que la ecuacién diferencial es

valida parece estar en el rango 250-500.
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Capitulo 8
Formacién de sistemas multiples

8.1 Introduccidn

Aungue la observacién y catalogacion de estrellas dobles ha permitido obtener un
conocimiento bastante profundo acerca de su naturaleza, etapas evolutivas y meca-
nismos de formacién, la situacién para los sistemas con multiplicidad superior es
notablemente distinta a pesar de que, en los tltimos afios, se han obtenido eviden-
cias observacionales sugiriendo que un porcentaje significativo de las estrellas que
observamos en nuestra Galaxia constituyen sistemas cuyo nimero de componentes
es superior a 2 (Abt y Levy 1976, 1978; Halbwachs 1983, 1986; Gliese y Jahreiss
1988; Batten et al. 1989; Duquennoy y Mayor 1991; Martin 1997; Halbwachs et al.
1997). El estudio de los sistemas con multiplicidad superior a 2 proporciona datos
muy valiosos sobre los valores de las masas estelares y sus luminosidades que pueden
ser contrastados con predicciones de la teoria de la evolucién estelajr.

Los sistemas miltiples no pueden formarse en regiones con densidad estelar
pequeiia tales como la vecindad solar; por ello, han de generarse en zonas de alta
densidad estelar como las regiones de formacién estelar, los cimulos abiertos y las
asociaciones estelares (T, R y OB). En este tipo de aglomeraciones estelares se han

llevado a cabo bisquedas sistemdticas de sistemas binarios y de multiplicidad supe-

182



rior, tanto entre estrellas de la Secuencia Principal de Edad Cero como entre estrellas
Pre-Secuencia Principal (Ghez et al. 1992; Leinert et al. 1992; Simon 1992; Mathieu
et al. 1990; Mermilliod et al. 1992; Ghez et al. 1993; Mason et al. 1993; Mayer et
al. 1994; Mermilliod et al. 1994; Simon et al. 1995; Brandner et al. 1996; Zinnecker
1996; Abt y Willmarth 1997; Padgett et al. 1997). En el caso de regiones de for-
macién estelar, la frecuencia de sistemas con multiplicidad superior a 2 es del 35%,
siendo de un 20% para las estrellas de campo (vecindad solar). .

La fraccién de este tipo de sistemas descubierta en climulos abiertos es me-
nor, pero la mejora progresiva en los detectores y en los algoritmos de reduccién
de observaciones la estin incrementando continuamente. La frecuencia de sistemas
miltiples en cimulos estelares abiertos depende de forma critica del procedimiento
considerado para discriminar el nicleo y la corona de los mismos. El valor concreto
depende fuertemente de la completitud de las muestras consideradas en las partes
mas externas de los cimulos. La mayoria de los sistemas conocidos son triples, y en
menor grado cuddruples, pero en ambos casos los sistemas son usualmente de tipo
jerarquico. Sistemas jerarquicos triples e incluso de mayor multiplicidad, han sido
encontrados en las Pléyades (Mermilliod et al. 1992), las Hyades I(Grifﬁn y Gunn
1981; Griffin el al. 1985; Mason et al. 1993), Praesepe (Mermilliod' et al. 1994), M
67 (Mathieu et al. 1990) y NGC 1502 (Mayer et al. 1993).

El origen de estos sistemas jerdrquicos es ain controvertido. En el momento
actual, no existe un mecanismo de formacién que pueda considerarse dominante.
Duquennoy {1988) analizé una muestra de 17 sistemas (14 triples y 3 cuddruples) en
la vecindad solar. En su trabajo, este autor obtuve una correlacién lineal entre los
logaritmos de los periodos de la binaria interna y del cuerpo externo expresados en
dias. Esto fue interpretado como una prueba del origen no dinamico de estos sistemas.
Boss (1991) describié de forma tedrica la formacién de sistemas jerdrquicos durante
el colapso de objetos protoestelares. Sus célculos sugieren también que los sistemas

observados son todos de origen primordial y no dindmico. Calculos hidrodindmicos
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(Bonnell et al. 1991; Bonnell 1997) también generan sistemas jerarquicos a partir
de la fragmentacién de discos protoestelares. Sin embargo, existen observaciones
recientes de sistemas jerdrquicos en cimulos (Mermilliod et al. 1994) mostrando
valores elevados para la razén de periodos (250) lo que sugiere un origen dindmico.
La formacién y evolucién de sistemas jerdrquicos ha sido estudiada en el marco
de las simulaciones de N-cuerpos por métodos directos debido a que las complejas
interacciones gravitatorias entre estrellas de diferentes masas sélo pueden seguirse en
detalle por este procedimiento. Recientemente se han llevado a cabo varios estudios
utilizando estas técnicas (Kroupa 1995; Aarseth 1996b; Kiseleva et al. 1996; Eggleton

y Kiseleva 1996; Kiseleva 1996; de la Fuente Marcos et al, 1997a, b).

8.2 Estabilidad de sistemas jerarquicos !

El principal objetivo de este conjunto de simulaciones es el estudio de 1a formacién
y evolucién de sistemas jerdrquicos en modelos de cimulos estelareg abiertos. Desde
un punto de vista teérico, es de esperar que los tnicos sistemas multiples estables
sean los de tipo jerdrquico; es decir, aquellos en los que una binaria-de relativamente
corto periodo es orbitada por una compafiera distante. Este tipo de-sistemas pueden
ser estables durante un intervalo muy amplio de tiempo si la perturbacién externa es
despreciable. Las configuraciones no jerarquicas son siempre inestables, excepto en
uns pocos casos concretos (Marchal 1990). Incluso en el caso de sistemas jerdrquicos
triples, el anélisis de la estabilidad no es un tema sencillo. Existe un cierto niimero de
criterios para discriminar entre estabilidad e inestabilidad, tanto de indole numérica
como analitica (ver el trabajo retrospectivo de Kiseleva (1996}). Estos criterios di-
fieren significativamente unos de otros. NBODY5 emplea el criterio de Harrington

(1977) en la forma:

ola

(81) nmin:'{(l_‘_u]Og(1+m3/(ml+m2)))’

184



con & = (2.65+ €)(1 + ma/(m + m2))'/ modificado por la excentricidad de la
binaria interna ¢, segiin Bailyn (1984) y p = 0.7. Aqui YJ"" es el valor critico del
cociente entre el valor del periastro de la masa externa m3 y €l apoastro de la binaria
interna, m; + mg. En cualquier caso, un sistema jerdrquico triple serd estable si
permanece en la misma configuracién (excluyendo intercambios y dgsintegraciones).
Este criterio discrimina aquellos sistemas triples que van a mantenerse durante un
cierto tiempo en ausencia de perturbaciones externas significativas, de aquellos otros
que se desintegrardn ripidamente. Las principales condiciones que se exigen para

considerar la formacién de un sistema triple son:

I
a) La binaria interna debe ser dura y la componente distante externa debe, asimismo,

formar otra binaria dura con el centro de masa de la binaria interna.
b) Si el cuerpo més externo es una binaria, no ha de estar perturbada.

c¢) El criterio (8.1) para estabilidad jerarquica debe satisfacerse, anadiendo un 10%

mas al valor calculado para adoptar un criterio numérico mas conservador.

Si las tres condiciones se satisfacen simultaneamente el sistema és considerado como
jerarquico almacenandose todas sus caracteristicas. A continuacién se combinan el
centro de masas de la binaria interna con la estrella externa para permitir un trata-
miento de Kustaanheimo-Stiefel. Se considera que el sistema ha dejado de ser estable,

finalizdndose el tratamiento especifico, si se da alguna de las siguientes circunstancias:

1) El criterio de estabilidad deja de verificarse debido a, por ejemplo, cambios signifi-
cativos en la excentricidad del cuerpo externo debido a pequefias perturbaciones

seculares externas al sistema.

2} La perturbacién externa (o el valor estimado del pericentro) sobrepasa un cierto

valor critico.

3) Los efectos de la evolucién estelar se hacen dominantes; por ejemplo la pérdida

de masa en la binaria interna supera el 1%.
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Estas circunstancias pueden ocasionar que el mismo sistema jerdrquico aparezca re-
iteradamente con sus pardmetros ligeramente cambiados, sobre todo en etapas de
pérdida de masa. En los cdlculos que se van a presentar se han producido dos tipos
de sistemas: triples y cuddruples. Los sistemas triples constan de una binaria inter-
na de corto periodo y una estrella sin compaiftera como tercer cuerpo. Los sistemas

cuadruples, en cambio, constan de dos binarias.

8.3 Resultados

Las caracteristicas de los modelos se muestran en la Tabla (8.1). Todos los modelos
incluyen la FIM de Scalo modificada con la correlacién descrita en el Capitulo 6;
ademds, todos ellos incluyen la pérdida de masa debida a evolucién estelar. Ninguno
de los modelos ha empleado la regularizacién en cadena; asi pues, sélo se regularizan
las interacciones triples y cuddruples (tratamiento no perturbado). Los modelos
incluyen dos fracciones de binarias 10% y 50% y ademds cuatro valores para R, el
pardmetro que proporciona la anchura de la distribucién de los semiejes de las BPs
(Seccién 6.3). El valor de este pardmetroes de suma importancia a la hora de producir
sistemas jerarquicos. Los valores maximos iniciales de los semiejes de las BPs estan
comprendidas en el intervalo 230-1000 UA. La razén de escoger este rango es que,
en el momento actual, las observaciones parecen ser mas sensibles en ese intervalo
de separaciones. La mayoria de los resultados observacionales sobré estrellas dobles
y miltiples en cimulos se restringen habitualmente a este rango por limitaciones

técnicas (en particular el seeing).

8.3.1 Evolucién global

La mayoria de los sistemas encontrados son triples. Se aprecfa una ligera tendencia
a que estos sistemas se formen en las dltimas etapas de la evolucién de los modelos,
cuando la densidad estelar disminuye notablemente lo que redunda en facilitar la con-

secucién de situaciones estables. También se han encontrado sistemas en las primeras
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Tabla 8.1: Principales caracteristicas de los modelos

MoOD. N* f, &% R Ml Mt <M>' R} rfy <R>y TP

I 110 0,10 0,0047 5 58 4,1 04/01 16/05 05 550 042 540,2 (373)
II 110 0,10 0,0047 10 58 /41 04/01 16/05 05 550 042 319,8 {221)
111 110 0,10 0,0047 50 58 /4,1 04/01 16/05 05 550 042 659,0 (455)
v 110 0,10 0,0047 100 58/4,1 04/01 16/05 05 550 042 486,5 (336)
v 150 0,50 0,0047 5 58 /5,1 0,2/01 11/04 05 605 045 503,6 (299)
VI 150 0,50 0,0047 10 58/5,1 02/01 1,1/04 05 8605 045 562,9 (334)
VIl 150 0,50 0,0047 50 5,8 /5,1 02/01 1,0/04 05 605 045 472,4 (281)
VIII 150 0,50 0,0047 100 5,8/5,1 02/01 11/04 05 605 045 5914 (351}
IX 550 0,10 00019 5 58 /54 02/01 11/05 1,0 940 0,92 78,7 (856)
X 550 0,10 0,0019 10 58 /f5.4 o2/01 11/05 10 940 092 823,1 (720)
XI 550 0,10 00019 50 58 /5,4 02/01 1,1/05 1,0 940 092 902,4 (790)
XII 550 0,10 0,00i9 100 58/ 54 02/01 1,1/05 1,0 940 0,92 916,4 (802)
XIII 750 0,50 0,0012 5 58 /12,9 02/01 11/06 10 10,5 091 1052,2 (779)
X1V 750 0,50 0,0019 10 58 /129 ¢2/01 1i1/06 10 105 091 743,9 (556)
Xv 750 0,50 00012 50 58/129 o02/01 11/06 1,0 105 091 1027,1 (760)
XVI 750 050 00019 100 58/12,% 02/0%1 11/06 10 105 091 800,5 (592)
XVII 1100 0,10 0,0011 5 58/129 ©02/01 10/06 15 120 1,39 1158,7 (1251)
XVIII 1100 0,10 0,0011 10 58 /129 02/01 10/086 15 12,0 1,39 752,4 (835)
XIX 1100 0,10 0,0011 50 58 /12,9 g,z2/01 10/06 1,5 12,0 1,39 1258,7 (1398)
XX 1100 0,10 0,0011 100 5,8 /12,9 02/01 10/06 15 12,0 1,39 1233,2 (1369)
xx1 1500 0,50 0,0011 5 134/129 02/01 11/06 1,5 135 141 1199,3 (1124)
XXII 1500 0,50 0,0011 50 134/129 o02/01 11/06 15 135 1,41 1176,7 {1102)

* Niimero total de estrellas (N, + 2 Np).

! En Mg (no binaria, binaria).

{ Radio virial inicial en pc.

Radio medio inicial en pc.

Radio inicial de las fuerzas de marea en pe.

Semieje mayor maximo inicial para las BPs en pc.

@ Tiempo de Desintegracién en unidades normalizadas ( en millones de afios).
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fases de la evolucién de los modelos aunque su existencia no fue muy dilatada. En
los restos suelen aparecer uno o dos de estos sistemas por modelo. El niimero de
sistemas que abandonan el cimulo antes de su desintegracién es reducido, menor del -
5%. Las binarias internas de los sistemas formados suelen ser generalmente primor-
diales. Los sistemas cuadruples que se forman en cimulos pobres son generalmente
més excéntricos. Estos sistemas cuddruples, en el caso de cimulos ricos, tienden
a formarse en las dltimas etapas de la evolucién de los modelos y en las regiones
centrales. El mayor niimero de sistemas jerarquicos formados simultdneamente es 3
(aunque este fue un limite arbitrario que se impuso por convencion). Como puede
observarse en las Tablas (8.1) y (8.2), cuanto menor es R més pequeiia es, en general,
la prol_)abilidad de formacidn de estos sistemas, decreciendo hasta cero en el caso de
N = 100.

Aunque e] nimero de sistemas formados es pequefio y por tanto la relevancia
estadistica de los resultados es limitada, se han observado varias tendencias univer-
sales. Para N pequeiio, e independientemente de la fraccién de binarias, el ritmo de
formacidn de estos sistemas crece cuando el pardmetro R aumenta; si K es pequeno
no se forma ningiin sistema. Este hecho sugiere que cuando N es pequefio, el pro-
ceso dominante en la formacién de estos sistemas es el encuentro entre dos binarias
con desintegracién de una de ellas, puesto que la eficiencia de este proceso aumen-
ta, notablemente cuando los semiejes de las binarias son muy diferentes y disminuye
hasta anularse en el caso de binarias con semiejes idénticos. Para N mayor no puede
hablarse de un comportamiento genérico. En los modelos con N = 1.500 y 50% de
binarias, todos los sistemas formados lo han sido gracias a la destruccién previa de
una binaria primordial.

Los principales resultados cuantitativos aparecen en la Tabla (8.2), que mues-
tra los valores medios para un conjunto de magnitudes relevantes en el caso de siste-
mas miltiples. En ella se observa que el nimero de sistemas formados por millén de

afios es bastante bajo, aunque muestra una tendencia a incrementarse cuando N au-
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menta. Los sistemas cuadruples sélo se forman en el caso de modelos con N elevado.
También se observa que esta tasa de formacién parece relacionarse con R, de forma
que cuando el valor de este pardmetro crece, también aumenta, en general, dicha tasa
de formacién. Las excentricidades de las drbitas de los cuerpos externos {estrellas
no binarias o dobles) son bastante altas y, en general, las masas de los mismos son
menores que la de la propia binaria. En algunos casos, el cuerpo externo es una
enana blanca. La vida media de los sistemas formados es bastante elevada, por lo
que la probabilidad de observar uno de ellos en un cimulo real no es en absoluto
despreciable. Actualmente se conocen sélo tres sistemas con elementos orbitales bien
establecidos. Hay dos en las Hyades: vB 75 y g Orionis. El primero es un sistema
triple y el segundo, cuadruple. El otro es SZ Cam en NGC 1502 que es también
cuadruple. Este hecho condiciona que las comparaciones con sistemas observaciona-
les que se lleven a cabo se restrinjan a sistemas observados fuera de climulos estelares
abiertos. En cualquier caso, y como se comentd previamente, los sistemas que ahora
se observan aislados pudieron, en principio, haberse generado en cimulos abiertos y
dado que una vez abandonado el cimulo las posibilidades de sufrir una interaccién
externa que varfe de forma significativa sus pardmetros dindmicos son muy reduci-
das, esta suficientemente justificada la realizacién de comparaciones con muestras de

sistemas aislados.

8.3.2 Diagrama (e, Log P)

Uno de los diagramas més interesantes a la hora de analizar los resultados de las
observaciones de estrellas dobles es la representacion de la excentricidad frente al
logaritmo del perfodo. Este tipo de diagrama proporciona una visién mucho més pro-
funda que cualquier otro en lo que se refiere a los detalles de la evolucion de los siste-
mas dobles. Dado que un sistema miiltiple se puede interpretar como recursivamente

doble, podria pensarse que este tipo de representacién puede resultar ignalmente iitil

para el caso de las estrellas maltiples. La Figura (8.1) muestra los resultados para
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Tabla 8.2: Principales resultados de los modelos

MOD. nafn Ay AT aifel Yo T, T}, e* mefme  NEY
I o/0 0,000 0000 - - - - - - -
I 0/0 0000 0000 - - . . _ . )
NI s/0 0011 0000 629 3,86 3,42 23,2 0,72 2,32 0
v 3/0 0,009 0,000 739 13,25 34,4 104,0 0,61 7,40 0
vV 0/0 0,000 0000 - - - - - . )
VI 1/0 0,003 0,000 17,3 3,48 7,02 1853,0 0,37 3,8 0
VII 4/0 0,015 0000 268 4,50 3,98 10565 0,46 3,7 1
VIIT 7/0 0,021 0,000 23,9 2,87 1,43 43,9 0,41 1,4 0
IX 2/0 0,002 0,000 10,0 648,81 21,03 5555,0 0,57 13,84 0
X 13/0 o008 0,000 1189 5,75 4,38 118,1 0,72 1,8 1
XI 6/0 0,608 0,000 208 3,11 49,40 2130,7 0,29 2,1 L]
X 3/90 0,004 0,000 14,1 2,28 10,62 3351,0 0,45 3,5 ]
XIII 14/0 9,019 0,000 21,6 1,83 7,09 657,5 0,58 4,0 1
XIv 3/0 0,005 0,000 25,2 2,85 3.15 94,3 0,53 18,5 2
XV 16/4 0022 0005 42,0/53,6  555/1;87 322/197 1268171420 051/022 44/16 0
XVI 36/3 0063 0005 82,0/ 90,1 7,96 /2,10 0747010 489,47 6,0 063/070 65/09 1
XVII 3/0 0,002 0,000 126 1,99 5,91 1330,7 0,36 2,34 0
XVIII 5/0 0,006 0,000 23,0 2,04 5,95 1455,2 0,62 3,7 0
XiXx 18/2 0,013 0,001 199.6 / 180,6 13,08 /5,96 0,55/ 3,72 125,2 / 1536,0 0,66 /069 3,2/13 2
XX 5/1 0004 0001 17,7/744,5 2,23/836 535/033 T41,0/ 1,0 048 /031 7,9/12 0
XX1 16/3 0013 0,003 22,3/ 454 1,95 / 1,69 7,71/ 7,83 768,7 ) 241,0 0,52 /052 6,1/0,7 2
XXII 32/6 0,039 0005 255/8651 3,13/ 4,38 36 /11,3 667,6 / 170,5 058/038 199/23 1
* Numero de triples jerdrquicas / Nimero de cuadruples jerdrquicas.
Sistemas jerarquicos triples formados por unidad de tiempo (lCl6 afnos).
+ Sistemas jerdrquices cuadruples formados por unidad de tiempo (10° afios).
= Cociente de semicjes mayores (triple / cuddruple).
t Tiempo de vida medio en millones de afios (triple / cudadruple).
! Tiempo de vida medio en unidades del periodo del cuerpo interno (triple / cuddruple}.
* Excentricidad del cuerpo externo (triplefcuddruple).
++

Niimero de sistemas jerarquicos que abandonan el ciimulo.
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los sistemas triples del modelo XVI, que pueden considerarse representativos para el
conjunto de modelos calculados. Todos los sistemas con excentricidades elevadas son
de vida corta. Los sistemas formados en modelos con N menor son, en media, mas

excéntricos. Las principales caracteristicas que se observan en el diagrama son:
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Figura 8.1: Diagrama (e, Log P(dfas)) para la binaria externa. Los sistemas con
elevada excentricidad son de vida corta.

e Un periodo minimo, por debajo del cual no se observaron sistemas.
e Un periodo maximo, por encima del cual tampoco se observaron sistemas.

¢ Una regién con excentricidades prohibidas para periodos de la binaria externa

superiores aproximadamente a 9.000 anos.

El periodo minimo. Su valor parece ser independiente de los valores iniciales
de los pardmetros de la poblacién inicial de binarias. El periodo de corte es mayor
en el caso de sistemas en los que la binaria interna no es puramente primordial (una

o ambas de sus componentes han sido intercambiadas).
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El periodo mdzimo. Su valor estd influido fuertemente por las condiciones de
estabilidad escogidas, ya que se exige que si la estrella més externa es no binaria, la
perturbacién sobre ella no exceda un cierto valor, y si es doble que sea nula. Cuanto
mayor sea el rango de energias (semiejes) considerado, mds elevado es el periodo
de corte. Ademds depende de la naturaleza de la binaria interna; aquellos sistemas
que contienen una binaria primordial muestran valores ms altos que los que no la
contienen.

La regién prohibida. Para sistemas con periodos externos superiores a 9.000

afos no se observan excentricidades inferiores a 0,6.

8.3.3 Diagrama (Log P,, Log P.)

Desafortunadamente, la medida de excentricidades es compleja y sujeta a miltiples
fuentes de error, por lo que para la mayoria de los sistemas que se han estudiado ob-
servacionalmente no se conoce el valor de este parametro. Por el conﬁrario, el valor de
los periodos si suele ser conocido o, cuando menos, estimado. Con el objeto de com-
parar los resultados obtenidos con los pocos disponibles a partir de observaciones, se
ha considerado la representacién del logaritmo del periodo externo frente al interno,
ambos en dias. Para la comparacién, se haré uso de la muestra de triples localizados
en la vecindad solar, estudiada por Duquennoy (1988) (Fig. (8.2)). Para esa muestra
de 13 sistemas triples, este autor encontrd una correlacién lineal, con pendiente 0,68
y coeficiente de correlacién 0,91. Del resultado obtenido, el autor citado extrajo como
conclusién que los sistemas jerarquicos triples se formaban preferentemente por frag-
mentacién, considerando, de este modo, despreciable la importancia de los procesos
de captura en regiones de alta densidad estelar ya que, segin el, estos generarian una
distribucién aleatoria de periodos. Sin embargo, las muestras de triples generadas
en los modelos estudiados presentan también una cierta correlacién lineal en cuanto
a los logaritmos de los periodos se refiere, a pesar de tener origen dindmico y no

primordial. Para el modelo presentado en la Figura (8.3) con 1.500 estrellas, 1000 de
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ellas en binarias primordiales, se obtiene una pendiente de 0,68+0,09. En cualquier
caso, no debe descartarse una pendiente diferente para sistemas cuddruples como se
muestra en de la Fuente Marcos et al. {1997a). La ausencia de sistemas con periodos
externos elevados pero internos pequefios que muestran los resultados, puede ser de
gran interés, tanto tedrico como observacional. En principio, la causa podria estar
en que un sistema de tales caracteristicas no darfa lugar a una binaria externa dura,
con lo que no seria seleccionado para una configuracién jeré,rqﬁica por el algoritmo
de cilculo. Segiin los datos proporcionados por un catdlogo de muy reciente elabo-

racién (Tokovinin 1997) esa parte del diagrama podria tener un nimero notable de

representantes.
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Figura 8.2: Diagrama para los periodos de la muestra de sistemas miltiples aparecida
en Duquennoy (1988). Deben notarse los periodos externos algo mayores que los de
la Fig. (8.3) debido a que la mayoria de ellos son pardmetros estimados.

8.3.4 Diagrama (m;/m,, Log P.)

El plano presentado en la Figura (8.4) contiene también informacién de utilidad

astrofisica, aunque es dificil de obtener a partir de las observaciones. La figura
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Figura 8.3: Diagrama Log P, frente a Log P, ambos en dias, para uno de los modelos
estudiados (XXII).

muestra que para valores del periodo superiores a 9.000 afios no existen sistemas con
una razén de masas superior a 2. En la mayoria de los sistemas, la masa del cuerpo
mas externo es similar a la masa media de los componentes de la binaria, aunque
en algunos casos esta puede ser inferior o superior. Particularmente interesantes
son aquellos casos en los que el cuerpo externo es una enana blanca. En la figura
mostrada aparecen dos de esos casos, siendo este fenémeno bastante habitual en los

modelos calculados. Los sistemas cuddruples suelen tener razones de masas proximas

al.

8.4 Conclusiones

Aunque los resultados de este capitulo son bastante preliminares, y se necesitarad un
estudio mds detallado para poder obtener conclusiones mas firmes (de la Fuente
Marcos et al. 1997b), no deja de ser interesante la posibilidad de reproducir resultados
observacionales haciendo uso de un experimento numérico. En cualquier caso, las

principales conclusiones que se desprenden del presente estudio son:
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COOIENTE DE MASAS

o900
L - 0.

L]

>
E ol

o o
L2 L d

¢ ° °

1 i 1 1 1

7.5 & 8.5

5.5 7
L.og P (externo)

Iigura 8.4: Cociente de masas frente al logaritmo del periodo del cuerpo externo, en
dfas, para uno de los modelos estudiados (XXII).

1. El tipo de sistema jerarquico preferencialmente formado en los modelos es el

triple, en el que el tercer cuerpo es una estrella no binaria. No se han forma-
do sistemas en el que el cuerpo mds masivo sea una estrella inicialmente sin

compaifiera, y una doble (de masa conjunta menor) lo orbite.

. La vida media de este tipo de sistemas en ctimulos es lo suficientemente larga

como para que la probabilidad de observarlos sea significativa.

. La correlacién lineal observada en una muestra de sistemas jerarquicos triples
reales puede justificarse admitiendo una formacién puramente dinamica para los
mismos. Este hecho sugiere que el origen de los sistemas jerdrquicos observados
en cimulos puede explicarse a partir de interacciones dindmicas entre binarias

primordiales (principalmente) o entre binarias y estrellas sin compaiiera.

. La poblacién inicial del cimulo y el espectro de energias de las binarias pri-
mordiales del mismo, juegan un importante papel en la formacién de sistemas

jerarquicos.
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5. El grupo de estrellas que queda tras la desintegracién de los modelos contiene

habitualmente uno o dos sistemas jerdrquicos.

6. La fraccién de sistemas miiltiples de origen dindmico observables en un ctimulo
puede depender fuertemente de la edad del mismo y por tanto de su estado

evolutivo.
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Capitulo 9

Restos de cumulos abiertos

9.1 Introduccion

En los capitulos precedentes se han analizado la evolucién dindmica de los cimulos
abiertos y los mecanismos que los hacen desaparecer; sin embargo, ain no se ha consi-
derado la respuesta a una pregunta que surge de forma natural como consecuencia de
lo desarrollado hasta ahora, ;qué queda tras la desintegracién de un cimulo abierto?.
Responder a esta pregunta es de gran importancia, puesto que liga los campos de la
formacién estelar, la dindmica estelar y la existencia de estrellas aisladas (alejadas
de agrupamientos estelares), como nuestro Sol. Si se admite la posibilidad de que el
Sol naciese en un ctimulo abierto, ;donde estd lo que queda de ese cimulo?, ;donde
se formé nuestro Sol?. Estas y otras preguntas similares son de gran interés, ya que
nuestro planeta pudo haberse originado en las etapas inmediatamente posteriores al
escape del Sol desde el cimulo abierto donde, tal vez, nacié.

El residuo final de la evolucién de los cimulos abiertos se suele denominar
resto de cimulo abierto (RCA de aqui en adelante). El niimero de ciimulos abiertos
desintegrados en nuestra Galaxia puede ser muy elevado (Lodén y Rickman 1974).
Desde un punto de vista estrictamente teérico, Ambartsumian (1938) y Spitzer (1940)

mostraron que es imposible que un cdimulo estelar se evapore totalmente. Ademads,
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Spitzer propuso dos posibles destinos finales para los cimulos estelares: la evapo-
racién de estrellas progresa hasta que las colisiones fisicas entre estrellas llegan a
ser posibles, o se forman sistemnas estables binarios o incluso de mayor multiplicidad.
Para ciimulos ricos, diversos autores (ver el excelente articulo retrospectivo de Heggie
(1985)) encontraron otros escenarios teéricos en los que el colapso gravitatorio pre-
dicho por Antonov (1962) y Lynden-Bell y Wood (1968) era contrarrestado gracias
a alglin mecanismo energético: un agujero negro central, un sistema binario central
o masiva pérdida de masa en el centro del climulo.

El estudio de los objetos finales resultantes de la evolucién de los cimulos
abiertos fue iniciado por von Hoerner (1960, 1963) y continuado por Aarseth (1968)
y van Albada (1968b) con modelos con 25 a 250 estrellas. Este tltimo autor, en sus
modelos con N = 24, encontrd que el resultado final de la evolucién de pequeiios
cimulos estelares era un sistema jerarquico triple o varias binarias, e indicé posibles
candidatos observacionales para este tipo de objetos. Desafortunadamente, la velo-
cidad de cilculo de los ordenadores disponibles en esos afios retrasé la obtencion de
resultados para ciimulos mas ricos, que permitiesen generalizar lo que ya se habia
obtenido para cimulos muy poco poblados. Desde una perspectiva teérica, Lodén y
Rickman (1974) analizaron la estabilidad de pequefios climulos o restos de cimulos
v llegaron a la conclusién de que las configuraciones mds duraderas serian aque-
llas en las que todas las estrellas tuviesen aproximadamente la misma masa. Este
razonamiento tedrico ha quedado avalado con el presente conjunto de simulaciones.

En los afios siguientes, Lodén (1973, 1980a, 1980b, 1981a, 1981b, 1984a,
1984b, 1984c, 1987, 1988, 1993) ha venido publicando resultados observacionales en
este campo. Recientemente, el autor de esta tesis analizé restos de modelos de cimu-
los abiertos (de la Fuente Marcos 1996b, 1997) llegando a conclusiones coincidentes

con los resultados observacionales conocidos.
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9.2 Resultados

En esta seccidén se analizardn los productos finales del presente conjunto de simula-
ciones. En la mayor parte de los madelos, la simulacién acaba cuando la poblacion
del ciimulo alcanza la cifra de diez estrellas; por tanto, se analizaran principalmente
restos de cimulos formados por una decena de componentes. Los resultados obte-
nidos muestran diferencias entre modelos con y sin binarias primordiales y también
evidencian un comportamiento diferencial dependiente de la riqueza del ciimulo para

modelos con pérdida de masa.

9.2.1 Modelos sin binarias primordiales

Los restos de cimulos monocomponentes, es decir con todas las estrellas de la mis-
ma masa, estdn formados fundamentalmente por binarias. En modelos sin binarias
primordiales ni pérdida de masa debida a evolucién estelar se produce una intensa
formacién y destruccién de binarias durante las simulaciones, por lo que no es sor-
prendente que en el objeto final el niimero de binarias sea alto. Estas binarias son en
su mayoria blandas (poco ligadas, por tanto).

En cimulos con un espectro inicial de masas hay también binarias en el resto
pero su nimero es inferior, generalmente una tnica binaria dura, aunque a veces
acompahada por otra blanda. Normalmente, la binaria dura contiene una o las dos
estrellas m4s masivas del sistema. El origen de estos sistemas binarios dindmicamente
formados pero con ambas componentes masivas es fruto del proceso de segregacién
de masa, que provoca un aumento de la densidad espacial de estrellas masivas en
las regiones internas del cimulo. Este aumento de densidad estelar, incrementa la
probabilidad de formacién de una binaria masiva tras un encuentro préximo entre
tres estrellas individuales,

La introduccién de la evolucién estelar provoca la aparicién de un compor-
tamiento diferencial dependiente de la riqueza del cimulo; asi, los cimulos pc;bres

pierden la mayorfa de su poblacién antes de que la pérdida de masa debida a evolu-
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ci6n estelar sea importante incluso para las estrellas mas masivas del sistema, por lo
que en el resto final pueden encontrarse tanto estrellas masivas como de masa menor.
Como en el caso de modelos sin evolucién estelar, siempre se encuentra al menos una
binaria dura entre las componentes del objeto final. Aqui, la formacién de binarias
blandas se ve muy reducida, por lo que de encontrarse otra binaria en el resto suele
ser dura también. El fenémeno ya comentado de la existencia de un comportamien-
to diferencial dependiente de la poblacién inicial del cimulo, tiene Iimportantfsima,s
consecuencias sobre la composicién del resto final. En cimulos pobres, las binarias
encontradas pueden ser de cualquier tipo, es decir con ambas componentes masivas o
no masivas, o una primaria masiva y como secundaria una estrella poco masiva fruto
de un intercambio. Sin embargo, para cimulos ricos se encuentra que las binarias
supervivientes tienen ambas componentes casi de la misma masa (pequefia en cual-
quier caso). Ademis, en la mayor parte de los casos, se trata de sistemas binarios con
ambas componentes pertenecientes a los dltimos tipos espectrales, tipicamente en el
rango K5-M5. A lo sumo, se encuentra alguna binaria con una gigante roja como pri-
maria y una enana M como secundaria. Esto claramente favorece una interpretacién
segiin la cual, se produciria una supervivencia preferencial de binarias poco masivas,
con ambas componentes casi idénticas. Por otra parte, la ausencia de objetos colap-
sados (enanas blancas y estrellas de neutrones) entre las componentes de las binarias
de los restos de cimulos ricos sugiere la falta de estabilidad, frente a destruccién o
escape por eyeccién, de este tipo de sistemas. En los restos de cimulos pobres si
pueden encontrarse, en cambio, binarias con una enana blanca como secundaria.

En cualquier caso, hasta ahora no se ha mencionado el ingfediente esencial
para que una agrupacién estelar pueda ser descubierta: ha de haber un contraste
suficiente entre el hipotético cimulo y las estrellas de campo que, de forma aparente,
lo rodean. Suponiendo una densidad de referencia de 0,044 Mg pc™3, que es el
valor aceptado de la densidad de masa en estrellas para la vecindad solar, cualquier

densidad de este orden o inferior serfa imposible de distinguir entre las estrellas de
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campo. Con los valores de densidad iniciales (Capitulo 2) utilizados en los calculos,
la mayoria de los modelos alcanzan el valor de referencia cuando todavia poseen entre
un 40% y un 3% de sus miembros. El valor concreto depende de NV y es mas alto
cuanto menor sea la poblacién inicial (sobre 40% para N = 100, y 3% para N =
750). De hecho, un criterio bastante natural para finalizar una simulacién, como las
llevadas a cabo en este trabajo, serfa alcanzar la densidad media de la vecindad del
cdmulo. En ese momento, el climulo, a todos los efectos, se ha desintegrado. Desde un
punto de vista estrictamente astrofisico, debe redefinirse el Tiempo de Desintegracion
como el necesario para que un cimulo alcance una densidad estelar media igual a la

correspondiente a las estrellas aisladas a la distancia galactocéntrica considerada.

9.2.2 Modelos con binarias primordiales

Los resultados para modelos con una cierta poblacién de binarias primordiales, inclu-
so pequeiia, difieren sustancialmente de los expuestos en el apartado anterior. En los
modelos previamente discutidos, el porcentaje de binarias en el resto final es inferior
o igual al 20% en la inmensa mayoria de los casos. Sin embargo, en el caso de los res-
tos de modelos con una fraccién de binarias primordiales, este porcéntaje sube hasta
un valor medio del 80% y no es extrafio encontrar modelos en los que las 12 dltimas
estrellas del cimulo forman seis binarias o incluso aparece algin sistema jerdrquico
triple o de multiplicidad superior. Ademds, estos resultados son independientes de
si el modelo estudiado inclufa o no la evolucién estelar y del tipo de funcién de ma-
sa considerada. Ya que la presencia de binarias primordiales pricticamente inhibe
la formacién de binarias durante encuentros de tres cuerpos, la poblacién final de
binarias en el resto es fundamentalmente primordial; aunque en algunos casos, las
binarias presentan alguna de sus componentes fruto de un intercambio con otra bina-
ria primordial.En muy pocas ocasiones la componente no primordial era una estrella
inicialmente no binaria.

Cuando se introduce la evolucién estelar en los modelos, los resultados mues-

201



tran la misma tendencia global, pero se observan comportamientos dependientes de
la poblacién inicial del cimulo. Este tipo de respuesta diferencial, dependiente de
la riqueza del sistema estelar, es fruto del acoplamiento entre las escalas temporales
asociadas a los fenémenos de desintegracion del cimulo y de pérdida de masa debi-
da a evolucién estelar de las estrellas que lo componen. En el caso de cimulos con
un bajo contenido estelar, menor que unos pocos centenares de estrellas, la desinte-
gracién del cimulo se produce antes de que las estrellas de masa intermedia hayan
tenido tiempo de abandonar la Secuencia Principal. Por tanto, las binarias de estos '
modelos se ven relativamente poco perturbadas por fenémenos de eyeccién de masa
antes de abandonar el ciimulo donde nacieron. Las binarias supervivientes en el resto
tienen igual probabilidad de ser o no masivas, ya que estas iltimas no han sido atin
destruidas o eyectadas del climulo a causa de los procesos de pérdida de masa. Con-
forme la poblacién inicial del cimulo aumenta, la escala temporal de desintegracion
del mismo se acerca cada vez méas a los tiempos evolutivos caracteristicos para que
estrellas masivas (con masas superiores a 4 M) abandonen la Secuencia Principal.
Para ctimulos con 500 estrellas pueden observarse a veces en el resto binarias con
una enana blanca como secundaria o incluso primaria; sin embargo, no se ha detec-
tado en ningiin modelo la presencia en el resto de una binaria con un estrella de
neutrones. Este tipo de binarias, que raramente aparecen en las simulaciones son
siempre eyectadas del cimulo al poco de suceder el fendmeno de supernova. Para
cimulos aiin més poblados (NV = 750 6 1.000), la composicién binaria del resto es
muy uniforme. La mayoria de estas presentan ambas componentes con casi la mis-
ma masa, tipicamente inferior a 0,6 masas solares. En algunos casos se observa la
presencia de una sub-gigante o de una gigante como primaria, pero en ningin caso
aparecen entre las componentes objetos colapsados como enanas blancas o estrellas
de neutrones. Las binarias que contienen este tipo de objetos abandonan el cimulo
antes de que éste alcance la veintena de miembros. Los comentarios realizados en la

seccidén anterior sobre la densidad de masa asociada a la desintegracién del cimulo
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son aplicables igualmente para estos modelos. En este caso, el porcentaje de estrellas
pertenecientes al ctimulo cuando este alcanza la densidad critica es algo mayor para
los modelos con N = 750 (7%).

En el caso de cimulos densamente poblados la probabilidad de encontrar
objetos colapsados en el resto aumenta, en particular, para el caso de las enanas
blancas. El diagrama Hertzsprung-Russell tedrico de uno de estos objetos puede
apreciarse en la figura (9.1). En este caso se trata de un resto de cimulo con una
edad de 5.387 millones de afios. Contiene 32 estrellas, entre ellas varias enanas
blancas, 15 estrellas en la secuencia principal y 6 en la regién de las gigantes rojas.
El radio del niicleo para el resto es 0,768 pc, el medio 1,952 pc y el de las fuerzas
de marea 4,48 pc. El modelo contenia inicialmente 10.010 estrellas con 10 binarias
primordiales. La densidad espacial inicial era proporcional al cuadrado del inverso
de la distancia cumulocéntrica. Sélo hay una binaria en el resto. Con estos valores,
la densidad media estelar del resto serfa de unas 0,2 Mg pc~®. Este tipo de objeto

si seria detectable con la intrumentacién adecuada.

9.3 Consecuencias observacionales

Si se admite la validez general de los resultados arriba expuestos surge inmediata-
mente la necesidad de evaluar la viabilidad del estudio observacional de este tipo de
objetos. Se trataria de buscar regiones del cielo con una concentracién de estrellas
mdis o menos aparente, en las cuales la densidad superficial de binarias superase sig-
nificativamente la media para las estrellas de campo. La existencia de objetos de este
tipo ya fue apuntada por van Albada (1968b) indicando posibles candidatos observa-
cionales (¢ Ori, ADS 12696, p Oph, 1 Cas, 8 Lac y 67 Oph) para ser RCAs. Wielen
(1975) sugirié que Collinder 285 (Ursa Major) podria ser uno de estos objetos, que
con una edad de unos 200 millones de afios contiene las famosas binarias { UMa AB
{Mizar) y 80 UMa (Alcor). Lodén (1973, 1977, 1979, 1980a, b, 1981, 1987) puso de

manifiesto que, en las placas de regiones de nuestra Galaxia obtenidas con el método

203



MAGNITUD ABSOLUTA BOLOMETRICA
o
1
Oy
<

10

T
1

12r .

14 1 1 | 1 1 1 . I "
5 48 46 44 42 4 38 3.6 34
TEMPERATURA EFECTIVA (K}

Figura 9.1: Diagrama H-R para un resto de cimulo con una edad de 5.387 millones
de afios. Contiene 32 estrellas, entre ellas varias enanas blancas, 15 estrellas en
la secuencia principal y 6 en la regién de las gigantes rojas. El radio del nicleo
para el resto es 0,768 pc, el medio 1,952 pc y el de las fuerzas de marea 4,48 pc.
El modelo contenia inicialmente 10.010 estrellas con 10 binarias primordiales. La
densidad espacial inicial era proporcional al cuadrado del inverso de la distancia
cumulocéntrica. Sélo hay una binaria en el resto.
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del prisma-objetivo aparecfan acumulaciones de espectros del mismo tipo asociados
a una posible agrupacién fisica de alguna especie. En el curso de una bisqueda
sistematica llevada a cabo en el hemisferio Sur, se detectaron va.rio:s miles de estos
objetos, que se interpretaron como ciimulos muy poco poblados y poco densos. Estos
objetos se clasificaron en cuatro conjuntos, estando formado el tercero de ellos por
cimulos extremadamente pequefios y poco poblados, posiblemente restos de cimu-
los estelares con una frecuencia del 20%. El cuarto de ellos eran sistemas mdltiples
con separaciones extremas entre componentes, tal vez la iltima etapa de un cimulo
en desintegracién, con una frecuencia del 10%. Los resultados obtenidos por este
autor tienén un fuerte efecto de seleccidén ya que los objetos fueron descubiertos por
inspeccién visual de las placas obtenidas con el procedimiento del prisma-objetivo,
y los espectros de las estrellas brillantes de los primeros tipos espectrales (tipos B
a I) son més ficiles de detectar en este caso ( Lodén 1996). La poblacién de es-
tos objetos es N < 15, con una edad tipica en el rango 50 a 200 millones de afios,
con un valor medio de 150 millones de afos. Estos RCAs muestran una fraccién
de binarias elevada. Otros autores (Mermilliod 1996) se manifiestan escépticos ante
estos resultados, ya que se conocen regiones del espacio con una cierta concentracién
de estrellas con tipo espectral similar (como los objetos comentados) en las que el
estudio de los movimientos propios no ha conseguido encontrar varias estrellas con
la misma velocidad. Pese a todo, las caracteristicas de los objetos encontrados por el
Dr. Lodén son notablemente similares a las que muestran los restos de los modelos
con N pequefio {N = 250) que contenienen una fraccién de binarias primordiales.
Segiin Lodén el porcentaje de objetos de este tipo por descubrir seria muy
elevado. De hecho, en las proximidades del Sistema Solar parece encontrarse uno de
estos objetos. El sistema triple & Cen AB y Proxima Cen estd situado cerca de otras
dos binarias (Gliese 140.1 y Gliese 676), el sistema triple ADS 10288 (Gliese 649.1)
y seis estrellas individuales. Anosova et al. (1994) han obtenido que la probabilidad

de que todos estos objetos formen un grupo estelar en movimiento es muy alta. De
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esta forma, podria suceder que uno de estos restos estuviese situédo en la propia
vecindad solar. Tal vez, incluso el propio Sol pudo una vez haber formado parte de
este posible cimulo. Desafortunadamente, la deteccién de un RCA ;:omo el descrito
para los modelos muy poblados es bastante dificil a no ser que se encontrase en la
vecindad solar. De hecho, la observacion de uno de estos objetos és un gran reto,
incluso para los mayores telescopios actuales. En uno de estos objetos, salvo por
la presencia de una gigante o subgigante, las estrellas mas brilla,nte‘ls serian de tipos
espectrales K tempranos, muy dificiles de detectar a grandes distancias. Mas simple
seria la deteccién del resto de un cdmulo pabre, puesto que en el se pueden encontrar
estrellas de tipos tempranos e incluso enanas blancas. Este tipo de restos son lo que,
con toda probabilidad, ha encontrado Lodén. El problema en este claso seria el bajo
contraste, ya que en estos casos la densidad media es igual a la de las estrellas de
campo cuando el cimulo todavia tiene un nimero de miembros sign:iﬁcativo (més de
un 20%). :

La posible existencia de un gran niimero de restos de ciimulos abiertos en el
disco galactico puede tener implicaciones en el tema de la Materia Oscura. En el
pasado, el nimero de ciimulos abiertos tuvo que ser bastante grande para dar cuenta
del nimero de estrellas presentes en el disco galactico. Suponiendo una poblacién
media inicial de unas 300 estrellas para un cimulo abierto tipico y que el nimero
de estrellas en el disco es de unas 10! se obtiene un niimero aptoximado de 10®
cimulos abiertos lo que darfa una cifra equivalente de restos, dado cjue el ndmero de
cimulos actualmente detectados es muy pequeiio frente a esa cantidad, se tratarfa de
objetos intrinsecamente débiles para poder pasar inadvertidos. Si la masa de estos
restos es de unas 10 masas solares en media, la masa en restos de climulos estelares
abiertos deberfa ascender como minimo a més de 4 x10% masas solares. Segiin esta
estimacidn, el 4% de la masa estelar de la Galaxia podria estar en forma de restos de
cimulos estelares abiertos. Sin embargo, esta cifra esta muy lejos de las estimaciones

actuales, que cifran en un 30% la cantidad de materia oscura en la vecindad solar.
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Los resultados arriba expuestos han sido obtenidos, en su mayoria, sin utilizar
la opcién de NBODYS que permite la regularizacion en cadena, es decir la forma-
cién transitoria de sistemas con multiplicidad superior a 4 con perturbacion externa.
Incluyendo esta opcidn, la probabilidad de que tengan lugar colisiones y fenomenos
de fusidn estelar se incrementa. Asi, para que tenga lugar una colisiﬁn estelar en un
modelo sin binarias primordiales es necesario que la poblacién sea superior a 3.000
estrellas ya que se trata de un proceso extremadamente poco proba.Ble. Sin embargo
para un cimulo con una cierta fraccién de binarias primordiales en ei que se incluyan
los efectos de la evolucidn estelar binaria (envoltura comin, etc) la probabilidad de
que tengan lugar estos procesos crece notablemente, de tal forma que en las dltimas
etapas de su evolucién pueden darse varios de estos fenémenos provocando la apari-
cién de objetos de Thorne-Zytkow e incluso agujeros negros a partir de supernovas

de Tipo 1.

9.4 Conclusiones

Las principales conclusiones obtenidas en el presente capitulo pueden resumirse en:

1. El Tiempo de Desintegracién de los climulos estelares abiertos debe redefinirse
como el necesario para que su densidad volimica de masa en estrellas sea
numéricamente igual al valor de dicha densidad a la distancia galactocéntrica

considerada (densidad critica).

2. En principio, sdlo los restos de ciimulos muy masivos proporcionarian el sufi-
ciente contraste para ser distinguidos entre las estrellas de campo. Adn asi, su

baja luminosidad intrinseca dificultaria notablemente su deteccion.

3. Las caracteristicas de los restos observados por Lodén son muy similares a
las que presentan los restos de modelos numéricos con N = 250 y una cierta

fraccién de binarias primordiales.
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4. El niimero de restos de ciimulos abiertos presentes en el disco galdctico podria
ser tan elevado como 10® y su contribucién a la masa total en estrellas en el

disco podrfa ser superior al 4%.
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Capitulo 10

Sintesis de diagramas H-R .

tedricos

10.1 Introduccién

La forma mis apropiada de estudiar la correlacion entre las propiedades estelares es
el diagrama de Hertzsprung-Russell. Desarrollado de forma independiente por el as-
trénomo danés E. Hertzsprung en 1911 y el astrénomo norteamericzlmo H. N. Russell
en 1913, pronto se reconocid que se trataba de una herramienta insustituible a la hora
de estudiar la evolucién estelar. Este diagrama representa las estrellas de acuerdo a
dos caracteristicas de las mismas facilmente observables: la magnitud absoluta visual
M, y el tipo espectral, o en su defecto el indice de color B - V. Dadol que la magnitud
absoluta visual esta relacionada con la luminosidad, L, v el tipo -espectral con la
temperatura de la superficie estelar, 7., es posible construir un diagrama equiva-
lente al de color-magnitud con la temperatura efectiva y la luminosidad. Cuando se
representa log(L/Lg) frente a T,y se habla de diagrama H-R tedrico. Si se repre-
sentan las dos magnitudes observables para las estrellas de la vecihdad solar en un
diagrama de este tipo, la mayoria de las estrellas se distribuyen a lo largo de una

regién diagonal estrecha denominada Secuencia Principal de Edad Cero (en adelante
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SPEC), encontrindose las estrellas mas calientes en la parte superidr izquierda y las
mas frias en la parte inferior derecha. Las estrellas de esta zona, entre ellas el Sol,
reciben el nombre de enanas (clase de luminosidad V). En una regién-horizontal, en la
parte superior derecha, se encuentran unas estrellas luminosas pero mas frias que sus
homénimas de la SPEC denominadas gigantes rojas (clase de luminosidad II). Por
encima de ellas se encuentran otras estrellas ain mas luminosas, las supergigantes
rojas (clase de luminosidad I). Finalmente, en la esquina inferior izquierda aparecen
unas estrellas poco luminosas, pero muy calientes denominadas enanas blancas.

Los diagramas H-R observacionales presentan varias limitaciones que deben
ser tenidas en cuenta. Dado que los cimulos galdcticos se sitian preferentemente en
el plano del disco galactico, los valores de las cantidades observacionales (magnitudes
e indices de color) resultan alterados a causa de la presencia de nubes de materia
interestelar (Shu 1982; Rego y Ferndndez 1988). Esta materia, que se encuentra en-
tre los cimulos y el observador, altera la luz emitida de dos forma;s:principales: por
extincién y por enrojecimiento. La extincion interestelar es debida a la absorcién y
dispersion de la luz del ciimulo por efecto de los granos de polvo sﬁspendidos en el
espacio. El progresivo enrojecimiento de la luz de las estrellas es ocasionado por la
extincidn selectiva de la luz azul frente a la roja. Estos procesos fieron puestos de
manifiesto por Trumpler en 1930, mostrando que apareciin desviaciones de la rela-
cion lineal tedrica entre el brillo aparente y el cuadrado del didmetro angular de los
climulos abiertos conforme se estudiaban objetos mas alejados de la vecindad solar.
El fenémeno fue interpretado como debido a la presencia de materia entre el obser-
vador y el cimulo; materia cuya cantidad se incrementaba con la distancia. Otros
efectos producidos por esta materia son la polarizacién interestelar y los fenédmenos de

- reflexién; estos dltimos son particularmente importantes en cimulos abiertos jévenes,
como las Fléyvades. Por otra parte, la presencia de binarias sin resolver en cémulos
abiertos provoca la aparicién de una segunda secuencia principal, paralela a la SPEC

(Haffner y Heckmann 1937); ademads, la rotacién estelar genera resultados similares
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(Lastennet y Valls-Gabaud 1996). Junto a estos problemas se tiene que, en general, la
distancia al ciimulo es conocida con una cierta incertidumbre, a veces muy grande, lo
que provoca importantes errores en la obtencién de las magnitudes absolutas. Frente
a estos problemas observacionales en la confeccién de diagramas H-R (junto a los
consabidos efectos de seleccidén para estrellas poco masivas), la sintesis teérica de los
mismos a partir de los resultados de simulaciones numéricas carece (en principio) de
limitaciones, por lo que podria ser de gran utilidad su comparacién con resultados

observacionales.

10.2 Resultados

Desde sus comienzos, tanto el estudio de la Dindmica Estelar como el de la Evolucién
Estelar han seguido caminos diferentes, de forma que los resultados Iobtenidos por la
dindmica no han sido empleados en el estudio de la evolucidn, y sélo recientemente,
los resultados de la evolucidn estelar han sido introducidos en estudios de Dindmica
Estelar Experimental. Los resultados que se van a presentar aquil deben interpre-
tarse como una primera aproximacién al futuro potencial del empleo combinado de
técnicas dindmicas y evolutivas para el andlisis de la evolucién de los cimulos este-
lares abiertos. En primer lugar, se mostraran los diagramas H-R para dos modelos
seleccionados, uno de ellos para N pequefio y otro para un modeloi densamente po-
blado. Desafortunadamente, en muchas ocasiones las observaciones no son de calidad
suficiente como para confeccionar un diagrama H-R detallado. En muchos casos los
resultados fotométricos sélo permiten obtener la magnitud integrada del cliimulo. Es-

te dato puede ser obtenido ficilmente de los modelos y sus resultados se analizardn

también.

10.2.1 Diagramas H-R teéricos

Una secuencia de diagramas [I-R pertenecientes a un modelo con N = 100 aparece

en la Figura (10.1). En ella se observa que las estrellas masivas desaparecen comple-
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tamente del modelo conforme este evoluciona. La Figura (10.2) muestra la evolucién
del diagrama H-R correspondiente al modelo A del Capitulo 6. Este modelo tenfa
inicialmente una densidad espacial proporcional al inverso del cuadrado de la distan-
cia al centro del ciimulo. Su poblacidn inicial era de 10.010 estrellas con 10 binarias
primordiales. Como puede apreciarse, existe una discontinuidad en la evolucién de las
estrellas con una magnitud absoluta visual de aproximadamente +3%. Esta disconti-
nuidad es imputable a un mal comportamiento del algoritmo de evolucién empleado
£0 esa Z0ona, Como ya se comentd en el Capitulo 5.

Los diagramas observacionales muestran, sin embargo, una cierta dispersién,
tanto en el eje de temperaturas (indices de color) como en el de magnitudes absolutas
visuales. IZsta dispersién puede ser ficilmente simulada a partir de los resultados
anteriores. En la Figura (10.3), se han introducido desviaciones aleatorias en ambos
ejes. Para el eje de temperaturas la desviacion maixima es de £0,04 y para el de
magnitudes de 0, 05. |

En los diagramas H~R teéricos, la situacién ademds estd idealizada en otro
aspecto importante: todos los sistemas binarios estin resueltos, cosa que no suele
darse en cimulos reales. Los diagramas H-R observacionales se confeccionan habi-
tualmente considerando que todas las estrellas carecen de compaﬁerés. Sin embargo,
los cumulos pueden poseer una fraccién muy significativa de binarias como va se ha
comentado, y este hecho tiene importantes consecuencias a la hora de elaborar los
diagramas. Debido a que en la determinacion del indice de color o de la temperatura
s6lo se observa la componente mas luminosa del sistema, y sin erﬁbargo, en la de-
terminacion de la magnitud absoluta visual la luminosidad completa del sistema es
integrada, en los diagramas de ciimulos estelares reales aparecen un cierto nimero
de estrellas por encima de la Secuencia Principal. Estas estrellas son las binarias que
el cimulo contiene, pero que no han podido resolverse. Este fendémeno es también
facilmente reproducible en los calculos, basta sumar las luminosidades de ambas com-

ponentes para obtener la magnitud absoluta visual integrada del sistema, y asignar
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Figura 10.1: Diagramas II-R tedricos para diferentes etapas de la evolucién de un
modelo con 100 estrellas iniciales. La densidad espacial inicial es uniforme. De
izquierda a derecha y de arriba a abajo las edades son 0, 47, 88, 101 millones de
afios. En todos los diagramas H-R mostrados en este capitulo el eje de abcisas
contiene el logaritmo de la temperatura.
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Figura 10.2: Diagramas H-R tedricos para diferentes etapas de la evolucién de un
modelo con 10.010 estrellas iniciales, con 10 BPs. La densidad espacial inicial es
proporcional al inverso del cuadrado de la distancia cumulocéntrica. De izquierda a
derecha y de arriba a abajo las edades son 0, 430, 860, 1.380, 2.536, 4.000 millones
de afios. El estado final de este modelo se mostrd en el capitulo anterior.
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Figura 10.3: Los mismos diagramas mostrados anteriormente pero con desviaciones
aleatorias introducidas en ambos ejes. La desviacion maxima en magnitudes es de
+0,05 y la desviacion en Toy es £0,04.

215



como temperatura al sistema asi combinado la de la estrella més caliente. De esta
forma pueden obtenerse diagramas como el de la Figura (10.4), en el que se aprecian

varios puntos por encima de la Secuencia Principal, zona de magnitud +8.
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Figura 10.4: Dos diagramas anilogos a los anteriores en los que se ha seguido en
procedimiento comentado en el texto para reproducir la secuencia principal de las
binarias. Estas pueden apreciarse como unos pocos puntos por encima de la secuencia
principal, en la zona de las estrellas poco masivas (magnitud +8}. '

10.2.2 Magnitudes integradas

Desde un punto de vista observacional, los diagramas color—magnitud son a veces
dificiles de obtener ya que se precisa de informacién de alta calidad ('a. menudo espec-
troscopica) y, en algunos casos, es necesario contentarse con cantidades de caracter
global, como el brillo integrado. Si la luminosidad de las N estrell.ﬁs de un cimulo

se mide en unidades de la solar, la magnitud bolométrica integrada del cimulo seria:

N
(10.1) Mot = 4,75 — 2,5 Logyo(>_ Li),
1

donde L; es la luminosidad de la i-ésima estrella expresada en unidades de !a solar.
Por otra parte, existe un nimero de trabajos bastante grande en relacién con
la funcién de luminosidad de estrellas individuales (y por tanto con la FIM) pero,

sin embargo, se ha investigado poco en la obtencién de una funcién de luminosidad
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a partir de las magnitudes integradas de los cimulos estelares a,biertos (van den
Bergh y Lafontaine 1984). Al igual que resulta de gran interés el conocimiento de la
FIM de estrellas individuales, la elaboracion de una FIM para los propios cimulos
podria arrojar bastante luz sobre la historia del disco Galdctico y su dindmica. La
magnitud absoluta visual integrada de un cimulo abierto puede llegar a valer -10
aunque un valor mas tipico es -5. La Figura (10.5) muestra la distribucién de las
magnitudes absolutas totales en el azul, Mpg(tot), para una muestra de 164 cimulos
abiertos tomados de Buscombe (1963), con un valor medio < Mg (tot) >= —4M,95,
un valor maximo de —9%, 8 (h Persei} y un valor minimo de +0™, 5. Compilaciones
de resultados mads recientes (Bornstein 1982) para 277 cdmulos, muestran un valor
medio de -4,4 magnitudes con un minimo de 40,5 (Hogg 18} y un méximo de -9,8 (IC
2944, NGC 6231). Con respecto a la magnitud integrada en el visible la situacién es
idéntica; la Figura (10.6) muestra la distribucién de ciimulos del catélogo de Sagar
et al. (1983). Si se compara esta figura con la équivalente para ciimulos globulares
(10.7) se observa rdpidamente una diferencia significativa. Los ciimulos globulares
tienen una funcién de luminosidad gausiana mientras que los abiertos muestran un
crecimiento de su funcion de luminosidad para objetos menos luminosos,

De los datos observacionales se desprende que los cimulos més jévenes son
los més brillantes pero no se pueden sacar conclusiones acerca de como evoluciona
el brillo de un ciimulo abierto con el tiempo ya que en la mayorfa de los casos se
carece de informacién flable sobre la poblacién real del ciimulo. En este caso pueden
ser de gran utilidad los resultados procedentes de las simulaciones numéricas ya que
estas permiten obtener la magnitud absoluta integrada para cada instante a partir
de la suma de las luminosidades de las estrellas que componen el cimulo. De esta
forma, es posible estudiar la evolucién, desde un punto de vista teérico, de la mag-
nitud absoluta integrada con el tiempo. Ya que los resultados de las simulaciones no
estan contaminados por la presencia de estrellas de campo, la existqncia de binarias,

o efectos de seleccion, puede ser itil la comparacién de los mismos con las obser-
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Figura 10.5: Distribucién de las magnitudes absolutas totales en el azul para una
muestra de 164 ctimulos abiertos. Los datos han sido tomados de Bérnstein (1982).
Los cimulos mas brillantes son todos muy jévenes. Es evidente una deficiencia de
ciimulos con magnitud integrada superior a-3,5, aunque muy probablemente es debida

a limitaciones observacionales.
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Figura 10.6: Distribucién de la magnitud absoluta visual integrada para una muestra
de 142 cimulos estelares abiertos recopilada en Sagar et al. (1983). La muestra es 2/3

completa para climulos en un radio de 400 pc de la vecindad solar. La aparente falta
de climulos con magnitudes mayores que -2 podria ser debida a efectos de seleccidn.
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Figura 10.7: Distribucién de la magnitud absoluta visual integrada para la muestra
de cimulos globulares recopilada en Harris y Racine (1979). La figura muestra
claramente una distribucién gaussiana y pone de manifiesto las grandes diferencias
entre las funciones de luminosidad (y por tanto de los espectros de masa) de los
cimulos abiertos con respecto a los globulares. '
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vaciones anteriormente sefialadas. En la Figura (10.8) se muestra la evolucién de {a
magnitud absoluta bolométrica integrada para un modelo que contenfa inicialmente
100 estrellas. Ta simulacién fue parada cuando permanecfan 10 estreilas en el resto.
Las variaciones abruptas en el valor de la magnitud integrada son causadas tanto por
la propia evolucién estelar, como por la dindmica. Recuérdese que en el caso de los
modelos con N pequefio, en algunas fases de la evolucién se produce el escape prefe-
rente de las estrellas masivas, lo que disminuye la luminosidad y por tanto aumenta
el valor de la magnitud. |

-3

MAGNITUD ABSOLUTA
o

3 1 1 1 1 1 1 1 1

0 20 40 60 80 100 120 140 160 180
TIEMPO (millohes de azeos}

Figura 10.8: Evolucién de la magnitud absoluta bolométrica integrada para un modelo
con N = 100 sin binarias primordiales. Los saltos son debidos a la fuga de estrellas
del sistema. El tiempo estd expresado en millones de afios.

Ya se ha comentado que en los modelos se produce en muchos casos un escape
preferencial de estrellas poco masivas y que la magnitud que permite caracterizar
este deflexién es D (Seccidén 4.2.5). A continuacidn se va a intentar relacionar el

1
valor de D con cantidades observables directamente. De las observaciones se pue-
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de obtener la magnitud visual media M, para el cimulo y calcular log ﬁﬁ_&e, donde
| vf
M,y es la magnitud visual media para el campo estelar circundante. Esta magnitud

estd relacionada con D). En cualquier momento se tiene:

(10.2) No Mo = N(t) M(t) + Nesc(t) Mesc(t)

(103) Nesc(t) = Ny - N(t) )

donde Nj es la poblacién inicial del cimulo, siendo N(¢) la pobla,ci;in en un tiempo
cualquiera, N.s es el nimero de estrellas que han abandonado el cimulo en ese
instante y E,M—(t) y M., son, respectivamente, la masa media inicial del ciimulo,
la masa media en un instante arbitrario ¢, y la de las estrellas que han abandonado el
cimulo hasta ese intante. Sustituyendo la Ec. (10.3) en (10.2) y después de algunos

calculos se tiene que:

1 —

(10.4) No= | — M=l 1 Ny
1 — i
Mesc()

Siguiendo a Popper (1980), la relacion entre las masas y las luminosidades
estelares para binarias con masas conocidas es L o« M? donde 3 ~ 3,8 en media.
Esta relacién masa-luminosidad es seguida por las estrellas de la secuencia principal,
aunque muchas gigantes (excepto las rojas) y supergigantes siguen una ley similar.
Si se emplean estrellas del cimulo y del campo estelar circundante que estén a la
misma distancia aproximad;'xmente, puede escribirse:

3 1/8
(10.5) M) = (f—i) ;
Mesc(t) Ls

donde I, es la luminosidad media de las estrellas del cimulo y f; es la luminosi-

dad media pasra el campo estelar circundante. Si se usa la expresion que relaciona
la luminosidad con la magnitud bolométrica y se supone que la misma correccién

bolométrica sirve para las estrellas del ciimulo y las circundantes se tiene que:

— 1/8 ST
(Lc) :10%

(10.6)

8
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y entonces la ecuacién (10.4) puede reescribirse como:
MMy
1—10 253

(10.7) No = 1100

N().

Utilizando los valores observacionales para M,, M,y y N(t), y estimaciones
tedricas para D obtenidas a partir de las simulaciones, puede calcularse el valor de la
poblacién inicial del e¢iimulo, dependiendo la incertidumbre en su valor del cociente

N (t)/No).

10.3 Discusién

La plasmacion en férmulas compactas, de los resultados de los modelos de evolu-
cién estelar ha permitido incluir este importantisimo fendmeno en la los estudios
de Dindmica Estelar. Gracias a ello, es posible construir diagramas temperatura-
luminosidad que reproducen con bastante aproximacién los resultados observacio-
nales. Estos diagramas podrian, en principio, ser usados para aj;lstar secuencias
principales de ciimulos reales y reconstruir, de forma aproximada, la historia tanto
dindmica como evolutiva del mismo.

Con respecto al tema de las magnitudes integradas, los trabajos observaciona-
les citados hacen hincapié en atribuir la discontinuidad en la funcién de luminosidad
para cimulos estelares abiertos a efectos de seleccién. Sin embargo; segiin los resul-
tados del capitulo anterior y los del presente, todo parece apuntar a que la seleccién
es en este caso natural. Los objetos con magnitud visual integrada superior a +2
serfan restos de ciimulos abiertos pobres, con densidades estelares muy bajas y que,
por tanto, serian dificilmente detectables. Segiin esto, si se extrapola linealmente la
funcién de luminosidad a los objetos mds débiles parece que podria haber un nimero
elevadisimo de cimulos intrinsecamente débiles por detectar, suponiendo que pudie-

sen ser detectables, punto este que, como se ha comentado, es muy discutible.
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10.4 Conclusiones

Las principales conclusiones de este capitulo se pueden resumir en:

1. Es posible sintetizar diagramas de Hertzsprung-Russell tedricos y reproducir un

buen nimero de las caracteristicas observacionales para cimulos abiertos.

2. Los datos obtenidos con fotometria de gran apertura para climulos abiertos
muestran una carencia muy acusada de objetos con magnitud absoluta visual
integradasuperior a +2. Esta carencia puede ser interpretada en conjuncién con
los datos sobre poblacidn frente a la edad como una muestra de que los camulos
mds pobres se desintegran a mayor velocidad que los que poseeﬁ mayor nimero
de miembros. Este resultado es el que también se desprende de los resultados

de las simulaciones presentadas en esta tesis.

3. La funcion de luminosidad observada para los cimulos abiertos en la Galaxia
puede ser un indicador, a la luz de los presentes resultados, de la existencia de

un nimero muy elevado de RCAs intrinsecamente débiles.
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Capitulo 11

Cumulos abiertos y dinamica

galactica

11.1 Introduccién

Este capitulo estd dedicado a la comparacion global de los resultados tedricos y
numeéricos obtenidos, con los datos disponibles actualmente sobre cimulos abiertos
en la Galaxia. Los resultados observacienales empleados se han extraido de la base
de datos para estrellas en cumulos abiertos galdcticos (BDA). Esta base de datos
estd siendo desarrollada desde 1987 en el Instituto de Astronomia de la Universidad
de Lausana (http://obswww.unige.ch) por parte del Dr. J.-C. Mermilliod (1988,
1992a, 1992b, 1993, 1996a). Los datos mds interesantes para el presente estudio
son la distancia, el didmetro angular y el tipo espectral mds temprano observado.
Aunque la base de datos contiene informacién sobre més de 1.000 climulos, tan sélo
se conocen datos completos para unos 418 de ellos. La mayoria de la informacién
contenida en esta base de datos procede del catalogo compilado por Lynga (Lynga y

Lundstrém 1980; Lynga 1987)
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11.2 Evolucién Galactica

El principal problema que presenta la utilizacidn de los climulos abiertos para estudiar
s evolucidn de la Galaxia es la aparente dispersién en la calidad de las observaciones
disponibles. En la Figura (11.1) se muestra la evolucién del radio de las regiones
centrales y del radio medio con el tiempo para un modelo con un 30% de binarias
primordiales v N = 100, sobre los valores del radio de una muestra de cimulos de
distancia conocida tomada de la base de datos ya comentada. El principal problema
de los datos observacionales es que el radio del cimulo que proporcionan no tiene
una relacién sencilla y univoca con el tipo de magnitudes empleado en Dindmica
Estelar. Asi, los valores que aparecen en los trabajos observacionales se refieren
a las regiones centrales del cimulo, ignorando la presencia de una corona o halo
alrededor de ellas. Sin embargo, hay algunos trabajos recientes que si han tenido en
cuenta de forma consistente las regiones periféricas, por ello es muy posible que los
datos disponibles sobre ciimulos no sean muy homogéneos en cuanto a su calidad;
en particular, teniendo en cuenta que la influencia de este tipo de limitaciones tiene
efectos diferentes dependiendo de la poblacién del cimulo considerado. Volviendo a
la figura comentada, es evidente que hay una falta de datos para el caso de cimulos
pobres evolucionados. Dado que es de esperar que la mayor parte de los ctimulos
sean pequeiios, este hecho puede suponer la pérdida de una cantidad enorme de
informacidn con respecto a los climulos poco poblados. Sin embargo, este hecho es
s6lo aparente, ya que al calcular las densidades tipicas para uno de estos objetos
se advierte rapidamente que son inferiores a la propia densidad de las estrellas de
campo. Por tanto, es completamente imposible la deteccién de tal tipo de objeto.
Cuando. el radio medio de un cimulo con N = 100 alcanza los 5 pe, la densidad
ya es practicamente la mitad del valor méds aceptado para la vecindad solar (0,044
Mg pc™?), con lo que, hablando con propiedad, puede decirse que a partir de ese
momento no existe ningin tipo de cimulo. Por otra parte, la grifica parece sugerir

que unos investigadores estin recogiendo resultados de regiones mas externas que
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otros. La Figura (11.2) muestra un modelo andlogo al anterior pero con ¥ = 750.
En ella se observan las tendencias ya apuntadas: no parece haber datos sobre cimulos
evolucionados y ademds, se adivina una cierta dispersion en cuanto a la calidad de
fos resultados observacionales. Como en el caso antertor, si se calcula la densidad
cuando uno de estos ciimulos alcanza un radio medio de 10 pc, se comprueba que es
la cuarta parte del valor de referencia {vecindad solar), con lo que el contraste frente
a las estrellas de campo seria nulo. Sin embargo, el caso méas espectacular aparece en
la Figura (11.3). El modelo usado para construirla es el D del Capitulo 6 con 10.500
estrellas y 500 binarias primordiales. Aparentemente, si se han detectado los restos
de cimulos densamente poblados, pudiéndose hablar, posiblemente, de una muestra
completa. En cualquier caso, es evidente que hay grandes diferencias en la calidad
de los datos. Algunos trabajos han medido probablemente el radio medio y otros el
radio del nicleo. De las consideraciones anteriores se sigue que el estudio de la
dindmica Galactica a partir de los datos observados de los cimulos éstelares abiertos
debe hacerse con cautela, va que del analisis anferior parece despreﬁderse una cierta
inhomogeneidad en los datos disponibles.

Por otra parte, un cimulo poco poblado, N < 300, tendria una magnitud
absoluta tipica de -4,0 si su funcién de masas fuese la de Scalo. De los resultados
expuestos en el capitulo anterior, se desprende que el méximo en la funcién de lu-
minosidad para los ciimulos abiertos se encuentra precisamente en torno a ese valor,
sufriendo un fuerte declive a partir de magnitudes en torno a -2. Esta seria la magni-
tud asociada a un objeto con unos 50 componentes. De las simulaciones se desprende
que un cimulo realista con una poblacién inicial inferior a 50 miembros probablemen-
te se desintegraria en unos pocos millones de anos. Segiin 'esto, los datos disponibles
acerca de la funcién de luminosidad en ciimulos abiertos tienen dos posibles interpre-
taciones. En primer lugar, podria pensarse que el déficit en la funcién de luminosidad
de los ctimulos abiertos es debido a efectos de seleccién, y que la exfrapolacién lineal

de la funcién de luminosidad predice un nimero elevadisimo de cimulos abiertos muy
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Figura 11.3: Andloga figura a las anteriores pero en este caso el modelo tiene N =
10.500. Nétese el cambio de comportamiento para los radios y como las trazas del
modelo se ajustan razonablemente bien a los resultados observacionales.
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poco poblados por descubrir, lo cual es muy improbable. En segun'do lugar, podria
suponerse que la funcién de luminosidad para cimulos abiertos esta bien determinada
y la deficiencia de cimulos poco luminosos es intrinseca al disco Galdctico; en este
supuesto, y considerando los resultados de las simulaciones, todo parece indicar que
la formaci.o'n estelar tiene lugar preferentemente en cimulos abiertos con poblaciones
en el rango 50-300. La segunda interpretacién es, tal vez, mas solida.

Con respecto a las vidas medias tipicas de los cimulos abiertos, las simula-
ciones llevadas a cabo permiten hablar de una tendencia evolutiva icualitativamente
diferencial. Segin esto, habria dos posibles regimenes de comportamiento depen-
diendo de la poblacién inicial, con una regién de transicién entre ellos. Para cimulos
con N > 200, el tiempo de desintegracion puede ajustarse por la ley de potencias,
T; = 8 N%7 en millones de afios. En el caso de cimulos con N < 100, la ley de
potencias es, Ty = 2 x 1077 N*® también en millones de afios. El modelo propuesto
en el capitulo 7 puede ser utilizado a la inversa para estimar la poblacién inicial de un
ctimulo conocida su edad y su poblacién aproximada actual. Por ejemplo, NGC 6791
posee actualmente unos 7.000 miembros con una edad de unos 9.500 millones de aﬁbs
(Kaluzny y Udalski 1992); aplicando el procedimiento citado, se ci)btiene que pudo

poseer mas de 40.000 componentes en el momento de su nacimiento.

11.3 Un modelo matematico para la longevidad de los

" cuimulos estelares abiertos

El Ritmo de Escape de los cimulos abiertos individuales induce un comportamiento
unitario en cuanto a la desintegracién del sistema de cimulos abiertos de la Gala-
xia en su conjunto. Suponiendo un ritmo de formacién uniforme bara, los cumulos
estelares abiertos de nuestra Galaxia, ®(t), durante un cierto intervalo temporal y
suponiendo que la tasa de escape del cimulo viene dada por (7.14) puede aplicarse a

la desintegracién de una muestra de cimulos formados en un tiempo T en el pasado,

231



el nimero de climulos de edad T' supervivientes en el momento actual es:

N(T,,T) ®(t)
N(T,,T) + (NO;Ty=N(F,, T)) e~Tv - 0/7’

(11.1) N(t,T) =

siendo 7 el pardmetro de longevidad. El nimero total de cimulos supervivientes en

el rango de edades #; a tg sera:

(11.2)
_ t2 N(TuaT) Q(t) .
N = | NI Ty & (Vo =, 1) 0 - 07

i
La integral es idéntica a la que apareci6 en el Capitulo 7 y da como resultado:

(11.3)

(N(0,T) = N(L,,T)) + N(T,, T) T» ~ )/7]
(N(O,T) = N(T,,T)) + N(T,,T) eTv = ta)/7 | *

N(tl - tQ,T) = ‘I)(t) TLn [

La verdadera utilidad de esta expresién radica en que puede ser efnpleada para re-
construir la informacién en ¢ = 0, a partir de la conocida en la; actualidad. Si
N(0,T)— N(T,,T) = N(0,T) y se define Z = N(0,T)/N (T, T) puede despejarse
esta tltima cantidad, obteniéndose:

e((N(il_t2‘T)/¢'(t))_t2+Tv)/T — e(Tv"tl)fT

(11.4) Z = 1 — eN{t—6T)/(3®)7)

Como ejemplo practico, se aplicara esta férmula para el caso de los cimulos abiertos
méas viejos de la Galaxia, cuyas edades parecen ser del orden de 10.000 millones de
afios. Se conocen unos 20 cimulos abiertos en el rango 8.000-12.000 millones de afios
(Friel 1995); empleando los valores citados en Janes et al. (1988) para ®({) y de las
simulaciones un valor de 7 igual a 1.000 millones de afios y 7, igual a 10.000 millones
de aiios se puede calcular el valor de Z. En ese caso se tiene que Z &~ 17. Por tanto,
este modelo simplificado predice que cnando tuvo lugar el nacimiento del disco habfa
unos 340 ciimulos estelares abiertos con tiempos de desintegracién superiores a 1.000
millones de afios, de los cuales se habrfan desintegrado mas del 90%. Esto implicaria
que el nimero inicial de cimulos abiertos era similar al observado en el caso de los

globulares, pero su ritmo de destruccién ha sido considerablemente superior.

232



11.4 Paleodindmica del Sistema Solar

En esta seccidén se van a discutir de una manera, quizds, un poco especulativa la
trascendencia de los resultados obtenidos con respecto a nuestro propio Sistema Solar.
Todas las pruebas experimentales coinciden en asignar una edad aproximada a nuestro
Sistema Solar de unos 4.600 millones de afos. Este lapso de tiempo incluye también
la etapa en la que se formd el disco de polvo y gas del cual, posiblemente, surgieron
los planetesimales que dieron lugar posteriormente a los planetas. En el momento
presente, el Sol no parece estar dentro de ningin cimulo, si se exceptia el hecho,
sefialado en el capitulo dedicado a los restos de ciimulos estelares abiertos, de su
posible pertenencia a uno de estos restos. Sin embargo, es razonable suponer que
el Sol nacié en un cimulo abierto de mayor o menor entidad. Dado que el Sol no
parece set una estrella binaria y ademds el valor de su masa es mas bien bajo, es
posible suponer que pudo pasar gran parte de su existencia, mientras pertenecia a ese
hipotético ctimtlo, en las regiones mds externas o halo del mismo, donde la densidad
estelar es menor.

En cualquier caso, si se consideran los primeros millones de afios de la vida
del Sol, este pudo sufrir interacciones relativamente fuertes con otros miembros del
cimulo hasta que gand la suficiente energfa cinética como para poblat definitivamente
las regiones de la corona. El paso del Sol en excursiones ocasionales a traves de las
regiones mis densas del cimulo pudo inducir turbulencia en el disc6 protoplanetario
y excitar la propagacion de ondas espirales en el mismo, asf como la generacién de
vortices gaseosos en las regiones mas externas. En cualquier caso estas interacciones
tuvieron que ser tales que permitieran acretar gas a los proto-planetas gigantes. Este
tiltimo proceso tuvo que realizarse en una escala temporal de unos pocos millones de
afios, que es el tiempo que tardaria el propio Sol en femover el gas de la Nebulosa
protoplanetaria. Una vez situado en el halo del cimulo y dado que la densidad en
estas regiones puede ser tan baja como unas pocas masas solares por parsec .cﬁbico,

el impacto que pudo tener esta primera etapa de la vida del Sol sobre el incipiente .
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Sistema Solar pudo ser mas bien pequefio. Si, como se desprende de los resultados
de este trabajo, el Sol pudo formarse en un cimulo mas bien pequefio, su estancia
en el mismo no se prolongd més alld de unos 200 millones de aiios, que es la vida
media de un ctimulo abierto pobre. Por tanto, es muy posible que el Sistema Solar no
haya sufrido ninguna perturbacion externa significativa en los l’lltimds 4.400 millones
de aiios, estando practicamente finalizada su formacién en el momerilto en que el Sol

abandoné el cimulo donde, posiblemente, nacio.

11.5 Conclusiones

Las principales conclusiones de este capitulo se pueden resumir en:

1. La mayor parte de la formacién estelar parece tener lugar en cimulos cuyo

nimero de miembros estd en el rango 50-300 estrellas.

9. Lacalidad de las observaciones de los cimulos abiertos no es uniforme, mostran-

do muchos trabajos tendencia a considerar dinicamente las regiones centrales.

3. Las caracteristicas del Sistema Solar son compatibles con el nacimiento del Sol

en el seno de un cimulo abierto poco poblado.
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Capitulo 12

Conclusiones

Este tltimo capitulo estd dedicado a resumir las implicaciones astrofisicas principa-
les de los resultados obtenidos. En cada uno de los capitulos se han seialado las
conclusiones mas importantes por lo que ahora se intentard relacionarlas entre si con

el objeto de lograr una visién de conjunto de la dindmica de los cimulos abiertos.

12.1 Implicaciones astrofisicas de los resultados obteni-

dos

Como se ha podido comprobar a través del desarrollo de esta tesis, las implicaciones
observacionales de los resultados obtenidos son varias y algunas de éllas, ciertamente

importantes. A continuacién se resumen las principales:

1) Los climulos estelares muestran una fuerte dicotomfa nicleo-corona. Dado
que las medidas en la zona de la corona son muy dificiles dé realizar debido
a la falta de contraste entre el propio cimulo y las estrellas de campo, esto
puede conducir a la determinacién de propiedades globales sesgadas. El efecto
puede ser aiin mayor para ciimulos densamente poblados, en l?os que el notable
achatamiento inducido por el campo gravitatorio Galdctico hace desaparecer la

simetria esférica, generando configuraciones elipsoidales.
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2)

6)

La constatacién de una cierta evaporacién preferencial de las estrellas poco
masivas de los ciimulos puede tener implicaciones a la hora de la determinacién
de las funciones de masa iniciales de los mismos, sesgandola. Por otra parte,
dicha evaporacién preferencial parece depender de la etapa evolutiva del cimulo,
por lo que la importancia del efecto varia segin la edad del mismo. Ademas,
esta circunstancia favorece la interpretacion de los resultados observacionales
sobre la FIM en ctimulos como consistentes con una FIM universal, siendo las
diferencias observadas debidas a efectos puramente dinamicos. La existencia

de los CPP no serfa, por tanto, un hecho raro.

La determinacién de la fraccién de binarias en cimulos depende drasticamente
de la completitud de las muestras consideradas, ya que existe una fuerte ani-
sotropia en la distribucién de las estrellas dobles de los cimulos abiertos. Por
otra parte, dicha anisotropfa puede depender fuertemente de la.edad del cimulo

y de la proporcidn de estrellas masivas en el mismo.

Los tipos de cimulo abierto candidatos a realizar en ellos la deteccién de una
estrella de neutrones son de una parte, cimulos con edades inferiores a unos 60
millones de afios y de otra, cimulos muy viejos, que pudieran haber retenido

alguna de ellas en el seno de una binaria.

La fraccién de sistemas con multiplicidad superior a dos existente en cimulos
puede depender significativamente de la edad de los mismos. Los datos actuales
sobre sistemas muiltiples en la vecindad solar parecen ser compatibles con un

origen dindmico de los mismos.

La contribucién a la masa del disco Galictico de los remamentes de climulos

abiertos podria ser superior al 4%.

Los restos de cimulos abiertos poco poblados parecen haber sido observados,
no estando del todo claro si se dispone de una muestra razonable de restos de
|

ctimulos densamente poblados.
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8)

La inclusién de la evolucién estelar en los experimentos de dindmica estelar,
puede ayudar a interpretar las observaciones de cimulos abiertos reales a través

de la sintesis de diagramas H-R tedricos.

Por otra parte, también se han evidenciado implicaciones de tipo tedrico:

9)

10)

11)

La evolucion de los cimulos abiertos se desarrolla en tres etapas claramente
diferenciadas: en la primera, las interacciones entre binarias son dominantes,
generandose el halo; la segunda se caracteriza por el escape paulatino de las
estrellas del halo; y la tercera conduce a la desintegracion del cimulo con la

formacién de un resto.

El nimero de binarias observado tanto en la vecindad solar como en cimulos
estelares abiertos, no puede ser explicado sin admitir la exister:lcia, de una nota-
ble poblacién de binarias primordiales. Segiin esto, un porcentaje importante
de las estrellas nacen siendo binarias. Este hecho impone fuertes restricciones
a los resultados de cualquier teoria analitica o modelo numérico que pretenda
explicar la formacién estelar, ya que estos deben producir un porcentaje signifi-
cativo de binarias, probablemente superior al 30%. Dado que aproximadamente
un 20% de la poblacién primordial puede destruirse como fruto de interaccio-
nes dindmicas en el propio ciimulo, el porcentaje inicial de binarias deberia ser

incluso superior al 50%.

La mayor parte de las estrellas que abandonan los cimulos lo hacen por evapora-
cién. Tan s6lo un porcentaje inferior al 1% abandona el cimulo con velocidades
significativamente superiores a la media. Este hecho depende realmente del tipo
espectral, y el porcentaje de fugas de alta velocidad aumenta hasta el 100% en
el caso de objetos colapsados como las estrellas de neutrones. Por otra parte,
la dependencia con el tipo espectral estd condicionada por la propia poblacién
del ctimulo, siendo los resultados algo diferentes para ciimulos poco poblados;

ademds, la distribucién espacial inicial parece jugar también un papel, sobre
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12)

13)

14)

15)

16)

todo, en las primeras fases de la evolucién de los cimulos. En estas fases se

producen preferentemente las fugas de alta velocidad.

La masa critica de la estrella progenitora, a partir de la cual se genera una estre-
lla de neutrones, parece tener implicaciones sobre la evolucién de los cimulos
abiertos. Asi, parece que la igualdad entre las escalas de tiempo, evolutiva
para estas estrellas, y de relajacién para un cimulo proporcionarfa el valor
aproximado de la poblacién que marcaria la frontera entre una aceleracion o
deceleracién de la desintegracion de los cdmulos con respecto a un modelo ideal

conservativo.

El grado de concentracidn inicial del cimulo parece influir significativamente
sobre la velocidad con la que éste se desintegra. De los resultados presentados
se deduce que a mayor concentracién inicial, menor es el tiempo de vida del

ctimulo, suponiendo un cimulo inicialmente ligado.

La pérdida de masa causada por la evolucién estelar induce una mayor longevi-
dad en los cimulos mds poblados, facilitando, por el contrario ia desintegracién
de los que tienen una poblacién menor. Este hecho justificaria que los ciimu-
los abiertos mas poblados son también los de mayor edad, como asi parece

deducirse de las observaciones.

Los resultados, tanto numéricos como observacionales, son compatibles con una
formacién estelar llevada a cabo preferentemente en ciimulos con poblaciones

iniciales en el rango 50-300 miembros.

Conforme la poblacién inicial del cimulo decrece, el comportamiento del mismo
es mds caético, pudiéndose analizar el ritmo de escape con ‘una ecuacion en
diferencias de tipo logistico. La evolucién de la poblacién de cimulos abiertos
con N > 500 puede describirse con la ecuacién diferencial dN/d¢t = -N/+(1 -
N/N,). La validez de esta ecuacidn se incrementa segin crece la poblacién

inicial.
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12.2 Perspectivas de Futuro

De todo lo expuesto se desprende que todavia queda un largo camino por recorrer
en el estudio de los ciimulos estelares abiertos. Una gran cantidad de incégnitas que
afectan directamente al modo en que se formd el disco Galactico y a su dinamica
quedan ain abiertas. Por otra parte, las simulaciones deben ser extendidas para
estudiar cémo influye la distancia galactocéntrica sobre los resultados a partir de
la utilizacién de algin modelo para el potencial Galictico. No debe olvidarse que
todos los resultados obtenidos son para sistemas situados en la vecindad solar, por
lo que su extrapolacién a regiones alejadas de la misma no estd exenta de riesgos.
En los ltimos afios ha llegado a ser evidente que el nimero de estrellas con masas
inferiores a 0,5 Mg puede ser muy significativo, aunque su contribucién a la masa
total sea reducida. Esta circunstancia es particularmente importante en el caso de
los objetos subestelares (M < 0,08Mg), cuya dinamica en el seno de los cimulos
abiertos deberia ser estudiada de forma detallada.

LLas observaciones deber{an encaminarse a la seleccién de una muestra no muy
amplia de ciimulos de acuerdo con sus cardcteristicas mas representativas y cubriendo
un rango de edades suficientemente grande. Dicha muestra deberia ser empleada para
realizar un meticuloso andlisis de cada uno de sus miembros tanto desde el punto de
vista fotométrico como espectroscépico y, en particular, una determinacién exhaustiva
de movimientos propios con el objeto de confirmar la pertenencia al objeto estudiado
de cada una de las estrellas observadas. Particular cuidado deberfa tenerse en la
consideracién de la dualidad niiclec-halo de forma consistente para evitar posibles

Sesgos.
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