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V. Ambartsumian

leza de las fuentes de energia estelar han tenido

un caracter puramente tedrico. Se ha supuesto
siempre, que estas fuentes funcionan sbélo en capas
bastante profundas de las estrellas y, por lo tanto, ocul-
tas completamente a la observacién directa. Por lo
mismo, es natural que los investigadores adoptaran
el método de construir diversos ‘‘modelos’’ estelares,
basados en diferentes suposiciones respecto a-la na-
turaleza de las fuentes de energia estelar.

Desgraciadamente no se puede decir que este mé-
todo haya tenido éxito. La hipdétesis de las reacciones
termo-nucleares, aceptada hasta este momento como la
fuente de energia estelar, no ha producido fruetife-
ros resultados. s suficiente sefialar que, para la ex-
plicacién de cada punto en el diagrama espectro-lu-
minosidad, es necesario escoger los valores de dos pa-
rametros —masa y contenido de hidrégeno— sin fun-
damentar la razén por la cual los pares de valores
asignados a estas magnitudes se encuentran mucho
mas frecuentemente en la naturaleza que otros cuales-
quiera. MAs alin, es necesario cambiar las conjeturas
concernientes al estado mecanico de las capas internas
de las estrellas. Si a ésto agregamos el hecho de que
" la teoria, basada en estas suposiciones, no ha predi-
cho un solo hecho nuevo y, por lo tanto, no ha pres-
tado ayuda a la observacion, es claro, entoneces, que la
gigantesca labor realizada en el desarrollo y discusién
de multitud de modelos posibles no ha rendido los
resultados que se esperaban.

La situaecién en este dominio, puede ser compara-
ble con la del estado en que se encontraba el problema
del origen de las estrellas antes de que se comenzaran
a investigar las asociaciones estelares —cuando se
lanzaban diferentes hipdtesis acerca de la condensa-
cién de estrellas a partir del material interestelar y
sobre el mecanismo de acrecentamiento, por las estre-
las, del propio material interestelar— hipétesis que
no estaban basadas en los resultados observaciona-
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A nosotros nos parece que, asi como en la esfera
de los problemas concernientes al origen de las estre-
llas un analisis de los datos observacionales condujo a
interesantes resultados, relativos al proceso de forma-
cién estelar, que atin continfia en la galaxia, asi tam-
bién, uno puede esperar que, en el problema de la na-
turaleza de las fuentes de energia estelar, muchas pre-
guntas importantes puedan ser contestadas apoyan-
dose en la observacidn. ’

Para este propdsito sbélo es necesario seleeccionar
correctamente, entre los innumerables datos de obser-
vacién de la astrofisica contemporénea, aquéllos he-
chos en los cuales se manifestan, en forma mas direc-
ta, los procesos de surgimiento de energia estelar in-
terna (energia intraestelar). Obviamente se necesi-
ta, antes que nada, dirigirse a las estrellas no esta-
cionarias y, en particular, a aquéllas que son tan j6-
venes que puedan ser consideradas dentro del ntime-
ro de las que aln estin en proceso de formacién
(por ejemplo, estrellas del tipo T Tauri) y, también,
a los procesos no estacionarios en aquellas estrellas
que son, en general, consideradas como estacionarias
(por ejemplo, el Sol).

El presente trabajo no pretende resolver el pro-
blema de las fuentes de energia estelar. Su mira con-
siste en llamar la atencién sobre ciertos hechos que
tienen una relacién directa con los procesos de surgi-
miento de la energia intraestelar y cuyo anilisis nos
permite delinear un nuevo método para la solucién
de este problema.

I—EMISION CONTINUA EN EL ESPECTRO DE
CIERTAS ESTRELLAS VARIABLES DE
BAJA LUMINOSIDAD.

Ciertas clases de estrellas variables de baja lumi-
nosidad, se caracterizan por el hecho de que un nt-
mero considerable de representantes de estas clases
muestran, de cuando en cuando, una fuerte emision
continua. Los ejemplos mas obvios de este fenémeno
son ofrecidos por los cambios observables en el espec-



tro de la estrella variable UV Ceti y estrellas pareci-
das a ella. Como han demostrado, por primera vez
Joy y Humason, (?) el espectro de esta estrella (el
cual normalmente corresponde al tipo dMb5e) fue com-
pletamente cubierto por la emisién continua brillan-
te que aparecié durante la rafaga del 25 de Septiem-
bre de 1948. Como resultado, las lineas de absorcién
habituales se volvieron casi invisibles como consecuen-
cia de la pérdida de contraste. Junto econ éste, apa-
recieron linea de emisién de He y Hell, fortalecién-
dose las lineas brillantes del H. A juzgar por la dis-
tribucién de la energia, la emisién continua, que apa-
recié durante la rafaga, difiere del espectro continuo
normal de las enanas frias por su color méis azul.

Una consideracién sobre los datos relativos a las
réfagas de las estrellas del tipo UV Ceti, nos obliga
a rechazar la hipétesis de que la emisién continua ob-
servada podria tener un origen térmico. De hecho, si
la rafaga estuviera conectada con el aumento de la
temperatura de cualquier parte de la fotésfera de la
estrella, como consecuencia de un flujo de calor pro-
veniente desde el interior, entoneces seria imposible ex-
plicar la sorprendentemente corta duracién de estas
rafagas. Bs suficiente seflalar que la rifaga de la
estrella UV Ceti, en Octubre 25 de 1952, tuvo una
duracién total de dos minutos. Por otro lado, el bri-
llo de la binaria estelar, de la cual UV Ceti forma
parte, aumenté en 1.6 magnitudes estelares en un
intervalo de s6lo 7 segundos, por lo que podemos con-
cluir que el brillo de la variable misma aumenté atn
mas durante estos 7 segundos. En otra ocasién, el 17
de Septiembre de 1952, el brillo de la binaria erecié
3.4 magnitudes en 15 segundos y toda la rafaga durd
4 minutos. (3) Es evidente que un calentamiento de
la fotésfera en cualquier lugar, debido al flujo de ca-
lor desde el interior, debiera prolongarse mucho méas
v, ademds, no podria debilitar enseguida, tan podero-
samente, todas las lineas de absorcién. La tUnica sa-
lida posible es suponer que la radiacién continua se
origina en una capa dpticamente delgada, en las ca-
pas més exteriores de la estrella, de modo que no
puede hablarse de la formacién de lineas de absor-
cién sobre el fondo de esta emisién continua. Al mis-
mo tiempo, la aparicién de lineas de emisién durante
la rafaga, nos obliga a pensar que la fuente de emi-
si6bn continua se halla méas bien en las eapas supe-
riores de la cromdsfera estelar.

La cantidad de energia emitida por las rafagas de
estrellas de tipo UV Ceti, en forma de emisién con-
tinua, es tan grande que el brillo de la estrella en la
regién fotografica suele crecer decenas de veces y en
ocasiones hasta centenas. Afn si consideramos que
el maximo de radiacién de las estrellas del tipo M5
se encuentra en la regién infraroja del espectro, asi
como la posibilidad de que la emisién continua en el
infrarojo sea débil resulta, sin embargo, que la radia-
cién total (bolométrica) de la estrella crece, durante
el tiempo de la rédfaga, varias veces por lo menos. Es
evidente que tan grandes cantidades de energia no
puedan surgir en las capas exteriores como consecuen-
cia de una redistribucién de energia dentro de la at-
mosfera. Debemos, por lo tanto, suponer que la ener-
gia de la emisién continua, que forma la parte bésica

de la energia en la rifaga, es transmitida en alguna
forma desconocida (no por medio de transporte tér-
mico o radiativo) desde las capas internas de la es-
trella a las regiones mds externas de la atmdsfera.
Debe uno suponer que la energia puede ser transmi-
tida de las capas interiores al exterior, por medio de
una expulsién directa de la materia intraestelar, que
es la portadora de la energia intraestelar.

La emisién continua que vela las lineas de absor-
cidén es también caracteristica de muchas estrellas del
tipo T Tauri, especialmente cerca del maximo de bri-
llo de estas estrellas. En su dltimo artieulo, Joy. (%)
resumiendo sus extensas investigaciones acerca de las
variables del tipo T Tauri, seflala que es general-
mente durante el tiempo del méximo de brillo de estas
estrellas que la aparicién y fortalecimiento de las li-
neas de emisién ‘.. .estd acompafiada de un espectro
continuo de intensidad considerable, superpuesto al
espectro normal con lineas de absorcién y velando,
de esta manera, todo el espectro méis o menos eom-
pletamente’’.

Daremos algunos ejemplos que demuestren e¢émo
se manifiesta la emisién continua en estrellas del tipo
T Tauri.

Ejemplo N° 1.—En el espectro de la estrella UZ
Tauri (que pertenece al tipo T Tauri) las lineas de
absorcién son generalmente débiles, como consecuen-
cia de la superposicién de la emisién continua. Sin
embargo, a veces, como consecuencia de la intensifica-
cién de la emisién continua, desaparecen completa-
mente. Por ejemplo, ésto ocurrié, de acuerdo con las
observaciones de Joy, el 28 de Diciembre de 1942 y el
4 de Enero de 1944. (°) De acuerdo con el catalogo
de estrellas variables de Kukarkin-Parenago, (°) el
brillo de esta estrella varia entre los limites 11.7 y
14.9. Esta amplitud de 3.2 magnitudes es normal en
estrellas del tipo T Tauri. Sin embargo, Bolin (en
1921) y Esch (en 1942) observaron méximos de brillo
de esta estrella superiores a 9.5 magnitudes. De esta
manera la estrella que, de acuerdo con Hoffliet nor-
malmente experimenta un cambio irregular de brillo
que varia desde 13.5 a 14.5, ocasionalmente experimen-
ta rafagas bastante intensas, Por lo tanto, en este
caso tenemos la presencia simultinea de fuertes ma-
ximos de brillo y de intensa emisién continua.

Ejemplo N¢ 2.—En su investigacién de la estre-
lla RW Aurige (la variabilidad de la cual fue des-
cubierta, como es bien sabido, por L. P. Tseras-
skata, (1°) en Mosct), Herbig (**) llegé a la conclu-
si6n de que su espectro se obtiene como resultado de
la suma de dos componentes: un espectro normal de
tipo dG5 y de un espectro continuo de emisiéon de
“‘naturaleza desconocida’’.

Ejemplo N° 3.—En las Nubes Oscuras del Toro,
en la pequefia nebulosa brillante B10, que tiene for-
ma de cometa, se observa una estrella de magnitud 15
cuyo espectro, a juzgar por su luminosidad, deberia
corresponder a K5 e inclusive a una subdivisién es-
pectral més tardia. Sin embargo, de acuerdo con
Struve y Swings, (**) su espectro resulté completa-
mente continuo, sin lineas de absorcidn perceptibles.
Las tltimas estdn completamente veladas por emisién
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continua. La variabilidad de esta estrella, fue esta-
blecida por Himpel. Kholopov (®) que investigd esta
estrella con placas tomadas en Moseq, confirmé su va-
riabilidad incluyéndola en la clase T Tauri. La va-
riable recibi6 la designaciéon DD Tauri.

Struve y Swings subrayan, especialmente, la in-
tensidad de la regién de corta longitud de onda del
espectro continuo de esta estrella, de donde se infiere
que su color se acerca al azul. Iiste hecho es tan inau-
dito que surge involutariamente la suposicién de que
esta estrella es una enana blanca. Sin embargo, la
variabilidad de la estrella, asi como la presencia de
lineas de emision intensas, caracteristicas de las es-
trellas de tipo T Tauri, nos obliga, inmediatamente,
a rechazar semejante suposicion. Ademis de las
14 intensas lineas de ecmisiéon de H, se observan
otras lineas de emisién en el espectro de la estrella
que se investiga. MAas alin; la estrella DD Tauri tie-
ne una compafiera que es también una estrella del
tipo T Tauri, un fenémeno muy caracteristico en las
estrellas de tipo T Tauri, que excluye la posibilidad
de suponer que los objetos investigados sean estrellas
normales de la secuencia prineipal que se han intro-
ducido en la nebulosa difusa. Por lo tanto, la con-
clusiéon inevitable es que la estrella DD Tauri debe
su color a la presencia de emisidn continua, ésto es,
la emision continua tiene, en el ejemplo dado, un
marecado color azul.

Ljemplo N° 4—En 1935, I. N. Balanovskaia, (7)
en Pulkova, descubrié en el Toro un objeto de brillo
variable que més tarde resulté ser una estrella do-
ble, (?) siendo ambas componentes variables del tipo
T Tauri. Estas variables recibieron la denominacién
DH Tauri y DI Tauri. La estrella DH Tauri tiene
casi la misma magnitud aparente que DD Tauri. La
estrella. DH Tauri es también muy parecida a DD
Tauri en los siguientes aspectos:

a) Tiene una compafiera —la estrella DI Tauri—
que es también una variable T Tauri.

b) En el espectro de la estrella DH Tauri, la
serie de Balmer es intensa y se extiende hasta H 14.
Segln testimonio de Joy, (°) el espectro de la estrella
estd fuertemente velado por una radiacién intensa
que se extiende hasta el ultravioleta lejano. Obvia-
mente, en este caso también, el color azul de la emision
continua no deja lugar a dudas. Por otro lado, es
interesante notar que las lineas de absorcién en el es-
pectro de la compailera no estuvieran veladas del todo
en el momento de la observacién de Joy. Ademas,
las lineas de emisién del H eran extremadamente dé-
biles en la compaiiera.

Ejemplo N° 5—Las estrellas variables con lineas
de emisién en la Nebulosa de Orién tienen, ecomo re-
gla, lineas de absorcién veladas en sus espectros
(Herbtg. “®) Sin embargo, el problema de si los
cambios observados en el brillo de estas estrellas se
debe exclusivamente a la emision continua, no esta
claro todavia. Como ha demostrado Parenago, (**)
un ineremento en el brillo de la estrella T Orionis es-
t4 acompafiado de la disminucién del indice de eolor.
Esto concuerda con la hipétesis de que la emisién eon-

tinua juega un papel fundamental en el crecimiento
del brillo. Por otro lado, una elevaciéon en tempera-
tura debe producir un efecto cualitativo idéntico.
Asi pues, el problema requiere un estudio posterior.

Si, en el caso de estrellas del tipo UV Ceti, el in-
eremento en brillo puede ser atribuido delcamente
a la emisién continua, en el caso de las estrellas del
tipo T Tauri el cuadro no aparece tan claro y simple.
Un ineremento en el brillo no estd acompafiado por
un ineremento paralelo en la radiaeién continua en
todas las estrellas del tipo T Tauri. En algunas de
ellas no se observa del todo el velo en las lineas de
absorcién, lo cual obviamente indica la debilidad de
la emisién continua. Esto significa que un cambio de
brillo esti en algunos easos condicionado, parcialmen-
te, por un cambio en la temperatura de la estrella y,
en otros, casi condicionado completamente por el
cambio en la temperatura. Exactamente de la misma
manera no hay un paralelismo completo entre los
cambios de intensidad de las lineas de emisién y de
la emisién continua. Asi, por ejemplo, una de las
estrellas méas sobresalientes (a juzgar por la inten-
sidad de las lineas de emisién del espectro) XZ Tauri
(cuya variabilidad fue establecida por P. F. Shajn
(**) en 1928, en Simeis) no se distingue por una gran
intensidad de la emision continua. Es interesante
notar que aun durante el minimo de brillo, esta es-
trella tiene un espectro excepcionalmente rico en li-
neas de emisién. (°) De cualquiera forma, son visi-
bles en el espectro, de cuando en cuando, lineas de
absorcion y atn bandas de TiO en absorcién.

Todo lo anterior nos obliga a sacar la siguiente
conclusién: Las variaciones en el brillo de las estre-
llas de tipo T Tauri estan conectadas con la descarga
de energia radiante complementaria en tres formas
diferentes: a) radiacién térmica, conectada con una
elevacién en temperatura, b) energia de lineas de emi-
sibn y ¢) emisién continua. Estos procesos, en gran
medida, van acompafados unos de otros.

Es completamente natural que estas tres formas
de descarga de energia sean consideradas como efecto
de una misma causa que se manifiesta, sin embargo,
con diferentes variantes.

Asi pues, si nos adherimos a la hlpotes1s propues-
ta en relacién eon las estrellas de tipo UV Ceti, esto
es, si nos adherimos a la conjetura de que le expul-
sion, desde las capas internas de la estrella, de algu-
na parte de la materia intraestelar, que es la fuente
de energia intraestelar, juega un papel en estos fe-
ndmenos, entonces podemos suponer que las tres va-
riantes arriba mencionadas pueden ser explicadas por
el hecho de que la liberacién de energia, por la masa
expelida, puede ocurrir a diferentes niveles de la
atmésfera de la estrella.

En los casos en que la liberacién de la energia se
produce en las capas exteriores de la cromésfera o
sobre estas capas, tenemos la radiacion de emisiéon eon-
tinua, que vela las lineas de absorcién ¥ cuyo meca-
nismo de formaecién es el mismo que en las estrellas
de tipo UV Ceti.

En aquellos casos en que la liberacién de energia
ocurre en las capas inferiores de la ecromoésfera o en la
capa inversora, una parte de la energia es liberada en
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forma de radiacién eontinua (la cual puede estar su-
perpuesta a las lineas de absorcién) y otra parte se
emplea en la producecién de lineas de emisién del H
y de otros atomos.

Cuando la energia considerada se desprende en
las capas exteriores de la fotdsfera, tenemos entonces
una mezela de radiacién térmica y no térmieca; ésta
filtima puede provocar también la aparicién de lineas
de emisién.

Por ltimo, cuando la energia considerada se li-
bera en las capas profundas de la fot6sfera debemos
observar, en lo fundamental, sélo la elevacién de la
radiacién térmica, en tanto que los cambios espectra-
les no deben tener un cardcter tan violento como en
los casos precedentes.

Sabemos que en todas las estrellas que muestran
cambios de brillo del tipo T Tauri (o RW Auriga)
tienen lineas de emisién en el espectro. Asi pues, se-
gGn Herbig, (*°) sblo la mitad de las estrellas va-
riables de la Nebulosa de Orién tienen, en el espectro,
la linea de emisién H, en tanto que en la asociaciéon
T, cerca de S Monéeeros, el T09% de las variables
muestran H en emisién. Aunque estos datos requie-
ren una mayor precisién (necesaria tanto a causa de
la imperfecciéon de los datos espectrales en las estre-
llas débiles, como a consecuencia de la desaparicién
temporal de la linea H), podemos afirmar, fundan-
donos en la idea desarrollada antes, que, en muchas
estrellas de las dos asociaciones arriba mencionadas,
la liberacién de energia ocurre, principalmente, en las
capas fotosféricas profundas, a consecuencia de lo
cual no aparecen lineas visibles de emisién.

Hagamos notar que si en el caso de las estrellas
del tipo UV Ceti, la materia expelida desde las pro-
fundidades de la estrella, y que emite energia, se con-
sume en un periodo de tiempo muy corto y es inca-
paz de mantener el brillo acrecentado por un inter-
valo mayor de media hora; en el caso de las estrellas
de tipo T Tauri debemos suponer un mucho mayor
periodo de consuncién, ésto es, debemos suponer la po-
sibilidad de una radiacién prolongada como conse-
cuencia de la energia suplementaria emitida. Gracias
a esto, las ondas en la curva de luz, que corresponden
a diferentes expulsiones, muy freecuentemente se su-
perponen una a la otra y asi tenemos el cambio irre-
gular de brillo caracteristico de las estrellas de tipo
T Tauri. Por lo tanto, podemos imaginar que en es-
trellas individuales del tipo T Tauri (por ejemplo DD
Tauri), las expulsiones anteriormente indicadas oeu-
rren tan frecuentemente, acompafiadas por emisién
continua, que las lineas de absorcién en sus espectros
estan casi siempre veladas.

II.—_NEBULOSAS COMETARIAS Y LAS CAUSAS
DE LOS CAMBIOS EN ELLAS.

Si bien las nebulosas planetarias han sido estu-
diadas detalladamente (cientos de trabajos han sido
dedicados a su teoria fisica), en cambio han sido muy
poco estudiados otros tipos de objetos pequefios, —las
nebulosas cometarias—. Si no se toman en cuenta las
envolturas delgadas expelidas por las novas, las ne-

bulosas cometarias constituirian el tinico tipo de ne-
bulosas cuyos representantes, en muchos casos, son
objetos variables.

Lo que salta a la vista es que la mayoria de las
nebulosas variables conocidas, si no todas, estan conec-
tadas con estrellas de tipo T Tauri, o con objetos afi-
nes a ellas. El ejemplo clésico de esto, es la nebuolsa
Hind (NGC 1555 cerca de la estrella T Tauri). Esta
nebulosa, descubierta en 1852, era en ese tiempo un
objeto visible; hacia 1861 se habia debilitado tanto
que sélo podia ser distinguida eon potentes telesco--
pios. En 1868 habia desaparecido por completo. Des-
de 1890 fue ohservada de nuevo, al prineipio como
un objeto débil, pero alecanzando més tarde un brillo
notable. La nebulosa tiene un espectro continuo y
parece natural suponer que se trata de una nebulosa
de reflexién. Esta hipétesis, sin embargo, no puede
ser aceptada puesto que los eambios de brillo de la
nebulosa, particularmente en el periodo de su desapa-
ricién, no concuerdan con los cambios en brillo de la
propia estrella T Tauri (de la cual se halla, en pro-
yveecién, a una distancia de 40” aproximadamente).
Si la distancia espacial no supera en mucho a la dis-
tancia en proyececién, entonces la luz de la estrella de-
bera tardar en llegar a la nebulosa varios meses Yy,
por lo tanto, la nebulosa deberia repetir —con una
diferencia de fase del orden de varios meses (lo que
dependeria de la orientacién)— los cambios en brillo
de la estrella. Este fenémeno no se advierte con segu-
ridad. Es también obvio que esta situacién tampoco
se puede explicar mediante cambios reales en la ne-
bulosa misma. En realidad, para que esto sucediera
seria necesario suponer el desplazamiento de las masas
que la componen a una velocidad de decenas de miles
de kilémetros por segundo, o méis. Més dificil atin de
comprender es el restablecimiento de la nebulosa en el
lugar anterior, aunque en forma un tanto modificada.
Es evidente que el fenémeno tampoco se puede expli-
car por radiacién térmica y que es necesario imaginar
algfin nuevo meecanismo de excitacién de la radiacién
continua. Como es bien sabido, el Prof. Kuiper ha
demostrado que el espectro continuo de las nebulosas
planetarias se expliea satisfactoriamente por la radia-
cién de dos cuantos del atomo de H, el cual oeurre
durante la transicién desde el estado metaestable 2s
al estado normal 1s. Sin embargo, en el caso presente
no hay condiciones para la realizacién de este meca-
nismo. Asi pues, la radiacién luminosa de la nebulo-
sa Hind debe ser atribuida a algfin mecanismo toda-
via deseonocido.

Citemos otro ejemplo de la dificultad de explicar
la radiacién luminosa de las nebulosas cometarias.
La nebulosa cometaria B10, estd asociada con la es-
trella variable DD Tauri. Ya hemos descrito antes sus
sorprendentes peculiaridades y, en particular, la pre-
sencia en ella de una intensa emisién continua azul.
Tl caracter fisico de la relacién entre la estrella DD
Tauri y la nebulosa B10 no puede provocar ninguna
duda, ya que las estrellas que se encuentran detris
de B10 son casi invisibles a causa de la absorcién de
la luz en la Nube Oscura del Toro, y la probabilidad
de una proyeccién accidental sobre B10, de alguna de
las estrellas del fondo, es menor que 0.1. La probabi-
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lidad de una proyeccién accidental de una estrella,
tan exeepcional, sobre una nebulosa tan pequefia di-
mensionalmente como B10, es atGn menor. Segin
Struve y Swings, (**) la nebulosa tiene un espectro
continuo. Sin embargo, al tratar de comprobar si se
cumple la relacién de Hubble, los autores determina-
ron que, para iluminar la nebulosa B10 en toda la
extensiéon en que brilla, el brillo aparente de la es-
trella DD Tauri deberia ser 7 magnitudes mayor que
el observado en realidad. El color azul de la estrella
excluye la posibilidad de suponer una absorcién muy
fuerte de su luz. Por ello es necesario renunciar a la
hipétesis de la reflexion de la luz de la estrella por la
nebulosa y admitir que, en el presente caso, nos en-
contramos ante un mecanismo deseonocido de emi-
sién continua. Sin embargo, el hecho de que las dos
nebulosas cometarias que hemos deserito, estén aso-
ciadas precisamente con estrellas del tipo T Tauri
demuestra que en ltimo analisis la causa de ilumi-
nacién en cada caso es, a pesar de todo, la estrella.
Asi pues, llegamos a la conclusién de que muchas de
las estrellas de tipo T Tauri son capaces de crear con-
diciones para la apariciéon de radiacién continua, tan-
to en las capas superiores de sus atmoésferas, como
también a una distancia considerable de ellas (a algu-
nas decenas de parsecs). A esto hay que agregar que
la intensidad del factor que provoca la radiacién con-
tinua de la nebulosa varia irregularmente en forma
distinta a las variaciones de brillo de la estrella
misma.

Veamos algunos ejemplos més que confirman la
idea, antes expuesta, sobre la 1urmn0s1dad de nebu-
losas cometarias.

La nebulosa cometaria NGC 6729 esta directamen-
te relacionada con la estrella R Corone Australis.
Ha quedado establecido que tampoco en este caso hay
correlacién definitiva entre las fluctuaciones en el
brillo de la estrella y de la nebulosa, aunque la dis-
posiciéon y forma de la nebulosa hablan directamente
de la influencia de la estrella R Coronz Australis
y, tal vez en parte, de la estrella vecina T Corons
Australis, la cual se encuentra a una distancia apro-
ximada de un minuto de arco de R Coronee Australis.
Segtin Hubble el espectro de la nebulosa NGC 6729 es
continuo. Tratando de verificar la hipétesis de la re-
flexién de la luz de la estrella, Whitney y Weston,
en 1946, tomaron placas de la nebulosa NGC 6729
a través de un polaroide. (*) Aunque los resultados
de sus métodos no son suficientemente exactos y fue-
ron hechos con s6lo dos orientaciones del polaroide,
sin embargo, sus analisis hablan mas bien en eontra
de la polarizacién radial (que se infiere de la hipé-
tesis de la reflexién de la luz) que en favor de ella.

La pequefia nebulosa cometaria descubierta por
Haro, (*®) e incluida por él en la lista (bajo el N°
13-a) de objetos peculiares, situados en la Nebulosa
de Orién, presenta un considerable interés. En la
cabeza de esta nebulosa se encuentra una estrella in-
fraroja muy débil. La nebulosa es visible en placas
azules, rojas e infrarojas, pero la estrella conectada
con ella no es visible en absoluto en la placa azul, casi
invisible en la roja, y se advierte sélo en la infraroja,

siendo sin embargo, mas débil que la nebulosa. La.

hipétesis de la reflexién, en este caso, conduce también
al supuesto de que la luz de la estrella sufre un enro-
jecimiento tan grande, en la cabeza de la nebulosa,
que la estrella se vuelve infraroja. Sin embargo, en la
regién de la nebulosa de Orién tenemos un cierto ni-
mero de otros objetos infrarojos de brillo tan débil.
Por eso es méas natural suponer que la causa de la
iluminacién azul de la nebulosa es su propia radiacién
continua provoecada por un factor desconocido que
parte de la estrella. Es particularmente interesante
que, en opinién de Haro, la parte de la nebulosa
alejada de la estrella (la cola) tiene un espectro de
emision y es invisible a la luz infraroja. Esta es una
indicacién directa del hecho de que la luminosidad
de la nebulosa no puede ser explicada por simple re-
flexién. Obviamente aqui nos encontramos de nuevo
con el fenémeno ya conocido por nosotros, o sea la
excitacién simultdnea, en grados diferentes, de emi-
sién continua y en lineas de emision.

Asi pues, podemos llegar a la conclusién de que
la luminosidad de las nebulosas cometarias es expli-
cable, por lo menos en gran parte, como el resultado
de la liberacién directa de la energia intraestelar
(dentro de la extensién de la nebulosa), energia trans-
ferida, por medio de alguna clase de expulsién desde
las capas internas de la estrellas hacia el drea de la
nebulosa.

‘Debe sefialarse que no se puede rechazar el me-
canismo de reflexién en todos los ejemplos. Cuando
una estrella tiene una luminosidad bastante grande,
entonces la nebulosa cometaria, asociada con ella, pue-
de estar lo suficientemente iluminada para que la re-
flexion de la luz estelar juegue un papel importante
en su luminosidad. Aparentemente tenemos un ejem-
plo de ésto en la nebulosa NGC 2261, asociada con R
Monocerotis. Por otro lado, los cambios de brillo de
la nebulosa no siguen a los cambios de brillo de la
estrella. En todo caso, la amplitud del cambio de bri-
o de la estrella supera, con mucho, la amplitud del
cambio de brillo de la nebulosa. Como ha demostrado
Greenstein,(**) el color de la nebulosa no sigue los
cambios de color de la estrella. Junto con ésto, la pre-
sencia en el espeetro de la nebulosa de lineas brillan-
tes, que existen en el espectro de la estrella, hablan
del importante papel jugado por la reflexién. Es de
suponer que el papel jugado por la luz reflejada crece
durante la elevacién del brillo absoluto de la estrella.

En favor de la explicacién propuesta habla tam-
bién el hecho de que la misma estrella provoque, en
tiempos diferentes, la luminosidad de diferentes ob-
jetos situados en diversos lugares. Tenemos presente
el descubrimiento (hecho en 1868, en Pulkova, por
Otto Struve) de la nebulosa NGC 1554 situada a tres
minutos de arco de T Tari. Dicha nebulosa fue obser-
vada hasta 1877, es decir, precisamente en el periodo
en que la nebulosa de Hind no era visible. Desde en-
tonces no ha vuelto a ser observada y ni siquiera es
visible en las mejores fotografias de nuestro tiempo.
La aparicién y desaparicién de la nebulosa de Struve
no puede ser explicada, en modo alguno, partiendo de
la hipétesis de la reflexidn.

En todos los casos de variabilidad de .las nebulo-
sas cometarias, conectadas con estrellas del tipo T-
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Tauri, se observa la peculiaridad de que las fluctua-
ciones en la nebulosa requieren intervalos de tiempo
mucho méas prolongados (en la mayoria de los easos
se requieren afos) que los periodos durante los cuales
cambia el brillo de las propias estrellas T Tauri. Esto
demuestra que, en el caso de nebulosas cometarias, la
poreién de energia liberada es disipada en forma de
radiacién, en un intervalo de tiempo mucho méas largo
que en las atmoésferas estelares.

Tanto el hecho antes mencionadoe, de la excitacién
sucesiva de luminosidad en las dos nebulosas situadas
de diferente manera respecto a T Tauri, asi como la
forma misma de una gran parte de las nebulosas co-
metarias, nos dicen que el factor que provoeca la lumi-
nosidad puede ejercer, en el presente caso, una ac-
cién en determinada direccién. La tendencia en este
caso es explicable, por una parte, por la direccién
del lanzamiento de la materia intraestelar y, por el
otro, por la distribucién de la materia alrededor de la
estrella. '

Al finalizar esta seceién citaremos algunas estre-
llas méas del tipo T Tauri asociadas con nebulosas
cometarias. Estas son: BM Andrémeda, RY Tauri,
D@ Tauri y NK Orionis. Esta tltima, por el earieter
del espectro de la estrella y por los cambios de brillo,
puede ser incluida en el tipo XX Ophiuchi. Sin em-
bargo, como sefiala justamente Kholopov, (?) entre las
estrellas de tipo T Tauri y XX Ophiuchi no hay
gran diferencia por lo que pueden ser agrupadas en
una misma clase.

- Un ntmero considerable de estrellas del tipo T
Tauri se encuentra en diferentes nebulosas brillantes
y difusas (Orién, NGC 2264, NGC 7023 y otras),
formando en ellas ricas asociaciones T. Realmente,
las variables situadas en el Toro, incluyendo variables
como DD Tauri, T Tauri, DG Tauri y RY Tauri, que
estan asociadas con nebulosas cometarias, forman par-
te de la gran nebulosa oscura del Toro, eonstituyendo
una gran asociacién compuesta de varios grupos, in-
vestigados en detalle por Kholopov. Surge la pre-
gunta de que si en las nebulosas brillantes difusas
que contienen grandes grupos de estrellas del tipo T
Tauri habrd algunas que, junto eon las tltimas, con-
tengan también pequefias nebulosas cometarias. Es
completamente natural que el descubrimiento de tales
nebulosas cometarias sea mucho mas dificil en el caso
de nebulosas brillantes que en el caso de nebulosas
oseuras. Sin embargo, el examen de los datos obser-
vacionales que tenemos demuestra que la tarea no es
completamente infructuosa.

III.—INCLUSIONES COMETARIAS EN NEBU-
LOSAS DIFUSAS BRILLANTES.

1.—Nebulosa IC 405—A primera vista esta pa-
rece ser una mnebulosa gaseosa normal. El hecho de
que contenga a la estrella AE Aurige, que tiene un
espectro de tipo O, permite suponer que la luminosi-
dad de la nebulosa es explicable por el mecanismo
ordinario de la fluorescencia. La presencia de lineas
brillantes en el espectro de la nebulosa confirma esta
conelusion. Sin embargo, ya Greenstein y Henyey (*°)

confirmaron la presencia de un notable espectro con-
tinuo. Esta 0ltima circunstancia ha sido confirmada
por Gursadian, basindose en placas tomadas con el
espectrégrafo nebular del Observatorio de Burakan.
Las fotografias de la mebulosa IC 405 se pueden en-
contrar en los Atlas de los Observatorios de Cri-
mea (**) y Alma Ata. (**) Como ha demostrado V. F.
Gase () el aspecto y la estructura de la nebulosa so-
bre placas en Ha se distingue en forma extremada-
mente manifiesta de su aspecto y estruetura sobre pla-
cas azules. Ciertamente, la diferencia entre las placas
en Ha y las placas azules se observa también, muy
frecuentemente, en las nebulosas difusas. Sin embar-
go, esto se debe a que generalmente las partes méis
débiles en la periferia de una nebulosa gaseosa apa-
recen en placas en Ha. En algunos casos por el con-
trario (por ejemplo en el ecaso de la nebulosa Trifi-
da), la nebulosa gaseosa tiene una prolongacion en
forma de una nebulosa de polvo la cual da un espectro
continuo, siendo visible solamente a los rayos fotogra-
ficos; pero, en el presente caso, la diferencia consiste
en que, en las placas azules se ve que desde la estrella
AE Aurigae se prolonga un hilo brillante y delimi-
tado en forma bastante acusada, ecurvado en arco, en
tanto que este destacado detalle no es visible, en ab-
soluto, en las placas en Ha. Carcce de fundamento
suponer que la luminosidad del hilo puede ser provo-
cada, en lo fundamental, por la radiacién de otras li-
neas brillantes, que se encuentran también, al pare-
cer, en los espectros de las nebulosas difusas. En rea-
lidad, puede tratarse aqui sélo del doblete A3727
(O II). Pero una iluminacién particularmente fuerte
de esta linea, en aquella parte del hilo mis cereano
a la estrella AE Aurige, es dificil de suponer puesto
que, en esa parte, el O debe estar completamente ioni-
zado por segunda vez. Por eso, es mis natural supo-
ner que el espectro del hilo es en gran medida con-
tinuo, semejante al espectro de la nebulosa cometaria.
La similitud del hilo examinado con las nebulosas
cometarias radica ademés, no sélo en que el hilo se
desprende de la estrella, sino también en que la estre-
lla misma es variable.

Por otro lado, no conocemos casos en que estrellas
del tipo 09 iluminen una nube de polvo en sus inme-
diatas vecindades. -Nos resta sélo suponer que aqui
nos encontramos de nuevo, con emisién continua.

2.—Nebulosa 1C 410.—Esta nebulosa contiene al
cimulo NGC 1893, constituido por estrellas 0. En este
cimulo se encuentran, segin Sharpless, (**) cinco
estrellas de tipo O, algunas estrellas de tipo BO y otras
estrellas mas débiles. De este cimulo forma parte es-
pecialmente el sistema del tipo Trapecio BD-33°
1026 y otros sistemas multiples. La nebulosa IC 410
tiene un didmetro superior a ¥2°. La gran densidad
de la imagen en las placas en H (véase el Atlas de los
Observatorios de Crimea y Alma Ata) indiea la posi-
bilidad de que una gran parte de la luminosidad esté
conectada eon la excitacién de los gases por las estre-
llas calientes antes mencionadas. Sin embargo, for-
man parte de la nebulosa dos llamativas formaciones
que parecen nebulosas cometarias. En la lista de
Shajn y Gase, (**) han sido designadas con los nfi-
meros S 129 y S 130. La nebulosa S 129 tiene una lon-
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gitud de cinco minutos y S 130 de siete minutos. Es-
tas nebulosas son visibles particularmente bien en la
placa 13d de la segunda parte del Atlas de Fesenkov
v Rozhkovsky. En la regién de la cabeza de la nebu-
losa S 129 se hallan cinco estrellas débiles. La més
brillantes de ellas, de acuerdo con la determinacién
de Kuffey, (?°) tiene una magnitud fotografica de
4.8 magnitudes, y en la regién de la cabeza de la ne-
bulosa S 130 hay cuatro estrellas, la més brillante de
las cuales alcanza la magnitud fotogréafica 13.4. No
se puede decir que las estrellas antes mencionadas
sean capaces de iluminar a las nebulosas cometarias
asociadas a ella. En ambos casos, la relacién de Hub-
ble seria violada casi en el mismo grado que en el
caso de la estrella DD Tauri, asociada con la nebulo-
sa cometaria B10. Por lo tanto, es posible que aqui
también opere el mecanismo de emisién continua del
que se ha hablado antes.

3.—Nebulosa de Orion.—Ademés del objeto 13a
descubierto por Haro, que hemos discutido en la
seecién anterior y que, indudablemente, forma par-
te de la asociacién de Orién aunque estd bastante
lejos del Trapecio, se tienen datos acerca de cuatro
objetos que se encuentran relativamente cerca del
Trapecio. Se trata de pequefias nebulosas descubier-
tas por Haro (*®%) en placas infrarojas, y designadas
por él como Ha, 6a, 7a y 8a. De estos objetos, la
7a y 8a contienen estrellas infrarojas extremadamen-
te débiles, las cuales son incapaces de iluminarlas en
virtude de su baja luminosidad. En los otros dos
objetos, Ha y 6a no se han descubierto estrellas.

A pesar de esto, y no obstante la cercania del Tra-
pecio, estos objetos radian un espectro continuo. Si
su radiacién continua fuese provocada por una ilu-
minacién directa desde el Trapecio, o por las otras
estrellas calientes que forman parte de la asociacion
de Orién, no se podria comprender el hecho de que
estas nebulosas se distinguieran, sobre todo, a la luz
infraroja. Por lo tanto, es natural que se considere
su luminosidad, en el presente easo, como efecto de la
emision continua tomando en cuenta que, tratindose
de los objetos Ha y 6a las estrellas, que determina-
-rian la aparicién de la emisién continua, son tan dé-
biles que no se registran en las placas.

4.—Nebulosa NGC 7023.—Como Weston (**) ha
sefialado, esta nebulosa contiene una gran cantidad
de estrellas del tipo T Tauri. Por otro lado, se ad-
mite que esta nebulosa estd iluminada por la estrella
de tipo B5, que se halla en el centro de la nebulosa.
Como Shajn y Gase (*°) sefialan, ‘‘la nebulosa. ..
es parcialmente de H’’. Esto significa que, junta-
mente con el espectro continuo, una parte de la ener-
gia es radiada en las lineas del H y, probablemente,
de otros elementos. Si el espectro continuo fuera de-
bido completamente a la reflexiéon de la luz de la es-
trella central, deberiamos observar polarizacién ra-
dial. Sin embargo, como Weston (*®*) ha sefialado,,
el cuadro de polarizacién en la nebulosa estudiada es
extremadamente complejo y los resultados de sus ob-
servaciones no pueden ser explicados simplemente por
la reflexién de la luz,

Segtin Glise y Walter, (**) en la nebulosa se obser-
va, en primera aproximacién, una polarizacién ra-
dial, tal y como lo requiere la hipdtesis de la refle-
xién de la luz de la estrella central. El euadro real
de distribucién de la polarizacién es mucho méas com-
plejo.

Asi pues, también en este caso, se puede sospechar
la existencia de algunas inclusiones que dan lugar a
una luminosidad continua de otra naturaleza.

De todo lo dicho se infiere que la estructura de
muchas nebulosas difusas, particularmente aquéllas
conectadas con asociaciones T y O, es mis compleja
de lo que parecia hasta ahora, y junto con las inves-
tigacicnes en Ho se debe poner una atencién seria en
las investigaciones de sus estructuras en el espectro
continuo.

IV.—OBJETOS HERBIG-HARO.

Como es sabido, ademés de que la estrella T Tauri
estd cerca de la nebulosa cometaria Hind, estd rodea-
da directamente por una envoltura nebulosa de pe-
queflo volumen, que tiene un espectro de lineas bri-
llantes. (*°) Ks interesante notar que este espectro
muestra el débil grado de ionizacién en la nebulosa.
Asi pues, en lugar de las lineas [O III], que no se ob-
servan en absoluto, encontramos aqui el doblete muy
intenso A3727 [O II]. Las lineas del [S II] tienen
también una intensidad considerable. Semejante com-
portamiento del espectro nos parece comprensible.
La radiacién de la estrella ¢ incluso la emisién eon-
tinua unida a ella, no pueden provocar una alta ioni-
zacién en la nebulosa. Por lo tanto, son preferente-
mente excitadas las lineas de los Atomos neutros y, en
ocasiones, las de los dtomos ionizados. Sin embaren,
el hecho mismo de la existencia de la envoltura nebu-
losa reviste gran interés, estando ésta ligada estre.
chamente, al parecer, a la juventud de la estrella T
Tauri. Si esto es asi, resulta natural esperar que las
formaciones mas jovenes en las asociaciones T pue-
dan estar asociadas con semejantes envolturas nebu-
losas. Es interesante que Herbig (**) haya descu-
bierto y estudiado, no lejos de la nebulosa difusa
NGC 1999, tres objetos nebulosos muy débiles, situa-
dos aproximadamente en una misma linea recta. Es-
tos objetos fueron estudiados posteriormente por
IHlaro, (°*) resultando que cada uno de ellos es una
estrella de magnitud 18 aproximadamente, rodeada
por una nebulosa pequefia. Ademés, la nebulosa se
presenta bastante brillante en comparacién con la es-
trella y el espectro de la nebulosa recuerda mucho al
espectro de la envoltura gaseosa alrededor de T
Tauri. Como ha establecido Harg, las estrellas en es-
tos objetos tienen un color azul, semejante a la estre-
lla variable DD Tauri, que es una de las estrellas
més débiles en la asociacién del Toro y que también
muestra, acusadamente, propiedades que pueden con-
siderarse conectadas con la juventud de estrellas de
esta clase. Es interesante notar que, por lo que res-
pecta a su magnitud absoluta, estos objetos estian
muy cercanos a la estrella DD Tauri.

La extrema rareza de los objetos Herbig-Haro
(incluso en la asociacién de Orién, donde hay muchas
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estrellas de tipo T Tauri), la distribucién de los tres
objetos en forma de cadena, con una longitud total
de casi cinco minutos de arco, es decir, cerca de
1% parsee, el bajo brillo absoluto, asi como otras pro-
piedades absolutamente peculiares, nos obligan a con-
siderar estos objetos (y también otros en la asociacién
de Orién, similares a ellos), como fases extremada-
mente tempranas en el desarrollo de estrellas que es-
tan surgiendo: los objetos de tipo T Tauri.

V.—VARIABLES TRREGULARES RELACIONA-
DAS CON TIPO T TAURI.

Entre las estrellas variables irregulares de otros
tipos, las que muestran mayor parecido con las estre-
llas del tipo T Tauri son las estrellas del tipo XX
Ophiuchi. Como ha sido sefialado antes, Kholopov
considera que ambos tipos pueden agruparse en una
misma clase. En favor de esta unificacién hablan
los siguientes hechos:

1.—Las curvas de luz de las estrellas de tipo XX
Ophiuchi son muy parecidas a las curvas de luz de
las estrellas del tipo T Tauri.

2.—La estrella NK Orionis, que por su espectro
(Adep) fue incluida, con anterioridad, entre las es-
trellas de tipo XX Ophiuchi, ha resultado ser miem-
bro del grupo sefialado antes; cerca de ella hay una
nebulosa cometaria brillante. Todo esto ha servido
de fundamento para incluirla entre las estrellas de
tipo T Tauri.

3.—Una de las estrellas del tipo XX Ophiuchi que
tiene poca amplitud de brillo, la X Persei, forma par-
te (%) de la asociacién Perseo II y, por eso, se consi-
dera afin a las estrellas del tipo T Tauri, de las cua-
les seglin Herbig (**) se observa un gran ntimero en
esta asociacion.

4—La estrella XY Persei, incluida habitualmen-
te en el tipo XX Ophiuchi, se halla en el extremo de
una gran nube oscura, y posiblemente estd conectada
con la asociacién de Perseo II. Su curva de luz
recuerda también las curvas de luz de las estrellas del
tipo T Tauri.

La relacion observada entre algunas estrellas del
tipo estudiado con las nebulosas cometarias y oscuras
nos obliga a pensar que los procesos fisicos, en estas
estrellas, deben parecerse a los procesos que ocurren
en las estrellas del tipo T Tauri. La diferencia se re-
duce a que éstas son estrellas de tipos B y A y tienen
mayor luminosidad. Puede decirse que estas estrellas
constituyen una continuacién de la clase de variables
del tipo T Tauri, una continuacién en la direccién de
tipos espectrales tempranos. En realidad, la continua-
cién posterior de esta serie es la estrella AE Aurigae,
asociada con la nebulosa IC 405 que tiene espectro
09, y de la cual ya se ha hablado antes.

Conviene advertir, al mismo tiempo, que hay se-
mejanzas entre las estrellas del tipo XX Ophiuchi y
las estrellas del tipo R Corons Borealis.

Ante todo, la curva de luz de la propia XX Ophiu-
chi, se caracteriza por una estabilidad relativa en su
méaximo y, de esta manera, hay una semejanza entre

las curvas de luz de las estrellas del tipo XX Ophiu-
chi y las curvas de luz de las estrellas del tipo R
Corona Borealis.

Si tomamos después una estrella del tipo R Corona
Borealis, como BM Orionis, esta estrella se distingue
muy poco, por su curva de luz, de la XY Persei. Por
lo tanto, no cabe duda de que los procesos fisicos en
las estrellas del tipo R Coronz Borealis deben tener
muchos rasgos comunes con los procesos fisicos de las
estrellas del tipo XX Ophiuchi y T Tauri. La diferen-
cia consiste en las variaciones mas prolongadas de cam-
bio de brillo en el miximo, por una parte, y en que
las estrellas del tipo R Coronz Borealis son, por lo
menos a veees, supergigantes.

La misma R Corone Borealis pertenece al tipo
cF' y en su méaximo tiene, efectivamente, una lumino-
sidad muy alta.

Una cireunstancia en extremo importante que ca-
racteriza a las estrellas del tipo R Corone Borealis es
que, durante el minimo y econ una disminucién de su
brillo de varias magnitudes, su color, de acuerdo con
los datos en mano, permanece constante. Si se exelu-
ye la hipétesis acerca de la absorcién no selectiva de
la luz de la estrella por la materia oscura, entonces
este fenémeno nos obliga, sin querer, a llegar a la con-
clusién de que la parte fundamental de la radiacién
de la estrella no tiene cardcter térmico. Por desgra-
cia, el fenémeno estd demasiado poco estudiado para
sacar mds conclusiones. Sin embargo, estd claro que
el problema de las leyes que rigen la radiacién del es-
pectro continuo en las estrellas del tipo R Corons
Borealis y de la existencia de emisién continua en sus
espectros, merece seria atencidn.

Al hablar de las estrellas que son parecidas a las
estrellas del tipo T Tauri, por lo que respecta al fené-
meno de la emisién continua, no podemos dejar de
detenernos en la estrella FU Orionis, la cual ocupa una,
posicién muy especial entre todas las estrellas varia-
bles. Debido a que esta estrella, hasta 1937, no era
mas brillante que la magnitud 16 y que en 1937, al
explotar, aleanzé el maximo de 9 magnitudes, es in-
cluida, con frecuencia, entre las estrellas novas. Sin
embargo, a la elevacién de su brillo no sucedié ningtn
fuerte descenso del mismo. En lugar de eso, nos en-
contramos con que el méximo de brillo se prolong$ du-
rante muchos afios. La estrella, en su méaximo perte-
nece al tipo cF'5, por lo que puede ser considerada,
con el mismo derecho, como estrella del tipo R Co-
rone Borealis con un minimo muy prolongado que
duré hasta 1937. Si se mantiene este punto de vista,
resulta interesante el hecho de que después de la ex-
plosion se observd, cerca de la estrella, una nebulosa
cometaria. Por esto es de esperar que también pueda
darse en esta estrella, en cierto grado, el fenémeno

que ocurre en las atmésferas de las estrellas del tipo
T Tauri.

VI—LA HIPOTESIS DE LOS ELECTRONES
RELATIVISTAS.

Como es sabido, la nebulosa del Cangrejo tiene
en la regién 6ptica del espectro una emisién continua.
Para explicar el espectro eontinuo de esta nebulosa
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Shklovsky (3%) supuso que en la nebulosa hay campos
magnéticos irregulares, en los cuales los electrones
relativistas se mueven con energias que llegan a 10
eleetrén-volts y mas. Se supone, ademas, que los elee-
trones han recibido tan gran energia como resultado
de miltiples dispersiones en los campos magnéticos
durante el periodo de la explosién, que condujo a la
formacién de la nebulosa del Cangrejo. Aunque es
dificil todavia afirmar que la radiacién continua de
la nebulosa tiene la misma naturaleza que la emisién
continua estudiada en el presente articulo, es eviden-
te, sin embargo, que a los astrofisicos se les plantea la
vasta tarea de explicar la emisién continua que sur-
ge en las condiciones més diversas. Por esto, se plan-
tean las siguientes cuestiones:

1.—;Puede la radiacién de los electrones relativis-
tas en los eampos magnéticos (es deeir, el fenémeno
de los ‘‘electrones luminosos’’), ser la causa general
de la emisi6n continua en todos los casos examinados
en el presente trabajo? *

2.—;Reciben los electrones relativistas su energia
sobre la base del funcionamiento del mecanismo de
Fermi, es decir, como resultado de la dispersién en
los eampos magnéticos irregulares?

Por lo que se refiere al segundo problema nos pa-
rece que puede recibir inmediatamente una respuesta
negativa. En verdad, en algunos casos (estrellas del
tipo UV Ceti) la aparicién de emisién continua tiene
un caracter explosivo; sin embargo, eon el mecanismo
de Fermi, la aparicién de electrones de alta energia
debe producirse gradualmente, y con el caricter len-
to de las variaciones de las caracteristicas estadisti-
cas del campo magnético irregular, puede establecerse
incluso el equilibrio entre la adquisicién y liberacién
de energia por los electrones.

Por lo que se refiere a la primera cuestién, en la
actualidad es dificil responder a ella afirmativa-
mente, ya que s6lo pueden establecerse hipétesis sin
fundamento acerca de la existencia de campos mag-
néticos en las atmdsferas de las estrellas no estacio-
narias, partieularmente sobre los valores de la inten-
sidad de estos campos y acerea de su estructura. **

Por esto, en el presente trabajo renunciamos a in-
troducir la hipétesis sobre los electrones relativistas
para los tipos de estrellas no estacionarias examinados.

Lo més esencial en los fenémenos estudiados es el
hecho de que tratamos con tan grandes cantidades de
energia, que es poco probable que puedan liberarse
durante los procesos de intercambio de energia limi-

* Durante la conferencia sobre estrellas variables, cele-

brada en Leningrado en Mayo de 1954, y en la que presenté co-
mo informe el presente trabajo, que I. M. Gordon habia pu-
blicado un trabajo en el que se suponia que los electrones rela-
tivistas son los responsables de la emisién continua en las estre-
llas del tipo T Tauri,

** La elaboracién de la hipétesis sobre los electrones re-

lativistas debe conducir a la adaptacién de los valores de los cam-
pos magnéticos, de los valores de la energia media de los elec-
trones y de la densidad del medio para satisfacer los intervalos
de consuncién y la frecuencia de la radiacién. Sin embargo,
a la altura de nuestros conocimientos tiene una importancia
fundamental el anélisis y generalizacion de los datos referentes
a los hechos relativos a la emisién continua.

tados a la atmésfera misma. En consecuencia, no se
puede evitar la conclusién de que, en estos proeesos,
tenga lugar un transporte de energia intraestelar a las
capas exteriores mediante algtin portador de esta
energia. Por la interacecién con la materia de las ca-
pas exteriores o espontineamente, tiene lugar el des-
prendimiento de esta energia en las capas exteriores,
junto con la' cual, y mediante algtin mecanismo, esta
energia se convierte o bien en radiacién térmica de
las capas fotosféricas, o bien en energia de excitacién
y lonizacién de los dtomos o, por tltimo, en energia
de emisién continua.

El siguiente aspecto de este problema es impor-
tante: después del transporte de energia intraestelar
hacia el exterior, su liberacién ocurre de pronto, en
forma explosiva, sin aumentar gradualmente. Sin
embargo, el proceso mismo de radiacién en la parte
Optica del espectro puede prolongarse largo tiempo,
a veces muchos dias. Por lo tanto, el siguiente cuadro
parece probable: la energia de naturaleza intraestelar
es desprendida por su portador durante un interva-
lo de tiempo muy breve, pero se transforma en otra
forma de energia intermedia; a partir de ésta, en-
tonces, se transforma en radiacién visible en el cur-
so de un periodo de tiempo prolongado (que flucttia
entre algunos minutos y muchos dias). Si la energia
intraestelar no fuera liberada instantineamente por
su portador tendriamos, entonces, un aumento gradual
de las rafagas, puesto que se requeriria tiempo para
acumular energia en el estado intermedio.

BEsta rapida transformacién de la energia intra-
estelar en otros tipos de energia, llevada a las capas
exteriores, nos obliga a suponer que aqui nos encon-
tramos con procesos del tipo de fision nuclear y, ade-
més, de vida no muy larga.

Algunos hechos que vamos a citar en la seccién
siguiente hablan en favor de que semejantes procesos
tienen lugar ademaés, no sélo en las estrellas no esta-
cionarias, sino también en estrellas como nuestro Sol.

VII.—_ACERCA DE LOS PROCESOS DE FISION
DE LAS CAPAS EXTERIORES DE LAS
ESTRELLAS.

En la actualidad hay pruebas directas de que en
las capas exteriores de muchas estrellas tienen lugar
procesos de fisién, que influyen sobre la composicién
quimica e isotépica de las atmdsferas estelares. A es-
te respecto, tiene gran importancia el descubrimiento
de Merrill (*¢) de lineas intensas de Tecnesio (Te) en
los espectros de la mayoria de las estrellas de tipo S,
observadas por él. Como consecuencia de la inestabi-
lidad de sus ntecleos, el Te debiera haber desapareci-
do de la atmdésfera en un intervalo de tiempo del or-
den de varios cientos de miles de afios. Por consi-
guiente, debe continuarse originando en las atmésfe-
ras de las estrellas del tipo S. Como demuestra el
estudio de.este problema, para que se forme Te a par-
tir de otros elementos, por ejemplo de elementos del
grupo del Fe o del Mo, se requieren condiciones ex-
traordinarias, que no las hay en las capas exteriores
de la estrella. Estas condiciones tampoco se presen-
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tan en las regiones centrales de la estrella. Afin més,
la convexién desde las regiones centrales a las exte-
riores puede exigir mucho més tiempo que la dura-
cién de toda la vida del Te. Es natural, por esto, su-
poner que el Te surge directamente en las atmdsferas
de las estrellas o en las capas que se hallan inmedia-
tamente debajo de la atmésfera, como resultado de
los procesos de fision de la materia intraestelar de los
que ya se hablé antes. También habla en favor de
ésto, el hecho de que la abundancia de Te en las estre-
llas de tipo S, segtin Merrill, esté correlacionado econ
la abundancia del Zr. Puesto que la abundancia del
Zr debe considerarse como una caracteristica funda-
mental de las estrellas del tipo S, también relaciona-
da con el proceso de formacién de los elementos en
esa estrella. Es natural, entonces, pensar que la apa-
ricién del Te solamente acompafia el proceso de for-
macién de los 4tomos de Zr. Hagamos notar que, se-
gin Nassau (informe en la inauguracién de Pulkova
en 1954), las estrellas gigantes del tipo S forman, en
la galaxia, grupos semejantes a las asociaciones. Por
lo tanto, deben ser estrellas jévenes. Si la formacién
de las estrellas a partir de las proto-estrellas fuese
acompafiada de una transformacién gradual de la ma-
teria pre-estelar en materia ordinaria, como resultado
de los procesos de fisién, la existencia del Te y la enor-
me abundancia del Zr en las estrellas del tipo S de-
berfan servir de indicacién del camino que sigue la
formacién de los elementos. Datos muy importantes,
obtenidos por H. Hubenet, C. de Jager y C.
Zwaan, (*) demuestran la existencia de una pequeiia
cantidad de Te también en el Sel. Por lo tanto, surge
‘la suposicién de que en el Sol también es posible la
formacion de elementos como resultado de la desinte-
graciéon de la materia original. Una serie de hechos
testimonian convincentemente en favor de esta supo-
sicién. Entre ellos, se euentan los siguientes:

1.—La existencia de Li en la atmésfera solar;

2.—Los datos, citados por De Jager, (*) que ha-
blan en favor de la existencia de deuterio en la at-
mésfera estelar;

3.—La gran abundancia de Be en el Sol.

Recientemente, Severny, (*°) en el Observatorio de
Crimea, ha hallado nuevas pruebas de la existencia
de deuterio en el Sol.

Como es sabido, hasta ahora se consideraba que
estos hechos podian ser explicados introduciendo la
hipétesis artificial de la ausencia de mezela entre las
capas exteriores e interiores del Sol. Sin embargo,
la hipétesis acerca de procesos centinuos del tipo de
desintegraciéon atémica —Ilo cual hace que la existen-
cia de estos elementos en la atmdsfera solar sea absolu-
tamente natural— puede explicar la presencia de Te
también, lo que es incomprensible desde el punto de
vista de la ausencia de mezcla.

Conviene hacer notar que también en el Sol, cier-
tamente en pequefa escala en comparacién con las
estrellas no estacionarias antes examinadas, se produ-
ce el fenémeno de la liberacién extraordinariamente
rapida de cantidades considerables de energia, lo que
es dificil de explicar por los procesos de intercambio
de energia dentro de los limites de la atmdsfera mis-

ma. Tenemos presentes las rafagas eromosféricas, que
van acompafiadas ordinariamente de emisiones inten-
sas en frecuencias de radio. L muy breve duracién
del intervalo, entre el principio de la erupcién cro-
mosférica y el maximo de su intensidad, lo mismo que
el hecho anélogo, observado respecto a las emisiones
de radio, hablan en favor del cardcter explosivo del
desarrollo de este proceso.

La intensidad extraordinariamente alta de las
radiaciones en frecuencias de radio durante estas ex-
plosiones conduce, si se admite la naturaleza térmica
de la radiacién de radio durante estos procesos, a tem-
peraturas fantasticamente elevadas. Por lo tanto, la
suposicién de un mecanismo no térmico, para el ori-
gen de esas radiaciones, se presenta de un modo
natural.

Los hechos antes mencionados han dado base a
Guseinov (*°) y Gordon (*') para lanzar la hipdétesis
de los electrones relativistas en los eampos magnéti-
cos solares locales, que producen radiaciones de radio
y explosiones cromosféricas. Por otra parte la radia-
cién es liberada tanto por medio de la formacién de
Iineas de emisién, como también en el espectro conti-
nuo de frecuencias de radio, y a veces de frecuencias
opticas. Por eso el cuadro es parecido, en cierta me-
dida, al fenémeno que tiene lugar en las estrellas del
tipo UV Ceti y T Tauri. La pequefia escala de estos
fenémenos en el Sol demuestra que, en las estrellas
de edad avanzada, los procesos de transporte de la
energia intraestelar hasta las capas exteriores, trans-
curre con no mucha intensidad, y que una gran parte
de la energia intraestelar liberada en tal estrella, pro-
viene de las capas internas.

VIIL—CARACTER DISCRETO DE LOS PROCE-
SOS DE TRANSPORTE HACIA EL EX-
TERIOR Y LIBERACION DE LA ENER-
GIA INTRAESTELAR.

Hemos tratado de demostrar que, en muchas es-
trellas no estacionarias nos encontramos con el fené-
meno de la liberacién inmediata de la energia intra-
estelar en las capas exteriores de la estrella, lo que
al parecer es consecuencia del transporte, a las capas
exteriores, de la materia que es portadora de esta
energia.

En relacién con esto, se plantea el problema de
cuales son las caracteristicas de estos procesos. Es
absolutamente evidente que este problema exige un
estudio prolongado y especial. Sin embargo, en forma
provisional y todavia muy general, podemos sacar de
todo lo expuesto y basindonos en una serie de datos
observacionales, algunas conclusiones aproximadas y
muy generales acerca de estas caracteristicas:

1.—La liberacion de la energia intraestelar en las
capas exteriores tiene un caricter disereto (discon-
tinuo) y se produce en grandes cantidades.

2.—El proceso de liberacién de la energia estelar
interna tiene, en la préctica, un caricter instanta-
neo. En favor de esto habla el rdpido desarrollo de
las rafagas en los casos en que las observamos en su
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forma mas pura (estrellas del tipo UV Ceti). Kl he-
cho de que la radiacién de energia en la parte visible
del espectro no ocurra instantdneamente, sino que du-
re alglin tiempo (minutos en las estrellas del tipo UV
Ceti, dias en las atmésferas de las estrellas de tipo T
Tauri, y afios tratdndose de las nebulosas ecmetarias),
no estd en contradiceidén con esto. En realidad, antes
de convertirse en energia radiante, radiada al espacio
interestelar la energia intraestelar que es liberada
debe pasar por algunos estados intermedios o de
transicién. La existencia de estos estados de transi-
cién puede, en ocasiones, alargar el proceso de ra-
diacién.

3.—La liberaciéon de la energia intraestelar va
acompafiada de los procesos de formacion de nuevos
niicleos atémicos, incluyendo entre ellos los que son
inestables, ya sea por si mismos, o por las condiciones
estelares.

4.—La magnitud de la porcién discreta de la ener-
gia liberada varia de estrella a estrella, y en deter-
minada estrella varia de una liberacién a la siguien-
te. Asi; por ejemplo, en las estrellas del tipo UV Ceti,
la cantidad de energia liberada cada vez, es del orden
de 10% a 10°* ergios, en tanto que en las estrellas tipo
T Tauri es de 10% ergios. Hay que agregar que en
las explosiones cromosféricas del Sol se libera una
mucho menor cantidad de energia.

Surge el problema de si las peculiaridades sefia-
ladas sé6lo son caracteristticas de los procesos de libe-
racién de energia que ocurren en las capas mas exte-
riores de las estrellas. El hecho de que observemos las
consecuencias de los procesos discretos y casi instan-
taneos de liberacion de energia en las capas internas
de la estrella, en la forma de explosiones de novas y
supernovas, habla en favor del hecho de que la na-
turaleza disereta de los procesos de liberacién de ener-
gia se extienden, por lo menos a veces, a los casos don-
de esta liberacién ocurre en las capas internas. Se
sobrentiende que no se puede rechazar la posibilidad
de procesos continuos de liberacién de energia, a la
par que los procesos discretos, tanto en las capas ex-
teriores como en las interiores de las estrellas. Sin
embargo, no disponemos todavia de hechos que con-
firmen esto.

Sin ahondar en el mecanismo de liberacién de la
energia y considerando que nos encontramos en el pre-
sente caso, con procesos del tipo de desintegracidn,
podemos plantearnos, sin embargo, el problema de e6-
mo se desarrolla el proceso de transporte, hacia el
exterior, de la materia que originalmente contiene
en su seno la energia. A este respecto presentan gran
interés los datos acerca del retraso de las frecuencias
de radio de onda larga comparadas con las de onda
corta. Estos datos vendrian a demostrar que el fac-

tor que provoea la anémala radiacién de radio, no
térmica, se desplaza en la atmdsfera del Sol, hacia la
superficie, a una velocidad de varios centenares de
kilémetros por segundo. Sin embargo, en realidad,
no estd excluida la posibilidad de que el factor ori-
ginal, que provoca las ondas de radio, se extiende
con mas rapidez, pero el tiempo necesario para la
transformacién de la energia liberada en radiacién
de radio dependera de la densidad del medio teniendo
una mayor duracién con menor densidad. Por esto,
nos parece que seria razonable admitir que la velo-
cidad dada anteriormente es sélo un limite inferior
para la velocidad de transporte de la materia de la
cual la energia es liberada.

IX.—CONCLUSION.

Se puede considerar establecido que en las atmés-
feras de las estrellas del tipo UV Ceti y T Tauri, se
observa la liberacién, en enorme escala, de energia
llevada por desconocidos portadores desde las capas
internas de las estrellas. Por otra parte, la energia
liberada en porciones discretas se radia después al
espacio circundante bajo la forma de radiacién tér-
mica complementaria, como emisién continua y de
lineas de emisién. En las estrellas viejas, como el
Sol, estos mismos procesos tienen lugar en escala mu-
cho menor en las capas exteriores.

El hecho de que estos procesos sean especialmente
intensos en las estrellas del tipo T Tauri, (que son
las estrellas més jovenes, que atn no han salido del
seno de las asociaciones estelares y las cuales, por lo
tanto, se han originado recientemente de proto-estre-
llas, las que, segtn los datos en mano (*2) deben estar
constituidas por una materia pre-estelar muy densa),
habla en favor de la hipdtesis de la liberacién de
energia en los procesos de desintegracién de la ma-
teria pre-estelar, que recuerdan los fendémenos de
desintegracién radioactiva. Si llevamos esta idea has-
ta el fin, hay que pensar que la fuente de energia es-
telar es la materia pre-estelar, que continfia conser-
vandose en el interior de las estrellas durante largo
tiempo. Partiendo del deseo de llegar a una explica-
cién Unica del origen de la energia estelar, conviene
renunciar a la hipétesis de las reacciones termonu-
cleares, como fuente béasica de la energia estelar.

Nos parece que la presencia del Li, en gran abun-
dancia en ciertas estrellas del tipo N, habla direecta-
mente de la falta de fundamento de la idea acerca
de las reacciones termonucleares como fuentes de la
energia intraestelar; por otra parte, la abundancia del
Te en las estrellas del tipo S sefiala francamente la
direccién en que conviene busecar la solucién del pro-
blema de la naturaleza de esas fuentes,
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