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RESUMEN

Se ha desarrollado un modelo para la distribucion de estrellas en nuestra
Galaxia, siguiendo los lineamientos de Bahcall y Soneira (1980), y Ruelas
(1991a,b). Este modelo consiste de dos componentes estelares y una
componente que representa al material absorbente contenido en el plano
galdctico,

Las caracteristicas del modelo son las siguientes:

i) La densidad estelar en el plano galdctico estd distribuida de manera
gaussiana con respecto a la distancia radial al centro (1), y decae de
manera exponencial con respecto a la distancia perpendicular al plano
(Z). La componente correspondiente a la capa de material absorbente
presenta Ia misma dependencia.

ii)La densidad estelar del hulbo galdctico estd distribuida de manera
gaussiana con respecto a la distancia radial galactocéntrica,

El modelo es usado para predecir los conteos estelares, en el filtro K,
jiara 29 regiones del cielo, de tal manera que los parametros libres que se
usan en la descripcion son determinados.



Capitulo 1

INTRODUCCION

Recuento historico de los estudios astronomicos que se han hecho sobre la estnuctura

galictica'y que estin directamente relacionados con ef tema de la presente tesis.

1.1 Conteos Estelares y Funcion de
Luminosidad.

Sir William Hershell fué ¢ primero en realizar importantes conteos estelares para
investigaciones sobre la estructura galdctica. Sus famosos conteos estelares fueron, por mis de
un siglo, la tnica informacion disponible sobre la distribucion superficial de las estrellas en el

plano def cielo.

En dos articulos consecutivos, Herschel compard el nimero de estrellas observadas, con lo
predicho en modelo desarrollado por él mismo, en el cual la distribucion de estrellas es uniforme,

y concluyo que los vacfos y fas condensaciones de estrellas son fas que explican las discrepancias

enconiradas.

Cuando las paralajes estelares estuvieron se realizaron, Sir John Herschel derivo el brillo
intrinseco para un conjunto de estrellas. Encontro una variacion considerable en las magnitudes
absolutas intrinsecas de Ias estrellas. Quedé daro que la verdadera distribucion cstelar en el
espacio necesita del conocimiento de la distribucion de frecuencias estelares, como una fitncion

de la magnitud absoluta. Esta funcion es ahora llamada la Funcion de Luminosidad (FL).



Durante el siglo diecinueve se adicionaron datos sobre la distribucion de estrellas en el cielo, a
través de la publicacion de diversos catilogos y estudios fotométricos hechos por Pickering.
Entre 1900 y 1945, fueron publicados muchos articulos importantes que contribuyeron a nuestro
conocimiento de fa Funcion de Luminosidad (Kapteyn, 1901, 1902, 1904, 1910, 1914,
Comstock, 1904, 1907, 1910; Hertzprung, 1910, Dyson, 1913, 1917; Kapteyn y van Rhijn,
1920; Luyten, 1923, 1924, 1925,1939, 1941; Kienle, 1923; Seares, 1924a. 1924b, 1931a 1931b;
van Rhijn, 1925, 1936, Malmquist, 1924; Opik, 1925; van Maanen, 1937; Shilt,t941; Miller y
Hanna, 1941; Kuiper, 1942; Bok y Rendall-Arons, 1945; Bok y Wright, 1945). Estos articulos
introducen el concepto de Ia funcion (M) donde D(M) es ¢f mimero de estrellas por parsec
clibico que se encuentran en la vecindad solar con magnitudes entre M-12 y M+ 1:2. Debe
hacerse notar que la FL no depende del tipo espectral, aunque es claro que los distintos tipos

espectrales contribuyen a la construccion de la funcion G(M).

La magnitud absoluta M y la magnitud refativa m de una estrella estan relacionadas mediarte

la ecuacion conocida como AMidilo de Distancia y que se expresa de la siguiente forma:
=M + 5log(r) - § +a(r) (R}
donde a(r) representa la absorcion encontrada por la luz hasta una distancia .
El conocimiento de la FL esta relacionado con los siguientes problemas astronomicos:
o La estructura delallada de la Galaxia en nuestra inmediata vecindad solar.

¢ La evolucion de las estrellas a partir del gas interestelar.



La FL se deriva de conteos estelares y de un conjunto de hipatesis razonables las cuales
permiten resolver la famada Lewacion Generol de la Estadistica Farekar que es mostradn a

continuacion:
Am, 8) = J. DM, S)YDo (1Yo (1.2)

donde A(w,S) representa ef mimero de estrellus observadas hasta wia magnitd aparente m

prertenecientes a un tipo espectral S, en una determiniada direccion (1b), y en wn drea del cielo,

®(M.S) es la FL, la cual es el nimero de estrellas del tipo espectral S y de magnitud absohuta M
por parsec cubico en la vecindad solar, 2 (r)es la lamada funcién de densidad relativa y ella
proporie la escala de valores de la FL a diferentes distancias del Sol. En el modelo de nuestra
Galaxia propuesto en la presente tesis, se asume que D, (r) debe ser uniforme a través de la
Galaxia. La variable r representa la distancia heliocéntrica a las estrellas. Usualmente se asume

que la magnitud absohita de una estrella de tipo espectral S esta distribuida de una manera

goussiana alrededor de una magpitud absoluta Af, .

La siguiente ecuacion representa la probabilidad de encontrar en el espacio a una estrella de

tipo espectral S (de magnitud Af, ) con una magnitud A:

L)

! ?
Fyz e 7 1.3
o .

donde o ; representa la correspondiente dispersion para cada tipo espectral (ver Blaauw, 1963).

0



Cominmente en la literatura nos encontramos con la lamada Fuacidn General de Conreo

Estelar, la cual puede ser escrita de manera general como:

A(m):'z A(m.s):j Z (D, YD () ordr (1.4)

~

que es escrita de manera mds usual como:

-

A(m) = j DA D )ordr (1.5)

o
donde

DM) =3 D(M,S) (1.6)

O(M) es llamada la Fincion General de Luminosidad y D(r) es el nimero total de estrellas, por
unidad de volumen, de todos los tipos espectrales en la vecindad solar. Pero esta interpretacion es
estrictamente correcta solo si las proporciones relativas de las estrellas, por unidad de volumen,
de las diferentes clnses espectrales son iguales en cualquier lugar a lo largo de la linea de vision,
de tal forma que la FL (d(M)) determinada en la vecindad solar, sea valida a través de todo el

volumen de integracion.

La ecuncion (1.5) es la integral de FL, y puede ser invertida usando los conteos de estrellas y

alguno de los siguientes métodos:
o Elmétodo de las paralajes medias.

¢ Elmétodo de lns paralajes trigonoinétricas.



o Elmétodo de las paralajes espectroscopicas.

o Elmétodo de la magnitud absoluta media.

Tabla | Funcion de Luminosidad Adoptada para Ins Magnitudes

Visual y Fotogrificn (Vecindad Solur)

M

log D(M,) | log (M) M log B(M,) | log B(M )
Ei) 2.0 o 160 7.66 747
-5 297 e +7 748 1.55
- 3.00 1.65 +8 7.58 765
-3 4.10 4.27 +) 172 172
-2 4.80 4.83 +10 7.88 7.80
-1 5.54 5.36 +11 7.‘)7 7.88
H) 6.16 588 +12 300 795
+1 6.60 6.35 +13 805 7.98
+2 6.83 6.70 +14 8.05 800
+3 707 700 +15 8.02 796
+4 125 121 +16 7.96 7.9
+5 1.56 1.36 —— - —
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Para una discusion  detallada de dstos métodos, se recomienda ver iiok (1937), Trumpler
y Weaver (1953), McCuskey (1966), van Rhijn (1965) y Mihalas y Binney (1981). La FL
fotografica (log (M . ))y la visual (flog d(M,.) ) se encuentran et la Tabla |y sus respectivas
g w))Y 2

grificas se encuentran en la Figura I (tomadas de McCuskey, 1966).

1.2 Modelos de Distribucion de Estrellas en
la Galaxia.

En la seccion anterior se ha discutido y aproximado ¢l método a seguir para encontrar la
distiibucion de estrellas en la Galaxia, pero no se ha presentado usia forma especifica para ello, y
se ha propuesto el obtener una vision general de nuestro sisiema, invirtiendo la ecuacion

fundamental de la estadistica estelar y usando fos conteos estelares.

Un acercamiento diferente ha etnergido recientemente y ha sido justificado en numerosos
estudios hechos sobre galaxias extemas (Freeman, 1970; van der Kruit y Searle, 1981ab,
1982a,b). En este acercamiento, se propone un determinado modelo para fa distribucion estelar.
El modelo depende en general de una serie de parametros libres, los cuales pueden ser ajustados

por comparacién entre las predicciones del modelo y las observaciones de conteos estelares.

1.2.1 Modelo de Bahcall y Soneira.

En 1980, Balicall y Soneira publicaron un modelo de la Galaxia cuyo objetivo era el de

calcular los conteos estelares esperados, como una funcion de la magnitud de las estrellas en la

10



direccion de observacion {en términos de la latitud v la longitud galacticas). Este modelo es muy
diferente de los modelos presentados por Schimidt (1950) y lnnanen (1973), de de Vaucouleurs
y Pence (1978) y Ostriker y Caldwell (1979), en fos cuales se dirigen a obtener una distribucion

global de la materia o la luminosidad de nuestra Galaxia.

El modelo de Bahcall y Soneira fité motivado por observaciones galicticas y extragalicticas,

ellos representan a la Galaxia compuesta por un disco, cuya densidad decae exponenciainiente,

mds un esteroide de de Vaucouleurs, cuya densidad depende de » 4 (de Vaucouleurs. 1959). La
FL y la escala del disco fueron tomadas de las observaciones en la vecindad sofar. Ellos
encontraron que, sobre ¢l rango de magnitudes absolutas +4 < M < +12., la FL del esferoide
tiene la misima forma que fa FL del disco. Encontraron para la vecindad sofar un valor de 1/800
para ¢ cociente entre fa densidad de estrellas del bulbo y la densidad de estrellas del disco.
También supusieron que la FL y la escala son independientes de la distancia del centro galactico.
El esferoide lo consideran enteramente formado por estrelias de alta velocidad, y por
consiguiente, constitiido principalmente por estrellas de Poblacion 11. El modelo incluye una

tercera componente asociada con el Halo galactico.

Ny

La densidad de estrellas en el disco es representada con fa siguiente ecuacion:

p.(r, M) = ¢ IS0 (1.7

;’ 2 a-Ry i

donde p, (r, M) esla densidad de estrellas con magnitud absolutaAf a una distancia r del centro

galdctico, y a una altura Z sobre el plano. H(M) representa las diferentes escalas sobre el plano,

11



para estrellas con magnitud absoluta A, v representa la distancia radial desde el centro galdctico

medida sobre el plano, y /i esla longitud radial earacteristica para el disco.

. e 0 i N
Para el esteroide utilizan la conocida ley de + * propuesta par de Vaucouleurs, que se

representa de la signiente manera:

!

[1O) 5500 8) .
!o;( T 0,)) 33307 (0) ! (L8)

i4

donde I es el brillo superficial prayectado, € es la distancia angular desde el centro y 8, esel
radio angular donde esta encerrada a mitad de la luminosidad. La densidad espacial de estrellas

que resulta de la ecuacion (1.8) fue encontrada por Poveda (1960). Young (1976) da la siguiente

expansion asintOtica para esta densidad, fa cual es adecuada para ( %) 202

"

py= (et (1.9)

donde C es la constante de normalizacion, b = 7669 y 1, es la distancia lincal que proyecta un
objeto con un dngulo 8,. En los articulos de de Vaucouleurs (1977), y de Vaucouleurs y Buta

{1978) se encuentra que r, ~ R, /3 donde R, es la distancia del Sol al centro galictico.

12



Bahcall y Soneira usan la siguiente expresion analitica para la FL

" lomu.\t“a

q)(l\’l) = 1\’5 <M< +15

1+ lO-\lh/i)ﬁ'(,\l My a

QM) =P(15)  para 15 M S M, (1.10)
Q(m)=0 para M<M, o M<M,
con n,=403%10" M =428 M, =-0 M, =+19
a=074 f=004 %s:“o .

Ellos supusieron una variacion tipo exponencial para la densidad del material absorbeunte en la
diveccion Z pero con una altura caracteristica de H=100 pe. No se considera variaciones de la

densidad en la direccion radial. La absorcion esta dada de la siguiente manera:
Alr) = 4,(90%)ese !)(I -e“?i) (1.11)

donde 4,,(90°) = 0.15 mag en el visual {de Vaucouleurs,de Vaucouleuss y Corwin, 1976).

Integrando [a ecuacion fundamental de la estadistica estelar, y siguiendo los elementos que
se han descrito para el disco, el bulbo, ef esferoide, la FL y la absorcion, fiieron capaces de
producir densidades superficiales de estrellas en cualquier direccion de [a Galaxia, las cuales
compararon con los conteos abservacionales. El modelo resultd ser consistente con los

conteos estelares establecidos para latitudes gaticticas sobre b-20°

13



Este modelo ha sido usado para predecir la densidad estefar hasta magnitudes muy debiles

(enByen V). Hasta m, = 28 se predice que la densidad estelar en los polos galicticos debe

ser ~10* estrellas por grado cuadrado

1.2.2 Otros Modelos Galacticos.

Modelo de Elias,

Elias (1978a,b,c) realizo varios estudios sobre diversas nubes oscuras en nuestra
galaxia. Fué capaz de determinar si los objetos que observaba pertenecian a un primer plano,
al fondo o estaban embebidos en ellas. En base a ello, desarrollo un modelo para la
distribucion estelar de la Galaxia en el IR (Infrarrojo). La aproximacion tomada por este
modelo es muy similar a la del modelo de Ruelas (1991) (del cual se hablara mas adelante),
excepto por ¢f hecho de que no permite una variacion de la densidad del material absorbente

con respecto a la distancia radial a lo largo del plano galactico.
Modelo de Jones.

Jones et al. (1982), presenta un modelo simple con decaimiento exponencial para el disco
y la materia oscura en nuestra galaxia. Ellos se proponen predecir la Funcion de Cuentas
Acumuladas (FCA) para las estrellas, a lo largo de cualquier linea de vision (1,4} y cualquier
longitud en el IR hasta una magnitud aparente limite. Calibran los parametros de su modelo
con los conteos estelares existentes en la literatura. Este modelo representa solamente al
disco galactico. Posteriores alteraciones, extensiones y adiciones (esteroide y anillo) fueron

introducida por Ruelas (1991a.b). .

i4



Modelo de Kawara.

Kawara er al. (1982), presentan conteos para areas seleccionadas en el plano galactico
con longitudes entre / = 349 y / = 45, Se presenta un modelo nuty simple para el ptano
galactico, es decir, ¢l disco galictico se represento como un disco exponencial. La absorcion
interestelar es modelada como una funcion lineal de la distancia radial al centro, sobre el

plano gatdctico.
Modelo de Eaton,

Eaton ef al. (1982), presentan conteos estefares en el IR son para diterentes regiones del

plano galdctico. Ellos hacen estas observaciones para proponer un modelo en el cual:

I. El disco decae exponencialinente con respecto a lu distancia radial sobre el plano

galictico, pero no hay variacion de la densidad en la direccion perpendicular.

o

. La componente esteroidal decae con respecto a la distancia galactocéntrica, bajo la

siguiente ley de potencias (ver Bailey (1980)): p, =50x10°r" (1.12)

3. Es necesarin una tercera componente, un anillo que es considerado como un

ensanchamiento del disco.

La absorcion es considerada una funcion lineal de la distancia al centro galactico. Los

conteos observacionales que eltos obtienen parecen estar de acuerdo con los resultados de

sit modelo.



i
}
i
!
§
{
{
H
{
1
|
y -
t
i
i

i
j
1

Modelo de Gilmore y Reid.

Gilmore y Reid se comprometieron a hacer un estudio muy contpleto de la distribucion
estelar en nuestra galaxia. En Gilmore (1981) se presenta un modelo que predice los conteos
observados por ellos mismos. El nitmero de estrellas abservado por imtervalo de magnitud

en un dngulo solido o, sin considerar la absorcion, es:
dA(m) = axb(M)p(r)r*dr {(1,13)

donde p(r) es la variacion de la densidad espacial con respecto a la distancia al Sol,
normalizada a una unidad en ¢l Sof, y $(M) es {a FL estelar ( tomada de van Rhijn, 1965).
La relacion esperada entre el color-magnitud y el namero de estrellas es determinada por

integracton directa de la ecuacion (1.13) con una apropiada relacion entre ¢l color y la

magnitud absoluta.

Miller y Scalo (1979), adoptadan para el disco, una variacian perpendicular al plane, fa

cual es una relacion exponencial que cuenta con una sola escala para todas las estrellas con

M. 2 +5.

Para la componente esferoidal, la variacion en la densidad estelar es nuevamente una

funcidn de la distancia galactocéntrica, que adopta la forma de la ley de potencias dada por:

p(ry=er™” (L.14)

16



donde el valor de » debe ser determinado por medio de las observaciones. En éste articulo
no hay consideraciones hechas para una posible dependencia de la densidad con respecto a

la distancia galactocémrica, debido a que solo se consideraron conteas en el polo galictico

En un articulo posterior (Gilmore y Reid,1983).  proponen que la distribucion
perpendicular de esirellas es conveniente expresarla en términos de dos exponenciales: una
con una altura de escala de ~300 pc correspondicntes a un disco delgado al cual se refieren
cominmente como “disco viejo", y una segunda componente con una altura de escala de ~
1350 pc la cual es conocida como el “disco grueso”. En la vecindad solar, el disco grueso
contribuye con ~ 2% de la densidad estelar total. Es interesante observar que identifican

esta componente como una Poblacion [ intermedia de estrellas que s¢ encuentran también

en el esferoide galactico.
Modelo de Robin y Crézé.

Mas recientemente, Robin y Crézé (1986a) propusieron un modelo detallado  del
contenido estelar de la Galaxia, el cual utiliza un esquema de evolucion galactica para
derivar la distribucion de edades estelares presentes en la vecindad solar. Ellos relacionan las
metalicidades y las alturas de escala a las edades a través de argumentos cinemdticos. Su
aproximacion es similar a la de Bahcall y Soneira (1980) en el sentido de que ellos usan la
FL general, en lugar de la FL especifica para cada tipo espectral. Su modelo incluye una
gran cantidad de componentes: un disco joven, un disco vigjo, una Poblacion 11 intermedia y

una Poblacion 11 extrema. Diversas descripciones matemiticas fiteron utilizadas para esas

»

componentes, La ley de distribucion para el material absorbente fue asumida como la misma
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que la que corresponde al disco delgado de estrellas jovenes. Su modelo predice
correctamente Jos conteos estelares en magnitudes y colares pasa nueve campos (ver Robin

y Crézé, 1986b).
Modelo de Ruelas.

El modelo mds parecido al presentado en esta tesis, corresponde a Ruelas (1991a,b) ¢l
cual sigue los mismos lineamientos utilizados por Bahcall y Soneira (1980). El modelo
considera tres componentes estelares y una componente correspondiente al material

absorbente del plano galactico. .
Las caracteristicas de Jas componentes son las siguientes:

1. La densidad estelar en el plano decae de una manera exponencial con la distancia radiat al

centro y con la distancia perpendicular al plano.
2. La capa absorbente presenta la misma dependencia de las distancias.

3. La densidad de estrellas del bulbo puede ser representada de una manera apropiada por
medio de una familia de esferoides oblatos con una razon de su eje mayor al menor de

ba~0.75.

4. Un anillo denso, localizado a uma distancia R = R, sen 25" del centro, también es

utilizado. Los efectos de esta componente se observan solamente en direcciones en la
vecindad de [ ~ 25 y [/ ~ 340. Se considera que el anillo ¢s solamente un

engrosamiento del disco, de tal forma que donde of anillo estd presente, la contribucion
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del disco se toma como constante ¢ igual en valor a aquella que existia en el punto

externo del anillo (con respecto al centro galactico).

El modelo se uso para predecir las observaciones del flujo integrado a una longitud de
onda de 2.4 pm en el intervalo de =70 </ <60 , de donde se determinaron los parimetros
libres de la descripcion matematica que el modelo necesitaba. El modelo tiene éxito al
predecir algunos conteos estelares del IR en varias direcciones galicticas obtenidas de la
literatura. En Ruelas (1991a,b) se dan tablas con las posiciones y magnitudes de todas las

fuentes encontradas en las 29 regiones observadas por el autor.

1.3 Observaciones de Conteos Estelares y

Medida del Flujo.

1.3.1 Observaciones de Conteos Estelares.

En la seccion anterior se discutieron una serie de modelos, [os cuales han tratado de
reproducir y explicar, en orden de complejidad, los conteos estelares observados. En el
modelo de Bahcall y Soneira (1980) se usan como fuente central de datos los contcos
estelares de Seares (1925), el cual es ¢l mis completo conjunto de observaciones sobre
densidad de estrellas, reducidos y calibrados en un solo sistema estindar. Ellos estin
basados, primordialmente, sobre conteos de ~10° estrellas con magnitudes medidas del

Mount Wiltson Catalogue of Selected Areas. Otros conteos estelares, derivados de estudios



extragalictico también son usados, como es el caso de Kron (1978) (~ 10’ estrellas), Tyson

y Carvis (1979) (~10*estrellas) y Paternos ¢t al. (1979) (~10°* estrellas).

Kawara er al. (1982), obtienen conteos estelares en el IR examinando 17 dreas
seleccionadas a lo largo del plano galdctico entre / =349 y / = 45. Ellos observan que la
dependencia de la longitud y la latitud para la distribucion de las fuentes, es similar a la
distribucion de brillo superficial observada a 2.4 . Sus resultados parecen apoyar la idea
de que la fuminosidad en el IR es proporcionada por estrellas gigantes M o supergigantes en
una region de aproximadamente 5 Kpc desde el centro. Las gigantes luminosas estan

también presentes en la parte central del bulbo galictico.

Eaton, Adams y Giles (1984) obtubieron conteos estelares, en el IR para el liltro K, en el
plano de la galaxia en un rango de /= 0 hasta / = 60. Ellos propusieron un modelo con tres
componentes , y se dieron cuenta de que en /= 0 la contribucion del bulbo era la que

dominaba los conteos estelares.

1.3.2 Observaciones del Flujo Luminoso.

Ito, Matsumnoto y Uyama (1976) obtuvieron observaciones del brillo integrado de la Via
Lictea para 2.4 pm en la region comprendida entre 5| <20 y 23</<75. Como se
esperaba, el brillo superficial se increinentaba conforme la fongitud galictica se acercaba a

cero. La forma y la extension de los perfiles en la direccion perpendicular eran bastante

similares a uno y otro lado de b = 0, lo que es una prueba de la simetria de nuestro sistema.
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Hayakawa ef al. (1977) wiliza los flujos observados en 2.4 pm para construir un modelo

de la distribucion de las fuentes IR. Este modelo esta constituido por dos componentes :
I. Un esleroide que se extiende hasta una distancia 4 Kpe.

2. Una componente anular con maximos en los 5 y los 7.4 Kpe.

Hayakawa et al. (1981), presentan mejores observaciones en 2.4 gm y en 3.4 um, en
un intervalo de -70</ <50 en el plano galdctico. El maximo del brillo superficial esta
desviado del ecuador galdctico de fa misma manera que para otros objetos de Poblacion 1.
Puesto que se ha observado que la absorcion es muy pequeda en las afueras del plano, ellos
concluyen diciendo que son las fuentes IR las responsables del flujo en 2.4 um , y que estan
fuertemente concentradas en las afueras del plano, con una alwra de escala de
aproximadamente 50 pe. En la direccion de / = 340 y /= 25 hay dos abultamientos los

cuales han sido identificados como un anillo molecular asociado al plano galictico.

Hofman, Lemke y Thum (1977) obtienen la fotomelria superficial absoluta de Ja region
central de Ja Via Lactea , y descubren una fuente de radiacion muy extendida alrededor del

centro galictico; esta emision es probablemente producida por estrells de tipos tardios.

Diversos estudios en el Jejano IR se han hechio en las afueras del plano. Boissé et al.
(1981) obtuvicron observaciones desde / = 0 hasta / = 85, en dos bandas de longitudes de
onda (de 71 a 95 um yde 114 a 196 um ). Ellos mostraron que la emision por unidad de

volumen y la emision por unidad de masa de la materia interestelar se incrementan hacia el
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interior de la orbita del Sol (en direccion al centro galactico). Al final, concliyen que el
porcentaje de formacion estelar por unidad de masa de gas interestelar es grande en el
interior de la galaxia, pero es deficiente la formacion de estrellas de tipo O en comparacion
con la vecindad solar, lo cual es probablemente causado por una variacion en la Funcion

.

Inicial de Masa (FIM) a lo largo del radio galactico.

Observaciones del lejano IR (A ~ 100 y A ~ 200 um) en el plano galactico fueron
obtenidas por Maihara, Oda y Okuda (1979) y Maihara ¢ al. (1981) con ¢l propésito de
obtener informacion sobre la distribucion de los granos de polvo en el interior de la galaxia.
Ellos concluyen que el polvo que se encuentra en la region comprendida dentro de los 300
pe centrales es responsable de mas de la tercera parte de la absorcion total que existe entre

¢l Sol y el centro galdctico.

1.4 Enfoque del Problema.

.

Un modelo adecuado de la distribucion de estrellas en nuestra galaxia es muy til para
estudiar la estructura y evolucion de la misma como un todo o en cada una de sus partes.

Ut modelo exitoso podria aclarar una gran cantidad de problemas, que podemos resuniir de

la siguiente manera;

e , Como es que las poblaciones de los tipos espectrales estan distribuidos en la

galaxia, y como estan distribuidas en las diferentes componentes galacticas ?

o ; Existe alguna diferencia entre las poblaciones de los tipos espectrales

encontrados en el disco y sus correspondientes contrapartes en ¢f bulbo ?
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o, Es posible derivar y explicar las observaciones del flujo integrado en el IR, a
partir de un modelo en el que solo se considera la distribucion de las estrellas

individuales ?

¢ Es posible hacer que poblaciones estelares con diferentes caracteristicas fisicas
como lo son la masa, la temperatura, la edad, la metalicidad y la cinemnitica
compartan regiones comunes en ¢l espacio, o es posible decir que las poblaciones

estelares con caracteristicas comunes son por naturaleza “territoriales” ?

o ; Puede este tipo de modelos ayudar a calcular el color integrado correcto que

presentan las galaxias externas ?

Las caracteristicas de las estrellas de tipo espectral tardio en la parte central de la
Galaxia no han sido completamente establecidas, a tal grado de reconocer diferencias ylo

similitudes con las correspondientes estrellas de tipos tardios locales.

Diferencias entre estrellas del mismo tipo espectral que ocupan distintas regiones en el
espacio, pueden deberse, en gran parte, a la evolucién historica de la Galaxia y al problema

de la formacion galictica y su correspondiente enriquecimiento quimico.

Estudios de este tipo presentan grandes dificultades y no son posibles de resolver

directamnente bajo el enfoque de la presente tesis.

La base de datos con la cual se cuenta, consiste de 29 areas seleccionadas a lo largo del
plano galictico, para las cuales los conteos estelares estan en funcion de la magnitud
aparente en el filtro K. Se pretende calcular los conteos estelares, mediante el modelo

tedrico que se propone en el capitulo 2 de la presente tesis, para el cual se desarrollé un
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programa en Fortran 77 que es capaz de presentar resultados en 10 filtros ademas del tiltro

K, que es tomado como un caso particular para probar la validez del modelo.
Los capitulos posteriores consisten en fo siguiente:

En ¢l capitulo 2 se propone el modelo de distribucion estefar, para cada una de las
componentes consideradas, Se muestra el conjunto de parametro libres de los cuales
dependen las distribuciones. Se presenta también un par de campos tipicos: el centro
galactico (/= 0, b = 0 ) y uno de los polos galacticos ( & = 90 ). Para dichos campos no se
cuenta con datos observacionales en el filtro K, sin embargo, se ponen de ejemplo para
explicar la manera en que serdn presentados los datos que proporciona el programa

desarrollado y que el modelo predice.

El capitulo 3 muestra la forma en que fueron ajustados los pardmetros libres, y se dan las
razones que llevan a tales ajustes, asi como los resultados que se obtienen comparados con

los datos observacionales de 29 campos estudiados, y sus correspondientes implicaciones.

Elapéndice A contiene las tablas correspondientes a las figuras que se muestran en el
capitulo 3, mientras que el apéndice B contiene la explicacion del programa desarrollado para

los fines de la presente tesis, en el lenguaje de programacion Fortran, asi como también el

listado del mismo.
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Capitulo 2

Modelo Gaussiano de Distribucion de

Estrellas en la Galaxia.

2.1 Fundamentos Tedricos del Modelo.

Un modelo para la distribucion de estrellas en nuestra galaxia deberd contemplar los
elementos que se han mencionado en el capitulo anterior: un disco cuyo brillo decaiga
graduahnente tanto en la direccion radial como en la perpendicular al plano, deberd contar
también con una componente esferoidal que simule al bulbo de la Galaxia; aunado a estas
dos componentes, debera introducir una componente que corresponda al material
absorbente, ya que éste causa la absorcion de la radiacion, disminuyendo la intensidad
luminosa observada en la Tierra. El modelo debera de ser capaz de predecir el flujo luminoso
o intensidad luminosa , que deberia ser observada en una direccion especifica de la Galaxia y
también debera permitir obtener el nimero de estrellas por unidaa de area (densidad
superficial), en una direccion determinada del cielo. Un modelo capaz de predecir estas
cantidades, puede usarse en forma exitosa en el estudio de observaciones de intensidad

integrada de nuestra Galaxia, al igual que en estudios de conteos estelares.



2.1.1 Magnitudes y Md6dulo de Distancia.

La magnitud aparente de una estrella, es una cantidad que estd relacionada con la
cantidad de energia que se recibe de ella, por unidad de tiempo y por unidad de area (tlujo),

sobre la superficie de la Tierra.
Una magnitud aparente se define mediante la siguiente expresion :
m=-23lgl+C (2.1)

donde m representa la magnitud aparente, log [~ es el logaritmo decimal del flujo y C es una
constante arbitraria que sirve para ajustar ¢l cero en la escala de magnitudes, de tal manera
que las estrellas que se ven mas brillantes en el cielo a simple vista les corresponda la
magnitud 1. La magnitud . aparente depende de la longitud de onda a la cual estamos

observando a la estrella.

La magnitud absoluta de una estrella, es una cantidad que estd relacionada directamente
con su brillo intrinseco, es decir, nos ayuda a comparar el brillo de dos estrellas, aunque

éstas se encuentren a diferente distancia de nosotros.

La magnitud absoluta, se define como la magnitud aparente que tendria la estrella, si
estuviera localizada a una distancia de 10 pc de nosotros ( | pc = 3.26 afios luz). En cierta
forma, la escala de magnitudes absolutas nos diria como se veria el universo si todos los

objetos celestes estuvieran colocados a esa distancia de nosotros.
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La relacion entre 1a magnitud aparente, la magnitud absoluta y la distancia a una estrella

es la siguiente:
m-M=3log8§-J5 (2.2)

donde A es la magnitud absoluta de fa estrella y 5 os la distancia a la cual se encuentra del

observador. La relacion es valida si § es medido en parsecs.

2.1.2 Sistemas Fotométricos e Indices de Color.

Cuando se mide el flujo de una estrella, éste no se puede medir en todas las longitudes de
onda emitidas por ella, debido a que los instrumentos con los que contamos no son capaces
de detectar toda la gama de radiaciones electromagnéticas y porque la atmasfera terrestre
no permite que algunas de estas radiaciones lieguen a la superticie. Se ha definido una serie
de regiones espectrales, las cuales se aislan mediante el uso de filtros, que nos permiten
recibir el flujo emitido por la estrella en un intervalo de longitud de onda determinado.

Mediremos solamente las intensidades respectivas de las distintas regiones del espectro

estelar en las cuales los filtros funcionan,

Estas regiones espectrales, junto con el telescopio y el instrumental que se necesite para
realizar las mediciones, aunados a una serie de técnicas de observacion y a un conjunto de
estrellas de referencia (estandar), determinan lo que se conace en astronomia como un
sistema fotométrico. Existen multiples sistemas fotométricos,de cllos se tomara el mas

utilizado, definido por el astronomo americano Harold Johnson, el cual consta de una serie

27



de filtros de banda ancha. El nombre de los filtros, su longitud de onda efectiva y su ancho

de banda se ilustran en la Tabla 1.

TABLA N

FILTROS DE SISTEMA FOTOMETRICO DE JOIINSON

Filtro Longitud de onda cfectiva Ancho de Banda
U 3650 A . 700 A
B J400A 1000 A
\Y 5500 A 900 A
R 7000 A 200 A
I 8800 A 2400 A
] 12500 A 3800 A
H 16500 A 3500 A
K 22000 A 4800 A
L 34000 A + 7000 A
M 50000 A 12000 A
N 104000 A 57000 A

El Angtrom (A) es una unidad de longitud de onda igual a x10™" metros.
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Al flujo de radiacion medido a través de cada uno de estos filtros, se le puede asociar

una magnitud, usando [a ecuacion (2.1), es decir:
m, =-25logl, +C, 2.3)
en particular, para los filiros By V se tiene:
B=-25logl, +(, I"==25logl,. + (. (2.4)

Se define un indice de color como la diferencia entre dos magnitudes aparentes a
diferentes longitudes de onda para la misma esteella; por lo que B-1" es reconocido como un

indice de color. Usando las ecuaciones (2.4), vemos que:

B-l"= —245I0g§;”—+(‘,,, (2.5)

donde Cp, =C, -C, .

.

A partir de la ecuacion (2.5), es claro que un indice de color nos proporciona
informacion sobre fa intensidad relativa del flujo recibido de una misma estrella, en dos

longitudes de onda diferentes.
2.1.3 Tipos Espectrales y Clases de Luminosidad.

Se ha observado que en la Galaxia existen diferentes tipos de estrellas, que se
manifiestan como estrellas de distintos colores que abarcan toda la gama del espectro desde
el azul hasta e rojo. Los estudios espectroscopicos, muestran que los colores observados en

fas estrellas son el resultado de que se encuentran a distintas temperaturas superficiales.
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Las estrellas con mayor temperatura superficial son azules, y contorme disminuye su
temperatura superticial tienden a tomar el color rojo. Otros estudios, muestran que el
diametro de las estrellas de una misma temperatura puede variar, desde las muy grandes y

brillantes, hasta las muy pequefias y poco liminosas.

Basiandose en estas dos caracteristicas (temperatura superficial y brillo), se desarrollo un

sisterna de clasificacion de estrellas, el cual las subdivide en npos espectrales y clases de

luminosidad.

Los tipos espectrales son los siguientes y describen una secuencia decreciente de¢

temperatura:
OB AFGRKM

Cada tipo espectral se divide a su vez en 10 subtipos que van de 0 al 9, también en orden

decreciente de temperatura. Se dice que las estrellas mas tempranas son las del tipo O y las

mas tardias las de tipo M.

Las clases de luminosidad describen una secuencia decreciente de brillo, y son las

siguientes:
e la-0 Supergigantes Extremas.
o In Supergigantes Luminosas.
o lab Supergigantes Moderadas.
o Ib Supergigantes menos Luminosas.
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o |l Gigantes Brillantes

o Il Gigantes Normales
o IV Subgigantes.

oV Enanas.

o VI Subenanas.

2.1.4 Absorcion.

Se ha observado que en el medio interestelar existe polvo que absorbe la luz proveniente
de las estrellas. La absorcion en diferentes direcciones de la Galaxia es distinta, ya que la
distribucion del polvo también es diterente en distintas direcciones. La absorcion debida al
polvo interestelar reduce la cantidad de energia que recibimos en la Tierra proveniente de
una estrella especifica, lo que se manifiesta como un incremento en el valor de la magnitud
aparente de la estrella, Los efectos de la absorcion afectan al modulo de distancia, por lo que

matematicamente deben considerarse mediante el uso de la siguiente ecuacion:
m-M=3log8-5-+a(s) (2.6)

donde afSjes la absorcion, en magnitudes, que sufre una estrella que se encuentra a una
distancia S del Sol. La absorcion que sutre la luz de una estrella al cruzar el medio
interestelar, es diferente para cada longitud de onda, de tal manera que la ecuacion (2.6) es

en general, y en particular se puede escribir como:

mn, - A’Il = 5103“‘” 5 4.(]‘_»(‘\') (2‘7)
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2.1.5 Funcion de Luminosidad ( FL ).

La Funcion de Lummosidad nos da el nimero de estrellas de un tipo espectral y de una

clase de luminosidad, especificos por unidad de volumen.

La determinacion de la FL es uno de los problemas mds importantes y dificiles en la
astronomia puesto que existen los problemas de sesgo e incompletez en las muestras

estelares que se han obtenido de la vecindad solar.

La FL. que se utilizard en los cilculos presentados en este trabajo, es mostrada en la
Tabla HI. La columna | presenta los Tipos espectrales con su correspondiente clase de
luminosidad, donde el guion indica el intervalo de tipo espectral en el que son vilidos los
valores; la colitmna 2 muestra la densidad de estrellas por Kpc cibico; las columnas 3 y 4
contienen la altura y la distancia radial caracteristicas para la componente del disco
galictico; las columnas § y 6 muestran lo correspondiente para el material absorbente; la
columna 7 corresponde a la distancia caracteristica de las estrellts del bulbo galactico; y de
la columna 8 a la 19 se encuentran las magnitudes absolutas que corr;s;)oxtden a cada tipo
espectral (con clase de luminosidad), en los diferentes filtros ¢ indices de color. Los datos
correspondientes a las columnas 1,2,3,5,8-19, fueron tomados de Ruelas (1991a) dad‘a la
correspondencia entre el presente modelo y el propuesto por Ruelas para el comportamiento

en la direccion perpendicular al plano galdctico, mientras que las columnas 4,5 y 7

corresponden a los parametros libres que son ajustados en la presente tesis (ver capitulo 3).
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2.1.6 Longitud y Latitud Galacticas.

.

Para medir la posicion de las estrellas en fa boveda celeste, se debe hacer uso de un
sistema de coordenadas. En astronomia existen varios sistemas, de los cuales, en la presente
tesis, s()lq se utilizard el denominado Sistema Galdctico. En este sistema se denota la
posicion de un objeto con respecto al centro y al plano de la Galaxia y con el origen de
coordenadas en el Sol. La distancia angular de un objeto, a partir de la linea que une al sol
con el centro de la Galaxia y en el sentido contrario a las manecillas del reloj (como se
muestra en la figura 11, es llamada longitud galictica y se denota con la letra /. La distancia
angular del mismo objeto, medida desde plano hacia arriba o abajo del mismo, es llamada

latimd galdctica y se denota con la letra b (notar que la estrella se encucntra por encima del

plano).

 Figura 1

En el sistema galactico, el centro de la Galaxia se encuentra en las coordenadas
(/=0°b=0°) mientras que los llamados polos galdcticos se encuentran localizados en
(b=190°)( / no puede definirse en ellos). Para determinar la posicion de un objeto

v

necesitaremos también la distancia del Sol al objeto, que se denota con la letra S
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2.2 Descripcion del Modelo

2.2.1 Componentes Galacticas.

El modelo propuesto en la presente tesis, describe a la galaxia en términos de tres

componentes principales:
¢ Un disco delgado de estrellas que corresponde al plano galdctico.
¢ Una componente esferoidal que simule al bulbo galactico.

o Una capa de material absorbente con comportamiento similar a la del disco

delgado.

Es muy importante sefalar aqui, que el modelo que se construird, sera un modelo
puramente descriptivo de las caracteristicas observacionales de nuestra galaxia, el cual se
apoya en las observaciones de otras galaxias, en las cuales se reconoce con gran claridad las
tres componentes mencionadas. El modelo considera solo estas tres componentes puesto
que su finalidad es la de describir al sistema de la manera mas simple, con lo cual no se

consideran componentes de menor escala.

La presente tesis no pretende dar argumentos astrofisicos sobre el posible origen y

evolucion de cada uno de las componentes consideradas en la descripcion.

El modelo se encarga de calcular el nimera de eswellas que se encuentran en una

direccion (L,b) fija, hasta una magnitud aparente m, por grado cuadrado en la boveda
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celeste; todo ello en cada uno de los filtros e indices de color que se encuentran

mencionados en la Tabla (1.

2.2.2 Disco Galdctico.

En este modelo, el disco galactico se representa mediante un disco delgado de estrellas,
cuya densidad decrece radialmente y de manera gaussiana conforme nos alejamos del centro
galictico (siempre sobre ¢l plano del disco), y decrece de manera exponencial conforine nos
alejamos en direccion perpendicular al mismo. Claramente se observa que se estd

suponieitdo una simetria cilindrica para el sistema.
Para calcular la densidad estelar en cualquier punto de la Galaxia, se propone la siguiente
expresion;

H
“r

Po(r2) = ppe (@) o (2.8)

pp(r,2) corresponde a la densidad del disco en un punto con coordenadas (1,2), p,:(2) es

la densidad de estrellas en un e¢je perpendicular al plano de la Galaxia y que pasa por su

centro, y por lo tanto, depende de la altura a la cual nos encontremos del disco, &,

corresponde a fa distancia radial caracteristica de las estrellas del disco y estd medida en

Kpe.
Siaplicamos la ecuacion (2.8) para la posicion del Sol, tenemos que:

Po(Rs2) = pogl2) = ppe (1) (2.9)
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donde ¢l subindice § indica que correspande a la posicion del Sol, con lo que se obtiene

R

que Ppe(2) = p!)s(:)t’i;"i (2.10)
By
y por lo tanto pp(r.2)= pps(e)e ™ (2.11)
4
pero Pps(2)= Ppst o (2.12)

donde R, es la distancia del Sol al centro galactico y Z,, ©s ta distancia perpendicular

caracteristica para las estrellas del disco.

Con todo esto, la expresion general pard la densidad de estrellas en un punto de fa

Galaxia queda representada por la siguiente ccuacion:

Rg' -*

Polr2) = ppse o gt . (2.13)

para hacer observaciones desde el Sol, necesitamos hacer la transformacion de

coordenadas (,2) a (5./,b) tal y como se muestra en la Figura lI1:

Figura 11
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de donde se abtiene la siguiente transformacion.
Pt =R+ (Scos b) ~2RScos b cos | (2.14)

que es valida con excepcion de los polos galicticos, en donde existe una indefinicion en la

transformacion de coordenada. Dicho caso serd tratado posteriormente.

Con la ecuacion (2.14) podemos expresar la densidad de estrellas del disco en una
direccion (1,b) en términos de R, y las correspondientes alturas caracteristicas, con la

siguiente ecuacion:

IR.Sem b o

Pp(8.1,0) = ppee , (2.18)
Es la ecuacian (2.15) la que se utiliza en los cdleulos del modelo.

Conviene transformar esta ultima expresion en una gaussiana simple, de la siguiente

manera:

IR, Scos b cos 1-{Scos b)Y ‘20;-3-.3;13
Po(S.l,b) = ppee (2.16)
Tomando el cambio de variables
) Lsinb
K =cos b N =2R;caos b cos | -20} —— (2.17)
D *

-KS NS ’* .2
L T N N* s
Kyt WS ylap

PoS B =ppe 70 > p(Shb)=pye T (2.18)
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lo que se puede transformar en::

N

Po(8.0b) = oo N (2.19)
Desarrollando adecuadamente se llega a que:
aD = < (Rycos 1 - L21am by cos b (2.20)
2K Z»
o o
BD =& =2 (2.21
JK cos b )
A MRyt sen by
CD=e0 =g % 5o (2.22)
con lo cual tenemos que:
s-N
__2k _5-4D (2.23)
) BD
K
por lo cual la densidad tiene la siguiente expresion:
PpU) = ppsChe * (2.24)

Para calcular el nimero de estrellas por grado cuadrado que se deben observar en el

clelo, debemos integrar la ecuacion (2.24) sobre todo el volumen comprendido en el ingulo
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solido @ hasta la correspondiente distancia S, para elffo sabemos que la diferencial de

volumen se expresa de la siguiente manera.
dV =@ S7dS = (2 1180) w87 dS (2.25)

yeomo S=AD+BD*, el numero de estrellas por wrado cuadrada es:
e K .
No(U) = 5o posCD fe = (ab+ BD*UY BD U (2.26)

en donde @, es el angulo sdlido medido en radianes yw,. estd medido en grados

cuadrados, por lo que al escribir la ecuacion (2.26) sdlo sobrevive el factor de conversion.

El limite inferior de integracion corresponde a S =0, por lo tanto:

AD
USolD) = - 22 227

T , (2.27)

y haciendo COEFFD = (1 /180) p,,y *CD*BD (2.28)

se concluye que el nimero de estrellas por grado cuadrado en la direccion (,b)se puede

calcular mediante la ecuacion:

vous
N, (U) = COEFFD j e (4D +BD*U'Y BD*dU (2.29)

1 Solty

u?
donde ¢ * (AD+BD*U') es la funcion que se integra numéricamente mediante la

subrutinga QROMB (rutina de integraciin estandar, ver Press ef al. (1990)), del programa

desarrollado para la presente tesis (ver apéndice B). )
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2.2.3 Absorcion.

Para la componente que representa a la absorcidn, tenemos basicamente el mismo
tratamiento matemdtico que se ha expuesto en la seccion anterior. Lo que es importante
aclarar es que, la absorcion se mide en magnitudes por Kpe, de tal manera que la
componeite de absorcion no se caleula por unidad de volumen, se calcula por unidad de

longitud, de tal forma que se obtiene una expresion equivalente a la ecuacion (2.29), que nos

dice que:
Bl -z )
Ar,z) = Agemre gom (2.300)
Lot
A(U) = COEFFA [e *dUr (2.30h)
Usold
donde ahora
Ad=(Rscos | - T tan by/cos b (2.31)
T pix
a
BA = L& . 2.32
’ cos b (2.32)
1Mo f g b
CA=e® o ™ (2.33)
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oo (2.34)
A

S
donde ¢ ! es ahora la funcion que se integra numéricamente mediante la misma

subrutina QROMB que es utilizada para el disco galictico; en este caso tenemos  que
Gpn Y Opg Son las correspondientes escalas de altra radial y perpendicular al plano

caracteristicas de la componente de absorcion.

2.2.4 Bulbo Galactico.

Para la componente que representa al bulbo galictico, solo tenemos la distancia
galactocéntrica caracteristica, y basicamente ¢l mismo tratamiento matemético que se ha
expuesto en la seccion correspondiente al disco galactico, pero més simple. La densidad de

estrellas del bulbo, en el sistema galactico, queda representado de la siguiente manera:

l{{:

Pyl 2)= pyge (2.13)

MgScos b cos | - s*

P800 = pyee RL? (2.35)
vl
N, () =COLFFB Iu Y4B + BAXU' Y JU (2.36)
USollt
con
AB = Rgcos | cos b (2.37)
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BB=0, (2.38)

(B=e¢* % (2.39)

U = i (2.40)

Ut
donde e * (AB+BB*U')* es ahorala funcion que se integra con la subrutina QROBM

(ver la seccion del disco); en esle caso o, es la correspondiente escala de altura

caracteristica para las estrellas del bulbo.

2.2.5 Polos Galacticos.

El caso de los polos galdcticos (h=1909, no puede ser manejado bajo la misma
transformacion que el caso general, debido a que hay una indefinicion en la transformacion

de coordenadas; por otro lado, es un caso que puede ser abordado facilmente.

La densidad de estrellas que corresponden a la componente del disco decrece de manera
exponencial en dicha direccion, por lo cual, se puede integrar directamente la expresion que

corresponde al numero de estrellas por grado cuadrado, es decir:

2z

Po = Ppse (243)

y entonces se deduce que :

42



3

Nop(S)= —~(m/180) pfe (2,87 «22:8 +22))=22¢]  (2.49)

R B

Para el material absorbente tenemos la misma dependencia, por lo tanto:

App(8) = ~(r/180) a, *a e "™ ~1] (2.45)

Se debe tener en cuenta que el nimero de estrellas se caleula por unidad de volumen,
mientras que la absorcion se calcula por unidad de longitud, es por ello que las expresiones

no tienen la misma forma.

Para la componente del bulbo galactico, seguiremos teniendo una distribucion gaussiana
para la densidad de estrellas, por lo 1anto, se maneja de la misma manera que en el caso

general, donde la expresion para la densidad de estrelias se obtiene con la siguiente

ecuacion;
Y
Py(S.1.b) = pyee % (2.46)
y por tanto
VA
Ngp(U) = =(7 1180} pyye 7 *ay e T U dU" 2.47)

donde el limite inferior de la integral es cero ya que suponemos que el Sol se encuentra

aproxhimadamente a la mitad del espesor del disco.
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2.2.6 Determinacion de Magnitudes Aparentes y
Conteos.

Hasta ahora se ha hecho la descripcion del nimero de estrellas por grado cuadrado, que

se abtienen si se hace la integracion hasta una distancia § del Sol. Es el momento de

.

determinar la magnitud aparente a la cual se observardn las estreflas en cada uno de los 11

filtros utilizados.

Sabehos, de la ecuacion (2.7), la magnitud aparente observada para una longitud de
onda dada, siempre y cuando S se mida en parsecs. Por comodidad para el modelo, se utiliza
la misma ecuacion con la variante de que S se mide cn kiloparsecs, debido a que los
coeficientes de absorcion dependen de la distancia en kiloparsecs; de tal manera que la

ecuacion (2.7) se transforma de la siguiente manera:
m, = M, +5log$ +10+a,(S) (2.41)
que es la expresion que se utiliza para todos los filtros dentro del programa.
Es muy importante observar que:
a,(8) = 4,(5)*S (2.42)

donde A,(S) debemos calcularlo numéricamente, con ello sabemos la manera en que el

material absorbente afecta a la magnitud aparente de las estrellas conforme aumenta la
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distancia a la cual se encuentran (hay que recordar que esto es villido para una direccion (4,b)

fija).

Los parimetros de absorcion local que se utilizan en el modelo fueron calculados por

Jones y Hylan en 1980, y se muestran en Ja Tabla 1V.
Tabla IV

PARAMETROS DE ABSORCION LOCAL

FILTRO a(A) tmag/Kpe)

B 1.30

\ 1.00

J 0.33

t 0.16

K 10,08
2.4 um 0.06
B-v 0.30
V-K 0.96
J-H 0.10
HK ' 0.08
JK 018



Con los parametros anteriores se completa la tuncion A() y por tanto el modulo de
distancia. Todas las estrellas que estén a una determinada distancia S sutiirin la
correspondiente absorcion que va de acuerdo al material absorbente que se ha acumulado a

lo Inrgo de la linea de vision.

2.3 Resultados para Campos Tipicos.

.

Es conveniente en este momento, mostrar los resultados que presenta el programa
desarrollado en el presente trabajo, para entender la manera en que seran comparados caon
los datos observacionales. Los datos con los que se cuenta corresponden a conteos estelares
en ¢l filtro K, de tal forma que, del conjunto de datos que arroja el programa, solo se
ocupardn ( de momento) los correspondientes a dicho fiitro. Se sugiere, como campos

tipicos para ejemplificar, a los polos galacticos y al mismo centro gatactico.

2.3.1 Centro Galactico (1=0,b=0).

La tabla 2.1 muestra los resultados abtenidos para fas coordenadas del centro galactico.
El programa reporta un conjunto de datos de la siguiente manera: primero nos indica la
magnitud aparente observada en el filtro K, la contribucion de las estrellas correspondiente a
la componente del disco galactico, y la cantribucion debida al bulbo galictico, por iltimo
nos muestra el nimero total de estrellas acumuladas hasta dicha magnitud aparente y su

correspondiente logaritmo decimal. Los parmetros utilizados para estos dos casos

corresponden a los determinados en esta tesis (ver capitulo seccion 3.2).
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Esta tabla contempla el intervalo de magnitudes aparentes [6 5,13 0]. En general, y
como observaremos en el capitulo tres de la presente tesis, los intervalos propios a manejar
comprenderan magnitudes aparentes entre 6.5 y 13 queincluye a los datos abservacionales,

extrapolando en magnitudes mayores y menores a las de los datos.

Las colomnas 2, 3 y 5 son graficadas en [a figura 2.1. De esta manera se aprecia con
claridad la contribucian de cada una de las componentes, y por consiguiente, la prediccion

que propone el modelo.

Es interesante observar que en este caso, la componente del disco ¢s la que domina en la
direccion del centro galactico. Se ve claramente un aumento importante en la contribucion
que corresponde al bulbo dentro del intervalo de magnitudes comprendido entre 6.5 y 13

que debe corresponder a estrellas enanas de los tipos espectrales K y M que son muy

minerosos.
TABLA 2.1
I 1 R0 t e

MAGNITUD IN(YDISCO | N(*)BULBO N(*) ACUMULADAS : LOG N(*)ACUMULADAS

6,5 761E+01 517E+00 “2,07E+02 ,

7.0 1,34E+02 1,01E+01 | 35fEs02 2846

7.5 | 204E+02 | 2.32E+01 5,79E+02

8,0 i 330E+02 . 3.92E+01 9,47E+02

8,5 | 4,79E+02 | 6,75E+01 1,49E+03

9.0 706E+02 | 9B5E+01 | 2.89E+03

9,5 1,26E+03 1556402 | 3,82E+03

10,0 1,88E+03 | 2,32E+02 5.93E+03

10,6 J27E+03 | 4,21E+02 9,63E+03

11,0 552E+03 | 6,00E+02 1,57E+04

11,5 B57E+03 | 7,58E+02 2,51E+04

12,0 1,49E+04 1,10E+03 | 4,10E+04

125 | 242E+04 1.52E+03 | BBBE+04 4

130 | 3.09E+04 . 2,77E+03 . 1,10E+05
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La columna de magnitud corresponde a la magnitud aparente m que se mide en el filtro K

mientras que N(*) representa el mimero de estrellas por grado cuadrado.

El numero de estrellas del disco y del hulbo que se muestran e la tabla corresponden a
N(*) calculados en el intervalo de magnitud aparente {m,m-0.5]; a su vez, N(*) acumulado
representa al mimero total de estrellas que se han acumulado hasta la magnitud aparente my;
la columna correspondiente a N(*) acumuladas se obtiene de la suma, del valor acumulado
anteriormente y las contribuciones def disco y det bulbo que se encuentran en las columnas 3
y 4, ademas de que el primer valor que se muestra en la tabla, corresponde a todo lo
acumulado hasta esa magnitud. El log N(*) es el logaritmo decimal que se obtiene para el

correspondiente nimero de estrellas acumuladas
2.3.2 Polos Galacticos (b=190°)

La figura 2.2 corresponde a los resultados contenidos en la tabla 2.2. Se toma et intervalo de
magnitudes apareintes entre 5y 12.5 donde ya se observa con claridad que fa curva decae a
magnitudes mayores, cono resultado de que ya no tenemos estrellas que contribuyan a la
funcion de cuentas acumuladas, La componente del bulbo influye tan poco que su
contribucion no es apreciable ya en dicha figura. por su parte, la contribucion del disco
aumenta, pero presenta maximos locales muy notorios en las magnitudes aparentes 5.5y 7
que pueden deberse a la contribucion de las pocas estrellas gigantes brillantes y gigantes

normales, como es de esperarse ya que existe poca absorcion en dicha direccion.
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_TABLA22

MAGNITUD [N(IDISCO  N("JBULBG  N(*) ACUMULADAS  LOG N(*JACUMULADAS
50 TT8BEX0T | We0EG: T amEEG T T ame T

55 1 291E+01 | 450E-01 . 7.1BE+01

60 | S24E¥01 | 163E+00 126E+02 0.3
6.5 | 7TOIE+01 | 517E+00 | 2,07E+02

7O U 13aEs02 | 1.01E+01 ISIER02

75 [ T204E%02 | 232Ex01 | 579E%02

80 | 330E+02 | 3.92E+01 | 9.47E+02 .

85 | 4T9E02 | 6.75E+01 IEE

90 7 786E+02 965EY01 © 289E+03
95 | 1.28E+03 ' 185E+02 | 3B2E+03
100 7 1BBE+03 | 2.32E+02 | 593E+03

105 327E+03 . 4.21E¥02 | 9B3E+03
1107 552E+03 . 6.00E¥02 | 1.57€+04
115 B.57E+03 7.58E+02 ' 2.51E+04

120 148E+04 | 1,10E+03 | 4.10E+04 ?

125 242E+04 | 150E+03 | 6.68E+04

13.0 GOE+04 | D 77E+03 | 1.10E+05

135 | 5O0E+04 | 4.20E+03 | 1.74E+05 ?

140 1"918E+04 | 6.82E+03 | 2.72E+05

145 | 1.29E+05 | B.BOE+03 | 4.11E+05

150 | 2.03E+05 | 2.11E+04 = 6,35E+05
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Capitulo 3

Funcion de Cuentas Acumuladas

Observada y Ajuste del Modelo.

3.1 La Base de Datos.

En el presente capitulo dichas entidades deben predecir la Funcion de Cuentas
Acumuladas (FCA), que es el nimero de estrellas por grado cuadrado que se observa hasta
una magnitud aparente m, todo ello para el filtro K; esta funcion debe’ ser obtenida para las
diferentes direcciones de abservacion. Los datos observacionales provienen del trabajo
desarrollado por Ruelas Mayorga, En los 29 campos estelares que se muestran en la tabla V1
(ver Ruelas, 1991a,b). La longitud y la latitud galicticas que se muestran en dicha tabla

corresponden a las coordenadas del centro del campo estudiado.
Cada campo contiene la siguiente informacion en la banda K (ver Ruelas (1991a,b)):
o Arca barrida en el cielo.
¢ Magnitud aparente de la estrella estandar.
¢ Magnitud aparente en el intervalo [8.5,11.0] con pasos de 0.5 magnitudes,

* Nuinero de estrellas observadas hasta una magnitud aparente m en dicho filtro.
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Numero de estrellas por grado cuadrado acumuladas hasta una magnitud m.

Logaritmo decimal del niumero anterior

_TABLAVI

Liojo

‘oloj~ioloiocjoioloioi=o
AR

XXV 320 0

XXVI 320 N

XXVil 330 0

XXVl 340 0

XXIX 350 0
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Las estrellas estandar fueron tomadas del catdlogo SAO (Smithsonian Astrophysical
Observatory) y que se encuentran eada una en el campo de observacion asignado. El drea
barrida en cada campo es diferente, por lo que ¢l nimiero de estrellas acumuladas que se
reportan en las tablas, corresponde al cociente del nimero de estrellas encontradas en la

region entre el drea de la region. :

Ruelas (1991a,b) reporta, que la incertidumbre asociada a las magnitudes aparentes de

sus estrellas, es de = 0.3 magnitudes. Sus datos obedecen a una ley de probabilidad de

Poisson, por lo cual el error en sus conteos crece como £y N donde N es el nimero de

estrelfas totales en un grado cuadrado, de tal forma que para la region que se observa, la
incertidumbre asociada en sus conteos es de + % donde n es el numero de estrellas

observadas en A, que es el drea barrida en el cielo.
La incertidumbre se puede obtener de la siguiente manera:
N=n*A  con AN =+fu*d .
n=N/A porloque An=AN/A

y por lo tanto

*
An=e XA 1 (3.1
A A



3.2 Ajuste de los Pardmetros Libres.

Para que el modelo repraduzea fos datos observacionales, es necesario determinar de

manera adecuada los siguientes parametros libres:
* Distancia radial caracteristica del disco galictico (0,)
¢ Distancia radial caracteristica del bulbo galactico (o, ).
¢ Distancia radial caracteristica del material absorbente (o).

o Razon del nimero de estrellas Disco-Bulbo en la vecindad solar (RDB).

Valores como 7, y @ ,,s¢ toman directamente del modelo propuesto por Ruelas
(1991a,b), que en principio deben ser los mismos para el modelo presentado en esta tesis, ya
que comparten la descripcion del decaimiento exponencial en la direccion perpendicular al

plano galictico, tanto para las componentes del disco como para la del material absorbente.

3.2.1 Ajuste de la Distancia Radial Caracteristica del
Disco y del Material Absorbente.

Para ajustar este pardmetro se compard la funcion de distribucion de la densidad radial
propuesta por ¢l modelo de Ruelas (199}a,b) y se igualo a su correspondiente contraparte

en ¢l presente modelo con lo cual se obtiene la siguiente igualdad:

n
o9



P—
5, = \[ﬁi_.". 3.2)

donde h es la distancia radial caracteristica del modelo de Ruelas, y que reporta con un valor

de h = 2.5 Kpc; el valor actual para R es Ry = 8.5Kpc, de tal forma que se obtiene:

o, =326Kpe 3.3)

De la misma manera, se tiene que para el material absorbente:

(R0,
Opin = “‘E'T)’,;"h" (3.4)

donde se reporta para /1, = 4 Kpc, con lo cual:

aby

O, =412Kpe (3.5)

3.2.2 Ajuste de la Distancia Radial Caracteristica del
Bulbo Galdctico.

No se cuenta con una manera directa para determinar este parametro. EI método para

determinarlo fue el siguiente:

Del articulo de Ruelas (1991a,b), figura 2, se observa que el flujo de radiacion del bulbo
en 2.4 pm alcanza una altura media para la distribucion de esta componente en la longitud

galactica de 5 grados, de tal manera que Rgsin 5° es aproximadamente la distancia a la cual

la contribucion del flujo debida al bulbo decae en ¢™' por tanto, se toma a o, como:

ay = Rysin $° = 076Kpe (3.6)
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Tomando en cuenta que en dicho articulo R = 8.75Kpc Este resultado es un buen
indicador, ya que al probar con todos los campos, se Hlego a la conclusion de que:

g, =08Kpe 3.7

que ajusta razonablemente bien con la mayoria de los campos

3.2.3 Ajuste de la Razon Disco-Bulbo.

Para este parametro, se utilizo el siguiente criterio:

La contribucion, a la funcion de cuentas acumuladas tanto del disco como del bulbo,
deben ser iguales en la magnitud aparente 9 en el filtro K, para la region conocida como la
“Ventana de Baade” (1=0, b=-4) (ver Ruelas ,1992a). En base a lo anterior, se tomaron los
datos observacionales de dicho campo y se forzd al parametro, de tal manera que

reprodujera esta condicion; el valor obtenido firé el siguiente:

Pos

Pas

RDB = zIx10% (3.8)

Lo que nos indica que la contribucion del bulbo en la vecindad solar es insignificante

comparada con la contribucion del disco galactico.



3.3 Funcién de Cuentas Acumuladas y su
Contraparte Observacional.

En la presente seccion se muestran los resultados predichos por el modelo para los 29
campos estudiados, comparados con sus correspondientes contrapartes observacionales. Por
simplicidad de analisis, del modelo solo se  muestra en cada tabla el correspondiente
togaritmo decimal del nimero de estrellas acumuladas que se calculan hasta cada magnitud
que presentan los datos observacionales en el tiltro K. La tigura correspondiente a cada

region permite hacer un analisis mas detallado de cada uno de los campos.

3.3.1 Primer Grupo (Campos | a IV).

Las tablas 3.1 a 3.4 y sus correspondientes graficas pertenecen i cuatro campos
localizados arriba y abajo del plano galictico, y en la direccion del cémro (1=0).Las tablas
3.1y 34 corresponden a Ia Hamada “Ventana de Baade” (1=0, b=-4). La diferencia
primordial entre ambos conjuntos de datos radica en que fa tabla 3.1 corresponde a un

campo de drea mucho mayor que el tomado para la tabla 3.4,

Es importante hacer notar que el primer campo mencionado fue usado para ajustar el
pardmetro “razon disco-bulbo” (RDB), observandose una contribucion de aproximadamente
el mismo peso para las componentes bulbo y disco galdcticos; se ohserva también que el
modelo ajusta razonablemente bien en la magnitud 9 para el primer campo, y en ambos

casos, parece haber un exceso en la contribucidn de ambas componentes.
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La componente del disco es la que parcce dominar, aunque el bulbo contribuye
considerablemente con estrellas enanas de tipos espectrales G8 y M5, en magnitudes
mayores de 13, existe un maximo local en aproximadamente la magnitud 115 que
corresponde a enanas de los tipos espectrales FO a G8. Los maximos locales observados en
magnitudes menores a 8.5, corresponden a la contribucion de las pocas gigantes y

supergigantes muy brillantes que deben existir en dichos campos.

Se tiene un comportamiento razonablemente estable en el intervalo de magnitudes
aparentes que va de 8.5 a 11.5, donde aumenta gradualmente conforme aumenta la magnitud
aparente, que corresponderia al comportamiento de los datos observacionales si no fuera
porque estos Gltimos se observan corridos en aproximadamente media magnitud hacia
magnitudes aparentes mayores, lo que indicaria que se esta considerando una absorcion
mayor de la que corresponde al campo. Esto es razonable puesto que por ello la region es
Hamada “Ventana de Baade", ya que en ella existe menos material absorbente que

corresponde a otras regiones.

Naturalmente se observa una mejor aproximacion del modelo, cuando la region
observada es mayor y por tanto presenta una contaminacion del material absorbente en los
bordes del campo, de aqui que el modelo reproduce mejor los datos correspondientes a la

tabla 3.1.

Si se hace un andlisis con respecto a la latitud galactica, podemos observar que el modelo

predice estrellas de magnitudes mas débiles que las que se observan conforme disminuye la



latitud galactica; esto pone en evidencia la posibilidad de que a la absorcion le corresponda

una altura diferente a {a que se ha wilizado, que proviene del modelo de Ruelas (1991).

3.3.2 Segundo Grupo (Campos V a Vili).

Las tablas 3.5 a 3.8 corresponden a campos con longitudes yalacticas pequenas, sin
embargo se observa con claridad como disminuye rapidamente la contribucion perteneciente
al bulbo galactico, dejando al disco como fa componente de contribucion mas importante. Si
se analiza el comportamiento desde el punto de vista de la longitud galactica, la figura 3.7
muestra que el modelo predice una cantidad menor de estrellas en el intervalo de magnitudes
que va de 8.5 a 11. La discrepancia puede ser explicada ya que Eaton er al. (1984) reporta
uni deficiencia de material absorbente y una concentracion anomala de estrellas en esta

region.

Para | = 30 la figura 3.8 muestra que el ajuste concuerda razonablemente con las
observaciones en magnitudes brillantes, pero a magnitudes débiles parece existir una
carencia de estrellas que corresponde a la presencia de la componente anular que contempla
el modelo de Ruelas (1991a,b), por fo cual existe una concentracion de material absorbenté

que es el causante de la carencia observada.

En términos de fa tatitud galictica, fas figuras 3.5 y 3.6 muestran nuevamente un exceso
para la absorcion que predice el modelo, el crecimiento si parece corresponder, pero no asi

la magnitud aparente a la que se encuentran los datos. Este es un segundo indicador de fa
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3.3.4 Cuarto Grupo (Campos XIV a XIX).

Casi todas las observaciones de este grupo son hechas en campos para los cuales b = 0

(plano galactico), que se encuentran presentes en las tablas 3.14 a 3.18.

Si analizamos la concordancia del modelo con respecto a fas obsérvaciones, las figuras
3.14 a 3.2 son totalmente consistentes con las observaciones, con excepcion del caso en
que ) = 270 que se muestra en [a figura 3.16, el cual sufre de una muy alta absorcion, como

reporta Ruelas (1991a,b).

Las tablas 3.18 y 3.19 corresponden a 1=290 y b=0,1 donde nuevamente, las predicciones
que presenta el modelo son consistentes con respecto a los datos, aunque cabe sefalar que la
figura 3.19 parece concordar adecuadamente con el valor tomado para la altura
caracteristica de fa componente de absorcion del modelo de Ruelas. Este conjunto de
campos apoyan directamente los valores ajustados para los parametros libres del modelo que

s presentas en esta tesis.

3.3.5 Quinto Grupo (Campos XX a XXII).

Para) =300, 310 y b =0, las figuras 3.20 y 3.21 muestran Jos resultados del modelo

con respecto a los datos observacionales (ver tablas 3.20, 3.21).

La region [=311.20 b= -3.80 se conoce como {a lamada “Ventana de Circinus™, y cn

elfa, como se puede ver en fa figura 3.22, parece que ¢l modelo coincide razonablemente

od
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prediciendo una absorcion baja, ya que esta region se caracteriza por ¢llo Esta es la tercera
evidencia de inconsistencia para el valor tomado de la altura caractenstica para la absorcion

que presenta ¢l modelo de Ruelas (1991).

3.3.6 Sexto Grupo (Campos XXl a XX V).

A este grupo le corresponden las tablas 3.23 a 3.26, donde se hace un barrido en el
intervalo de latitudes comprendido entre -1 v 1. Se observa simetria en cuanto a los datos, la
cual es reproducida por et modelo como se puede observar en las figuras 3 23, 3.24 y 3.26

donde es apreciable, levemente, una mayor absorcion.

El campo interesante del presente grupo es 1=320, b=0, donde existe una disminucion
considerable en la absorcion que reportan los datos observacionales comparados con los
resultados del modelo, que corresponde a las observaciones presentadas en Ruelas (1991a,b)

para dicho campo.

3.3.7 Séptimo Grupo (Campos XXVIl a XXIX).

Et altimo grupo de observaciones con las cuales se cuenta, se acerca progresivamente al
centro galactico, y los campos se encuentran en el plano galactico. Los datos se encuentran
en las tablas 3.27 a 3.29. Se observa el crecimiento de la contribucion de la componente del

bulbo galactico, aunque sigue dominando la contribucion procedente del disco (ver figuras

3.2723.29).
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Para 1 = 330 el modelo se asemeja a los datos observacionales, pero a medida en que
crece la latitud, se observa que el modelo predice una absorcion mayor a la observada en los
datos. En estos campos se esperaba fa contribucion debida a la componente anular que
sugiere el modelo propuesto por Ruelas (1991a,b). Lo que sucede es que hos encontramos
con regiones en las cuales hay una deficiencia de material absorbente que es la responsable

del crecimiento en et nimero de estrellas observadas.

3.4 Concluciones y Comentarios.

El modelo descrito en esta tesis (sumamente simple, basado en solo dos componentes
estelares individuales: Disco y Bulbo), provee de una descripcion razonablemente adecuada

de la distribucion de estrellas en la Galaxia (en el liltro K).

Se ha comprobado que las discrepancias encontradas entre e} modelo y las observaciones,
se deben principalmente a variaciones especificas, de los campos observados, que se
manifestaron en acumulaciones v carencias de estrellas, o de deficiencias y excesos del

material absorbente,

Se encontrd que los pardmetros ajustados para el modelo, responden de manera
adecuada y se sugiere un analisis cuidadoso para determinar si la altura caracteristica
(h=0,4 ) que se tomod del modelo de Ruelas (1991a,b) es adecuado para ¢l presente

madelo o se canvierte en un nueva parameltro libre, que deberd ser ajustado.

6
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Dada la simplicidad del modelo propuesto en la presente tesis, serd necesario incorporar

futuras modificaciones para predecir las distribuciones de estrellas observadas en cualquiera

de los 10 filtros restantes que aparecen el la Tabla 1.
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Apéndice A

Tablas correspondientes al Primer Grupo

_TABLA3A

9

9.5

192

MAGNITUD 'N(*){acumuladas)
1

ek

L.3363

log N{*)(observaciones) [log N{*}{modelo)

10 ' 296 TR ~ 1,033
105 402 T 3857 .. A28
11 ! 578 ! 4,014 | 4,405

Area = 0,5030¢.1 grados cuadrados |

Magnitud de la estrella standar =4.87

TABLA3.2

L=0

log N(*)(modelo)

9
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9.5

10

1 174

257

BEETE

3.743

3,654

3.885

3.824

4.069

10.5

L
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4.265
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! i

Area = 0.3857e-1 grados cuadrados
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Apéndice A

Tablas correspondientes al Primer Grupo

TABLA 3 '1 e et s e e e o e

L=0 f
MAGNITUD |N(*j{acumuladas) ' iog N{*)iobservaciones) iog N{|(modelo)

IS TR S - L3700

9.5 A% o ase 0 88t
10 295 3722 403
10,5 402 ...a8st . . AB
11 578 ! 4,014 | 4,405

Area = 0.5930e-1 grados cuadrados | Magnitud de la estrella standar =4.87

TABLA3.2

B35
MAGNITUD | N(*)(acumuladas) | log N(*)(observaciones) ; iog N{*){modelo)

3 125 3.511 TTTTTRIas

9.5 174 T 3,654 ; 3.885

10 ! 257 XL T 4088

105 %6 3.980 T 4.265

1 471 ; 4087 ! 4447
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.. TABLA33
L=0 =.45

MAGNITUD | N{*){acumuladas) ' log N(*}{observaciones) | iog N{*}imodelo)

T

3378
T

L3800 A
3.858 ; 4.374

Area = 0.51436-1 grados cuadrados " Wiagnitud de ia Eslreiia Standar = 338

o TABLA34
L=0 ‘ B=.4
MAGNlTUDE N{*){acumuladas) ; log N{*){observaciones) | log N{*}{modelo)

)

85 L S - N SN B
9 1 66 R X B I K (!
9.5 g LT : 3.851
10 LRI T £ N M X L
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1 157 T 4,002 i 4.405

|

Area = 0.1563e-1 grados cuadrados | Magnitud de |a Estrella Standar = 5.65




Tablas correspondientes al Segundo Grupo

B TABLA3S
L=10 | ... B=-5_
MAGNITUD | N(*)(acumuladas) | log N(*)(observaciones) | log N{*){(modelo)

28w T T ddee
Lk S

__Area = 0.4056e-1 grados cuadrados " Magnitud de la Estrella Standar=537

L=20 | g

MAGNITUD | N(*)(acumuladas) : log N(*){observaciones) | log N{*)(modeio)

9 ) T 2.803 Caoet
9.5 37 : 2.909 j 3282

10 54A ’ 3 073‘ O OOt _.,._.,.,_:.
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10.5 73
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1 — e 434

3876
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.. TABLA3T
=20 . B=0
MAGNITUD | N(*)(acumuladas) - log N(*){observaciones) log N(*){modelo)

85 G T )
9 73 ! B
9.5 i 96 i
10 141 |
105 179 i v
11 g8 T -
Area = 0.1861e-1 grados cuadrados - “Magnitud de la Estrella Standar = 5.65

. . TABLA3S =
L=30 B=0

MAGNITUD | N{*){acumuiadas) ; log N(*){observaciones) | log N{*)(modelo)

9 48 i 3.181 3.254

9.5 " ! 3.351 3.449

10 98 ‘ 3401 3.643

10.5 143 L 3.855 3.842

1 228 | 3,854 4.058

{ i
Area = 0.3185e-1 grados cuadrados | Magnitud de la Estrella Standar = 4.47
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Tablas correspondientes al Tercer Grupo

_TABLA3.S

L=220 o B=et
'MAGNITUD | N(*)(acumuladas) | log N(*){observaciones) | log N{*){modelo)

L85 LM L ’
fi BN

""Area = 0.60620-1 grados cuadrados | Magnitud de ia Esirella Siandar = 3.38

TABLA31O

L =220 i B=0
MAGNITUD | N(*)(acumuladas) | log N(*){observaciones) | log N{*){modelo)

R Llr20
9.5 T 846
10 12 TR

105 | 18 T2des
11 39 e

: |
Area = 0.5719e-1 grados cuadrados ~_ Magnilud de la Estreila Slandar = 3.91
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_TJABLA311

L=220 %

MAGNITUD | N{*){acumuladas)  log N|*){observaciones) | log N(*}imodelo)

95 ;
10 ‘
105
1 ;

Area = 0.8136e-1 grados cuadrados  ©

"~ Magnilud de Ia Esiralia Siandar = 3,91

TABLA 3.12

H

L =230 |

T

MAGNITUD | N{*)(acumuladas) . log N{*)(observaciones) fog N(*)(modelo)

2213 72008

2360 2.247

0.5 3 2705 Taem
11 60 - 2,992 : 2821

i

Area = 0,81 18e-1 grados cuadrados |

Magniiud de 1a Esirella Standar = 3.38
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__TABLA3A1 I

L =220

“EET

MAGNITUD

N{*}{acumuladas) | iog N(*}{observaciones)

log N{*){madelo)

1628

7 R e

L S | I 1.917

2204 218

Camsl T

Area = 0.8136e-1 grados cuadrados |

_Magnitud de Ia Estrella Standar = 3.81

TABLA 3.12

L =230 | B=0

MAGNITUD

N({*){acumuladas) | log N(*){cbservaciones) lllog N(*}{modelo)

i

8

10 | 2.213 2.008

9.5

14 r 2360 2247

10

2.432

24 24
2.638

10.5

11

2.821

Area = 0.6118e-1 grados cuadrados

1 Magnilud de ia Estrelia Siandar = 3.38
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TABLA 3.13

L =240 ] ‘B=0

-
i

MAGNITUD | N(*}(acumuladas)

Tablas correspondientes al Cuarto Grupo

.. TABLA314
L =250 B=0
MAGNITUD | N(*){acumuladas) | log N(‘}(observaciones) | log N(*)(modelo)
|

) 1 ! 2.276 2.150

9.5 18 i 2.490 ! 2,305

10 24 2615 ‘< 2.587

10.5 41 2.847 2.804

11 67 3.060 2,986

i
Area = 0.5828e-1 grados cuadrados Magnilud de la Estrella Slandar = 3.38
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TABLA 315

L=260 B=0 e
MAGNITUD | N(*)(acumuladas) T log N(*)(observaciones) | log N(*)(modelo)
9 i3 } 2355 ] 2248

9.5 23 i 2.500 2474
10 .28 ..2688
...10s .1 } 2902
31

_Area =0.7277e-1 grados cuadrados

85

" Magnilud de ia Esirella Standar = 3.40

TABLA 3.16

Area = 0.51586.1 grados cuadrados |

_Magnitud de ia Estrella Standar = 3.38

L=270 | B=0
MAGNITUD | N(*)(acumuladas) | log N(*)(observaciones) | log N(*)(modelo)
9 4 i 1.690 2.362
9.5 7 EAEE 2.502
10 12 2387 . 2807
105 2% 2.703 i 3.024
" 60 - 3.068 S 2L
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_TABLA3AT

L=280
MAGNITUD ! N(*)(acumuladas)  log N(*){observac
9.5 44 i 2663 )
10 70 : 2.865 o 2.945 B
10.5 123 L 3.109 3.152
11 263 : 3.440 . 3374
Area = 0,9560e-1 grados cuadrados | Magnitud de la Estrella Standar = 3.38

TABLA 3.18

L =290 i B=0
MAGNITUD | N(*)(acumuladas) | log N(*)(observaciones) i log N{*}{mo

9.5 i 85 : 2.896 ‘ 2879

10 1 1 3.088 . "3.088
105 181 ..3.263 YL

1" 310 : 3.575 i 3.521

. !
Area = 0.8250e-1 grados cuadrados | Magnitud de la Estrella Standar = 3.38
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TABLA3.19

L =290 B=1

MAGNITUD | N(*)(acumuladas) | log N(*)(observaciones) : log N(*)(modelo)
] a2 1 2.683 2602
9.5 61 T 2845 ! 2.82
10 C 3.028 3.031
10.5 151 a3 i 3248
i B8 3488 ; 3.462
Area = 0.8713e-1 grados cuadrados | WMagnilud de ia Esirelia Slandar = 3.38

Tablas correspondientes al Quinto Grupo

TABLA 3.20 e
L =300 B=0 -
MAGNITUD | N(*)(acumuladas) | log N{*)(observaciones) | log N{*)(modelo)
9 44 : 2.905 2.852
9.5 66 i 3.081 3.048
10 96 ! 3.244 3.253
10.5 156 ; 3.455 3.462
11 274 : 3.699 3678
Area = 0.5477e-1 grados cuadrados Magnitud de la Estrella Standar = 3,91
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. TABLA3AA
L=310 B=0

MAGNITUD | N{*acumuladas) _ log N(*)(observaciones) ' log N{*)(modelo)

ST e i e . S - e

TABLA 3.22

L=311.20 | B=38

MAGNITUD | N(*){acumuladas) | log N(*)(observaciones) | log N(*)(modelo)

Area = 0.6635¢- 1 grados cuadrados | Magnilud de Ia Esirella Standar = 4.60
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Tablas correspondientes al Sexto Grupo

TABLA3.23

MAGNITUD | N(*)(acumuladas) ’ log N(*)(observaciones) | log N(*}{modelo)

) I 3192
85 o ie UUesi 3380

10 ; 15 At 3.563 B

05 ! 18 . 3873 T 3761

1 i %4 383 3.874

Area = 0.3863e-1 grados cuadrados |

_TABLA3.24

L =320 ) ! “Be.085

MAGNITUD | N(*)(acumuladas) | log N(*)(observaciones) | log N{*)(modelo)
9 78 § 3.096 ; 3.220
95 124 ! 3.300 3.386
10 193 ! 3.501 3.580

105 | 85 o .......n38f0 b o8I
1 48 3870 i 3973

; 1 , )

Area = 0.6094e-1 grados cuadrados ' Magnitud de la Estrella Standar = 4,50
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Tablas correspondientes al Sexto Grupo

TABLA 3.23
L =320 B=-1_
MAGNITUD | N(*)(acumuladas) ? log N(*){observaciones) | log N(*)(modelo)

9 46 3,760 392

95 I 3.380

10 115 ) 3.563
105 1 82 3761

11 264 3.974

Area = 0.3863e-1 grados cuadrados |

Magnitud de la Estrella étandar =3.91

TABLA324 =
L=320 B=-0.5

MAGNITUD | N(*)(acumuladas) | log N(*){observaciones) | log N(*)(modelo)
] 76 3.096 3.220 '

95 124 3300 3.386

10 193 5 3.501 3,580
105 ¢ 285 .36 p s

11 | 452 o 3.870 : 3.973

Area = 0.6094le-1 grados cuadrados

Magnitud de la Estrella Standar = 4.50




~ TABLA 3.25
L =320 B=0

MAGNITUDQ N(‘)(acumuladas)g jog N{*)(observaciones) . log N(*)(modelo)

85 i 32 . )
9 46 Y o
9.5 73 i 3,636 :
10 109 3810 T
10.5 : 154 ! 360
11 ) T ‘
”"7\‘565?6.“1"58'9;53“g_f'éi&os'cﬁé&raddsw' " 'Magnilud de la Eslrella Standar = 5.65
TABLA 3.26 o B
L =320 f B=1
MAGNITUD | N(*)(acumuladas) | log N(*){observaciones) | log N(*)(modelo)
g 78 i 313 T 3192
9.5 113 . 3.296 3.38 =
10 178 ! 3,493 i 3.563
10.5 258 | 3,654 : 3.761
1 356 i 3.794 ' 3.974
H l .
Area = 0.5719e-1 grados cuadrados Magnitud de la Estrella Standar = 3.38
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Tablas correspondientes al Séptimo Grupo

oo YABLA3ZT

k=330 . .. B=0
MAGNITUD | N(*)(acumuladas) : log N(*)(observaciones) | log N(*)(modelo)

9 i~ J say T 3.254

9.5 171 i 3.489 . 3449

10 243 3.642 3.643

10.5 338 3.785 3.842

1 488 3.945 71 4,162

Area = 0.5541e-1 grados cuadrados Magnitud de la Estrella Standar = 3.38
_ _TABLA328 -

L=340 .. B=0 «
MAGNITUD | N(*)(acumuladas) log N{*){observaciones) | log N(*)(modelo)
; f i

8.5 TET 3282 3.103

9 58 ] 3.527 3.302

9.5 87 3.703 | 3.501

10 134 3.891 3.603

10.5 17 3.997 3.887

1 179 4.016 4112

Area = 0.1724 grados cuadrados Magnitud de la Estrella Standar = 5.65
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TABLA 3.29

L=30 :§= 0, V :
MAGNITUD N(*){acumuladas) ! log N(*)(observaciones) f |QQQN_(°)(MOdelq)V
8.5 50 I :
9 8 |
10 182
105 543
LA ‘ 289

Area = 2,0382e-2 grados cuadrados - Magnitud de la Estrella Standar = 5.65
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Apéndice B

Explicacion del funcionamiento del programa

Programa Nstar-Mag-Filtro

(Namero de estrellas hasta una determinada magnitud, en cadn uno de los filtros)

El cuerpo del modelo se encuentra en este programa, desarrollado en lenguaje de

programacion Fortran.
En este lenguaje. el programa esta estructurado de la siguiente manera:
e Programa principal Nstar Mag_Filtro.
e Subruting INTGAUSSPOLOS.
¢ Subrutina QROMB.
o Subrutina POLINT.
e Subrutina TRAPZD.

¢ Funcion GAUSSIANBZ.

e Subruting INTGAUSS. BTk TS e m-%‘
SR B LA BidiI0IECh
¢ Subrutina QROMB.

e Subrutina POLINT.

o Subrutina TRAPZD.
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o Funcion GAUSSIAN.
o Funcion GAUSSIANL.
o Funcion GAUSSIANC.

El programa principal se encarga basicamente de separar los casos que se presentan en el
modelo: el caso particular de los polos galacticos (b=90"), y el caso general
(b= £90°,¥/). En las subrutinas INTEGRAUSSPOLOS e INTEGRAUSS es donde se
realiza la integracion numérica mediante el siguiente procedimiento:

Para integrar (2.29) lo primero que se debe utilizar ¢s Ja FL (ver Tabla Il del capitulo
2), que se encuentra en un archivo de datos independiente del programa, y por nombre

FUNLUM ; esto es conveniente ya que se pueden actualizar los datos en el momento que se

desee. Los datos se encuentran ordenados de la siguiente manera:

e Los renglones estan ordenados segiin los tipos espectrales y clases de luminosidad

de las estrellas con las que se va a trabajar, tal y como aparecen en la Tabla IH1..
o Las colummnas proporcionan los parametros correspondientes a cada caso.
Dados estos datos, las subrutinas funcionan de la siguiente manera:

¢ Se declaran las variables a utilizar y sus tipos, para las matrices se declaran las

dimensiones.

o Se declaran las funciones a utilizar en los correspondientes casos, para los debidos

cileulos.
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Se inicializan todos los elementos de las matrices para no comenzar los cileulos con

resultados guardados en la memoria de la maquina

Es necesario leer los valores de las constantes  del programa. (En este caso, por
camodidad, se incluyen demro del programa los valores correspondientes a los
coelicientes de absorcion de cada uno de los filtros; ellos aparecen como las constantes
AQ_XY _  del programa, y donde _Y_ es cn general la identificacion del filtro

correspondiente.

La parte interactiva del programa se encuentra en el momento en que se le debe de pedir
al usuario la direccion del cielo en la cual desee observar. Si el |>mg.rama principal recibio
como direccion b = 190", automaticamente iniciard los calculos en la subrutina
INTGAUSSPOLOS; si & # £90°, el programa nos pedira la coordenada ! con lo cual se

tendra completa la direccian del cielo ( el orden de las coordenadas se pide asi, por

comadidad en el momenta de programar los casos).

En ambos casos, las coordenadas deben ser transformadas en radianes para estar en

condiciones adecuadas para la miquina.

Los datos necesarios del problema se leen del archivo FUNLUM, y los resultados
preliminares  de la integracion  numérica  se almacenan  en el archivo

NSTAR_MAG _FILTRO (la forma de hacerlo se explicard posteriormente).

Una vez leida toda la informacion, se inicia el proceso de integracion mmmérica:
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o E} contador J corre del t ai 32 para barrer los Tipos Espectrales con clase de
Luminosidad (TEcL), que se encuentran en el archivo FUNLUM. El proceso de

integracion se hace por separado para cada uno de ellos.

o s ahora el momento de inicializar las variables locales que intervienen en los
cilculos numéricos de cada caso; de no ser asi, la maquina acumularia  un valor

final para cada una de ellas que seria tomado para ef siguiente TEcl. como un

valor inicial que no es el que debe correspunder al caso.

o El proceso de lectura se hace renglon por renglon del archivo FUNLUM,

asignandose el correspondiente indice J a cada dato.

¢ Con los valores leidos, s¢ calculan las constantes A y B para las tres componentes: los
del disco se identifican al completarlos con a letra D, los del bulbo con la B y para la

absorcion con la A

A continuacion se deben considerar los diferentes casos que se pueden dar al momento

de realizar la integracion mérica conjuna de las componentes def modelo,

Los caleulos deben considerar la misma distancia heliocéntrica §, por lo tanto, se tienen

las siguientes condiciones:

U= %—’1 porlotanto S =4+ B*U

yentonces S =d4 + BAY = AD = BDYU = AB + BB*U
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Para una funcion gaussiana J'f(u’)clu' se cuenta con elcontamos con ¢l 99 73% del valor

e

.

de la integral si /=3 de tal forma que para la integracion de las tres componentes, no es
necesario iniciar los calculos st el limite inferior ({/y, correspondiente a cada caso) es
menor de -4. De hacerlo de otra manera, s¢ tendria un intervalo de integracion donde no
habria contribucion. Para evitar este inconveniente, solo nos aseguramos de que el programa
compare entre si las &/, de las tres componentes y elija aquella que sea la mayor, can la
cual podra iniciar el proceso de integracion simultaneo. Si atn asi la mayor Uy, es menor
que -5.5, entonces damos este Gltimo valor como la U/ que inicia el proceso (se comienza
en -5.5 por que las funciones gaussianas a integrar se ven modificadas por el efecto de la
forma en que tomamos el volumen de integracion, y por lo tanto, se encuentran afectadas

por un término por un factor cuadratico que puede Hegar a ser importante conforme [/
crece).
En el caso de los polos galicticos no se tiene el problema ya que la absorcion y el

nimero de estrellas del disco presentan una integral que se puede calcular directamente, y

dada la simetria del problema, siempre se inicia con {/, = 0 para el bulbo, por lo que

directamente puede depender del contador I que ¢s el que se encarga de cada paso en el

proceso de integracion de las finciones:

o La integracion propiamente dicha se realiza en pasos de 0.01 en / con lo cual, en 1100
pasos se barre de -5.5 a 5.5, 1o cual corresponde al la integracion casi total de la funcion

gaussiana,
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» Dentro del programa, es of contador | el que se encarga de fijar los limites inferior y

superior de los intervalos de integracion

¢ Sabiendo los limites, se puede Hamar a la subruting QROMB para la integracion de la

funcion correspondiente.

s La funcion general ¢V (4 +B*1J)° fue separada en sus tres componentes
(por comodidad al programar), y es a estas funciones a las que se les dio los

nombres de GAUSS, GAUSSL y GAUSSC, que corresponden a los términos

eV Ry ¢RI de la funcion general (términos simple, lineal y

cuadratico).

*  La subrutina QROMB arroja un valor de la integral para ese intervalo que ahora debe
anexarse con los factores correspondientes, para completar la expresion que corresponde
al nimero de estrellas (correspondientes al disco o al bulbo) , o en su defecto, a la

absorcion encontrada en ¢l intervalo.

o Notese que se debe tener cuidado de que los numeros que mangje la
computadora estén dentro de un rango de £10™*; si eso no sucede, le serd

imposible a la maquina la realizacion de las operaciones, mogtrando en pantalla un

error de ejecucion.

» Utilizando transformaciones logariimicas se puede evitar el problema para el

modelo desarrollado en esta tesis.
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El ntmero de estrellas total en cada paso de integracion se guarda en la variable
NTOTALCAJA, ast como las contribuciones del disco y del bulbo por separado en las

variables NSTARCAJAD y NSTARCAJAB.

La absorcion es calculada para cada uno de los filtros vy es por elfo que aparece un
conjunto de variables GABS_X_ que nos lo indican para cada filtro, y se acumula en

cada paso del procesos de integracion,

e Esto ultimo es importante por que ¢f ndmero de estrellas  es calculado en cada
intervalo, y cuya absorcion debe aumentar conforme se acumula el material

absorbente en la direccion de observacion

Calculada la absorcion para cada filtro, se utiliza el Modulo de Distancia para encontrar
la magnitud aparente que deben de tener las estrellas a cada distancia, dependiendo de su

tipo espectral y clase de luminosidad.

El nimero de estrellas calculado en cada intervalo es guardado en la matriz N(J,K,L)
donde el subindice K indica el intervalo de magpnitudes al que deben asignarse, y ol
subindice L corresponde al filtro que se esta considerando. Al final, el resultado de la
integracion sobre todos los TEcL, es guardado en la matriz NT(K,L) donde pierde la
identidad del tipo espectral al que corresponde. Sus correspondientes contribuciones se
encuentran en las matrices ND, NB, NTD y NTB que dependen de los correspondientes

indice.

o Ll proceso de seleccion se realiza mediante una simple comparacion de las

magnitudes calculadas, al momento de integrar el numero de estrellas, con
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respecto a un rango de magnitudes que va de -30 a 30 en magnitud aparente y en

intervalos de media magnitud.

o También sera posible recuperar dicha memoria de los datos dada la forma en que

esta escrito el programa.

e Cuando se han corrido todos los casos, se presentan los resultados de la siguiente

manera;

¢ Enclarchivo NSTAR_MAG_FILTRO aparecen en las primeras dos columnas los
limites superior ¢ inferior de los intervalos de magnitud aparente. En las 10
columnas siguientes aparecen el niimero de estreflas acumuladas por los diferentes
i TEcL , en cada uno de los correspondientes intervalos de magnitud. Para las

componentes individuales se guardan los datos en los archivos DISCO y BULBO.

; Para finalizar con el programa, debemos cerrar las unidades que corresponden a los
archivos utilizados, y se dewuelve el mando al programa principal mediante las

instrucciones RETURN-END.

Los resultados que proporciona el programa Nstar Magnitud Filtro deben ser

prresentados de manera adecuada para ser comparados con los datos observacionales.

Es necesario (y nuevamente por comodidad) el utilizar un programa auxiliar para ello.

Dada Ia forma en fa cual estan presentados los datos oservacionales, se utiliza el programa

.

Estrellas _Acumuladas.

El programa es muy simple: va sumando los datos de manera acumulativa conforme aumenta

la magnitud aparente y luego escribe las sumas parciales paso a paso en un nuevo archivo
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llamado CUENTASG para el caso general y CUENTASK para el caso particular del filtro K; las
contribuciones por separado del disco v del bulbo, en dicho filtro, son gum';ia(las en
los archivos CUENTASDK Y CUENTASBK respectivamente.

En la primera columna de los archivos aparece la magnitud aparente limite, y en los renglones
restantes, aparece el nimero de estrellas acumuladas, que deberiamos observar por grado
cuadrado, hasta dicha magnitud limite.

Se ha desarrollado el programa alternativo ModeloGanssiano para este caso particular, ya que
el programa Nstar_Mag_Filtro resulta ser demasindo grande, y por consiguiente, el tiempo de
gjecucion es muy largo. Este pequeiio programa realiza los mismas calculos, en un tiempo de

¢jecucion menor, y se encuentra después del programa Lstrellas-Acinladas.
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C23456789

PROGRAM HGTAR_MAG_FILTRQ
DECLARACIONES DEL PROGRAMA PRINCIPAL
REAL LAT

PI=3.1415927

RO~8.5

CAS0S8: POLOS Y GENERAL

LECTURA DE LA LATITUD GALACTICA
WRITE(6, 10)

FORMAT (' DA POR FAVOR LA LATITUD B(GRADOS) = ',3)
READ (3, *) LAT

IF (ABS(LAT) .EQ. 90) THEN

CALL INTGAUSERPOLOS(PI, RO)

GO TQ 1000
END IF

CASO GENERAL:
CALL INTGAUSS(PI, RO, LAT)
CONTINUE

STOP
END

lciv'vtvtt"...'t..th"'t.h"""hﬁnllhttt‘tthtttttt».vt.tt"ta'tt‘ttth"ttto..

c
CAEEG6L8L6KE5LGLGS SUBRUTINA PARA EL CASO DE LOS POLOS L6666 668666ELERGEELGE6666
c

SUBROUTINE INTGAUSSPOLOS(PI, RO)

DECLARACIONES

REAL INTEGRALBZ, INTPOLOSA, NSTARPOLOSB, NSTARPOLOSD

REAL NSTARCAJADP, NSTARCAJABP, NSTARPOLOST, NSTARCAJAP

REAL PABSB, PABSV,PABSH,PARSJ, PABSK, PABS2P4, PABSCBV

REAL PABSCVK, PABSCJH, PABSCHK, PABSCJK

REAL COEFFBZ,UI,Us

REAL PMAP,M, T,N,NT

REAL 20,SIGMAD, ASIGMAPER, ASIGMAPAR, SIGMAR

REAL RHOD, RHOB

REAL AMAGH, AMAGY, AMAGJ, AMAGH, AMAGK, AMAG2P4,
AMAGCBY, AMAGCVK, AMAGCUH , AMAGCHK, AMAGCUK

DIMENSION PMAP(11)
DIMENSION 20(32),SIGMAD(32),ASIGMAPER(32), ASIGMAPAR(22)
DIMENSION SIGMAR(32),RHOD (32), RHOB(32)
DIMENSION AMAGRE (32), AMAGV (32), AMAGJI(32) ,AMAGH (32)
« AMAGK (32) , AMAG2P 4 (32) , AMAGCHEV (22) , AMAGCVK (32)
« AMAGCJIH {32) , AMAGCRK (32) , AMAGCJIK (32)

DIMENSION N(32,120,11),NT(120,11),ND(32,120,11),NTD(120,11)
SNB(32,120,11),NTB(120,11)

FUNCION QUE SE UTILIZA

EXTERNAL GAUSSIANBZ

INICIALIZACION DRE VARIABLES GLOBALES




AOB=1,30
AQV«1.00
AQJ=0,33
AOHwO0.16
AOKw0.08
AQR2P4=0.06
AOBV=0.,30
AQVK=0.96
AOJH=0.10Q
AOHK=0.08
AQJK=0,18

DO L=1,11
PMAP (L) =0.0
END DO

DO J=1, 32
DO K=1,120
DO L=, 14

NT(K,L)=0.0
N(J, K, L)y=0.0

AQUI SE LEERAN LOS DATOS DE ENTRADA DEL MODELO
OPEN(UNITw10,FILE~'FUNLUM’, STATUS=' UNKNOWN" )

SE ABRE LA UNIDAD NECESARIA PARA GUARDAR LOS RESULTADOS
OPEN(UNITw=12,FILE=~'DISCO’, STATUS =’ UNKNOWN' )

OPEN (UNITw13,FILE='BULBOQ’ , STATUS=’ UNKNOWN’ )

OPEN(UNITw=14,FILE~’NSTAR_MAG_FILTRO’, STATUS=' UNKNOWN’)

DO Jw=1,32

INICIALIZACION DE VARIABLES LOCALES

NSTARPOLOSD=0,0
NSTARCAJADP=0, 0

INTPOLOSA=O0,0

PABSB=0.,0
PABSV=(.0O
PABSJ=0, O
PABSH=0.0
PABSKe0 .0
PABS2P4=0.0
PABSCHV=~0O.0
PABBCVK=0,0
PABSCJH=0 .0
PABSCHK=O, 0
PABSCJK=O.0

INTEGRALBZ=0,0
ELEMENTOB2=0.0

NETARPOLOSB=0.0
NSTARCAJABP=0.0

NETARPOLOST=0.0
NSTARCAJAP=0.0

LECTURA DE DATOS

READ(l10, *) 20(J),S8IGMAD(J), RHOD(J)
»ASIGMAPER (J) , ASIGMAPAR(J) , SIGMAB(J)
»AMAGB (J) , AMAGV (J) , AMAGJ (J) , AMAGH (J) , AMAGK (J)
+AMAG2P4 (J) , AMAGCEY (J) , AMAGCVK (J) , AMAGCJIH ()




* » AMAGCHK (J) , AMAGCIIK(J)

! RHOB (J) ~RHOD (J) / (1@ +24)

i COEFFBZ= ({SIGMAB(J)) **2) * ((PI/180) **2)

i . CSRIOB (J) *EXP (- (RO*R0) /(2.0*SIGMAB (J) *SIGMAB(J)))
|

[+ INTEGRACION NUMERICA
DO I=~1, 1000

S= I*0,05

PASOANTERIORDP=~NSTARPOLOSD

! NSTARPOLOSD=~RHOD(J) ¢ ((PI/180) **2) * (EXP(-S/20(J))
¢ *{20(J)*S845+2+20(J) “20(J) *S+2*(20(J))**3)
- =2+ (20(3))**3)

NSTARCAJADP=NSTARPOLOSD-PASOANTERORDP
INTPOLOSA=ASIGMAPER(J) * (1~EXP (~5/ASIGMAPER(J)))

PABSB=~AQB* INTPOLOSA
PABSV=AQV* INTPOLOSA
PABSJ=~AQJ* INTPOLOSA
PABSH=AOH* INTPOLOSA
PABSK=~AOK* INTPOLOSA
PABS2P4=~A02P4 *INTPOLOSA
PABSCBV=AQBV* INTPOLOSA
PABSCVK«AOVK* INTPOLOSA
PABSCJH=AOJH* INTPOLOSA
PABSCHK=AOHK*INTPOLOSA
PABSCUK=AQUIK* INTPOLOSA

Ulw((I~1)*0,03)/8IGMAB(J)
US=(I°0,053) /SIGMAB (J)

CALL. QROMB (GAUBS IANBZ,UI, Us, ELEMENTOB2)

INTEGRALBZ=INTEGRALBZ+ELEMENTOB2

PASOANTERIORBP~NSTARPOLOSB
NSETARPOLOSBm=INTEGRALBZ *COEFFB2

NSTARCAJABP=NSTARPOLOSB~PASOANTERIORBP

NSTARPOLOSTmNSTARPOLOSD+NSTARPPOLOSH
NSTARCAJAP=NSTARCAJADP +NSTARCAJARBP

PMAP (1) =AMAGB (J) +5* (LOG10(S) ) +10+PABSB*5
PMAP (2) =AMAGV (J) +5* (LOGLO(S) ) +10+PABSV*S
PMAP (3) ~AMAGJI (J) +53* (LOGLO(8) ) +10+PABSJ*S
PMAP (4) ~AMAGH (J) +5* (LOG10(S) ) +10+PABSH*S
PMAP (5) =AMAGK (J) +3* (LOGL0(S) ) +10+PABSK*S
: PMAP (6) =AMAG2P 4 (J) +53~ (LOG10(S)) +10+PABS2P4+*S
I PMAP (7)=AMAGCBV (J) +5* (LOG10(S)) +10+PABSCBV*~S
PMAP (8) =AMAGCVK(J) +5* (LOG10(S)) +10+PABSCVK*S
PMAP (9) =AMAGCJIH (J) +5¢ (LOG10(S) ) +10+PABSCJIH*S
PMAP (10) »AMAGCHK (J) +5* (LOG10 (8§) ) +10+PABSCHK*S
PMAP (11)=AMAGCJIK(J) +5* (LOG10(S)) +10+PABECJIK*S

DO Kwl,120
DO L=1,11

CAJAM=-30+(0,54K~0,5)
CAJAN=~30+0. 5K
P=PMAP (L)
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IF (P .GT. CAJAM JAND, P

NI, L)Y N (T, K, L) “NSTARCAJAP

ND (J, K, L) ~ND (J, K, L) +NSTARCAJADD
NB (J, K, L) «NB (J, I{, L) +NSTARCAJIABP
HT (%, L) =NT (K, L) +N(J, K, 1)

NTD (X, L) =NTD (X, L) +ND(J, K, L)

NTB (K, L) «TB (K, L) +NB (J, K, L)

ELSEIF (P .GT. 30) THEN

8o, TO 90
END IF
END DO
END DO
END DO

RESULTADOS TOTALES

IF (J .EQ. 32) THEN
DO Kwl, 120
Mm=~30,0+(0,5*K-0,9)
T==30.0+0,3*K
WRITE (12, (F7.2,2X,F7.2,2X,11E13.6)")
M, T, (NTD(K, L) ,L=1,11)
WRITE(13,' (F7.2,2X,F7.2,2X,11E13.6)")
M, T, (NTB(K, L) ,L~1,11)
WRITE (14, ' (F7.2,2X,F7.2,2X%,11E13.6)’)
M, T, (NT(K, L), L=1,11)
END DO
ELSEIF (J .GT. 32) THEN
GO TO B3
END IF
END DO
CLOSE (UNIT»10)
CLOSE (UNIT=12)
CLOSE (UNIT=13)
CLOSE (UNIT=14)

RETURN
END

FUNCTION GAUSSIANBZ(X)

ESTA FUNCION EVALUA UNA GAUSSIANA CENTRADA EN EL ORIGEN,
LA CUAL SE ENCUENTRA MULTIPLICADA POR UNA CUADRATICA SIMPLE,

CORRESPONDIENTE AL EFECTO DEL VOLUMEN.
REAL X

GAUSSIANBRZw (X**2) "EXP(~-(X**2)/2,0)

CAJAN) THEN

FUNCION A INTEGRAR EN LOS POLOS

R R AR AR
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SUBROUTINE INTGAUSS(PI,RO,LAT)

c DECLARACIONES

REAL USOQLD,USOLA,USQLB
REAL AD, BD,AA, BA, AB, BB
REAL LONG, LAT
REAL THETA, ANGRAD
REAL LONGRAD, LATRAD
REAL COEFFD, COEFFB
REAL INTEGRALD, LNINTEGRALD, INTD,NSTARD
REAL INTEGRALA, LNINTEGRALA, INTA
REAL GABSB, GABSV, GABSJ, GABSH, GABSK, GABS2P4
REAL GABSCBV, GABSCVK, GABSCUH, GABSCHK, GABSCJK
REAL INTEGRALB, LNINTEGRALB, INTB,NSTARB
REAL PASOANTERIORD, NCAJAD
REAL PASOANTERIORB, NCAJAB
REAL NSTARTOTAL,NTOTALCAJA
REAL LIMINF, LID,LsSD,S,LIA,LSA,LIB,L5B
REAL GMAP,M,T,N,NT
REAL 20, SIGMAD,ASIGMAPER, ASIGMAPAR, SIGMAB
REAL RHOD,RHOB
REAL AMAGB, AMAGV, AMAGJ, AMAGH

* » AMAGK, AMAG2P 4, AMAGCBV, AMAGCVK

M +» AMAGCJH, AMAGCHK, AMAGZJUK

O

DIMENSION GMAP(11)
| DIMENSION 20(32),SIGMAD(32), ASIGMAPER(32), ASIGMAPAR(232)
! DIMENSION SIGMAB (32), RHOD(32), RHOB(32)
DIMENSION AMAGH (32), AMAGV(312),AMAGJ (32) ,AMAGH (32)
. s AMAGK(32) , AMAG2P4 (32) , AMAGCBV (32) , AMAGCVK (32)
. , AMAGCJIH (32) , AMAGCHK (32) , AMAGCUK (32)

DIMENSION N(32,120,11),NT(120,11),ND(32,120,11),NTD(120,11)
. /NB(32,120,11),NTB(120,11)

(21

FUNCIONES A UTILIZAR

EXTERNAL GAUSSIAN
EXTERNAL GAUSSIANL
EXTERNAL GAUSSIANC

c INICIALIZACION DE VARIABLES GENERALES

STEP=0.01

AOBw=1.30
AOV=1.00
A0J=0.23
AOHw=0,16
AQK=~0,08
AQ2P4=0.06
AQBV~3, 20
AQVK=0,96
AQJH=0,10
AQHK=0. 08
AOJK=~0.18

DO L=1,11
GMAP (L) =0 .0
END DO

DO Jg=1,32
DO K=1,120
DO L=1,11




10

(=4

0

NT(K,L)«0,0C
N(J,K,L)=C.0

END DO
END DO
END DO

LECTURA DE LA LONGITUD GALACTICA

WRITE (6, 10)
FQRMAT (DA AHORA LA LONGITUD L(GRAROS) = ’,5)
READ (3, *) LONG

LONGRAD=(PI/180.0) * LONG
LATRAD=(PI/180,Q) *LAT

AQUI SE LEERAN LOS DATOS DE ENTRADA DEL MODELO

OPEN (UNIT=10,FILE=’' FUNLUM’, STATUS =’ UNKNOWN’)

SE ABREN LAS UNIDADES NECESARIAS PARA GUARDAR LOS RESULTADOS
OPEN (UNIT=12,FILE=’DISCO’, STATUS="UNKNOWN’)
OPEN(UNIT=13,FILE=’ BULBO’, STATUS=" UNKNOWN’)

OPEN(UNITw1l4,FILE=’NSTAR_MAG_FILTRO’, STATUS’ UNKNOWN’)
LECTURA DE DATQS

DO Jgm=1,32

INICIALIZACION DE VARIABLES LOCALES

INTEGRALD=Q. 0
LNINTEGRALD=0.0
INTD=0.0
PASOANTERIORD=0.0
NETARL'~0,0
NCAJAD=0 .0
ELEMENTOD=0.0
ELEMENTODL=0.0
ELEMENTODC=0.0

INTEGRALA=0.0
LNINTEGRALA=O.O
INTA=0.0
ELEMENTOAD.0Q

GABSB=0.0
GABSV~0.0
GABSJ=0.0
GABSH=0.0
GABSK=0.0
GABS2P4=0,0
GABSCBV~0,0
GABSCVK=0.0
GABSCJ{=0.0
GABSCHK=0,0
GABSCJK=0.0

INTEGRALB=0.0
LNINTEGRALB=0.0
INTB=~0.0
PASOANTERIORB=0.0
NSTARB=0.0
NCAJAB=0.0
ELEMENTOB=0. 0
ELEMENTOBL=0.0
ELEMENTOBCw0.0

NSTARTOTAL=0.0
NTOTALCAJA=O, 0
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READ (10, *) 20(J), SIGMAD (J), RHOD (J)
+ASIGMAPER (J) , ASIGMAPAR (J)
» SIGMAB ()
L AMAGB (J) , AMAGV (J) , AMAGJ (J) , AMAGH (J) , AMAGK (J)
» AMAG2P A (J) , AMAGCBV (J) , AMAGCVK (J) , AMAGCJIH ()
, AMAGCHK (J) , AMAGCJK ()

CONSTANTES
PARA EL DISCO

AD=(RO*COS (LONGRAD) ~SIGMAD (J) * SIGMAD (J)

*ABS (TAN (LATRAD)) /20 (J) ) /COS (LATRAD)
BD=SIGMAD (J) /COS(LATRAD) 1
COEFFD= (10**RHOD(J)) *BD* ((PI/180)**2)
USOLD=-AD/BD

PARA LA ABSORCION

AA= (RO*COS (LONGRAD) —ASIGMAPAR (J) * ASIGMAPAR (J)
*ABS (TAN(LATRAD) ) /ASIGMAPER (J)) /208 (LATRAD)

BA=ASIGMAPAR (J) /COS (LATRAD)

USOLA=~AA/BA

PARA EL BULBO

RHOB (J) =RHOD (J) / (LOG10(3.24e+213))

AB=R0O*COS (LONGRAD) *COS(LATRAD)

BB=SIGMAB (J)

COEFFB= (10~**RHOB(J) ) *BB* ((PI/180)**2)

USOLB=-AB/BB

SE MONITOREAN LOS CASOS AL MOMENTO DE CORRER EL PROGRAMA

write(6,*) 'AD=~’,AD,’ BD=’,BD,’'COEFFD=', COEFFD, ' USOLD=’,USOLD
’

write(6, *) 'AA=',AR,’ BA«=',BA,’ Jw’ ,J, USOLAw=' ,USOLA
write(6,*) °*AB=',AB,' BBw~',6 BB, 'COEFFB=',COEFFB, 'USOLB=’,6 USOLB

PROCESO DE INTEGRACION NUMERICA: TRES CASOS

PRIMER CASO: CUANDO USOLA ES LA MAYOR USOL

IF (USOLD .LE. USOLA ,AND. USOLB .LE. USOLA) THEN
1F (USOLA .LT. -5.5) THEN
LIMINF=-5.5
ELSEIF (USOLA .GE. ~5.3) THEN
LIMINF=USOLA

END IF

Do I=1, 1100
LIA=LIMINF+(I-1) *STEP
LSA=LIA+STEP
CALL QROMB (GAUSSIAN, LIA, LSA, ELEMENTOA)
INTEGRALA=INTEGRALA+ELEMENTOA
S=AA+BA*LSA

LNINTEGRALA=LOG (INTEGRALA) + (AA*AR) / (2.0*BA*BA)
INTA=BA*EXP (LNINTEGRALA)




el

GABSB~AOB* INTA
GABSV=AQV* INTA
GABSJwAQJ* INTA
GABRSH=AQH*TNTA
GARSK=AQK* INTA
GABS2IPA4~A02P 4% INTA
GABSCBV=AOBV *INTA
GABSCVK=AQVK* INTA
GABSCIH=AOJTH*INTA
GABSCHK»AOHK * INTA
GABSCIK=ACJIK * INTA

DISTCO

LID=(AA-AD+BA*LIA) /BD
LSD= (AA-AD+BA*LSA) /BD

CALL QRCMB(GAUSSIAN, LID, LSD, ELEMENTODR)
CALL QROMB(GAUSSIANL,LID, LSD, ELEMENTODL)
CALL QROMBIGAUSSIANG, LID, LSD, ELEMENTORC)

INTEGRALD~INTEGRALD+AD*AD*ELEMENTOD+2 ., 0*AD*BD*ELEMENTODL
+BD*BD*ELEMENTODC

LNINTEGRALD=LOG ( INTEGRALR) + (AD*AD) / (2.0+BD*BD)
INTD=EXP (LNINTEGRALD)

PASOANTERIORD=NSTARD

NSTARD=INTD*COEFED

NCAJAD=NSTARD~-PASOANTERIORD

BULBQ

LIB=(AA-AB+BA*LIA) /BB

LSB=(AA-AB+BA*LSA) /BB

CALL QROMS (GAUSSIAN, LIB, LSB, ELEMENTOB)

CALL QROMB (GAUSSIANL, LIB, LS8, ELEMENTOBL)

CALL QROMB(GAUSSIANC, L.IB, LSB, ELEMENTOBC)

INTEGRALB=INTEGRALR+AB*AB*ELEMENTOB+2,0*AB*BB*ELEMENTOBL

+BB*BR*ELEMENTOBC

LNINTEGRALR=LOG(INTEGRALB) + (AB*AR) / (2.Q0*BRB*RA)
INTB=EXP (LN INTEGRALB)

PASOANTERIORB=NETARB

NETARE=INTB *COEFFB
NCAJAB=NSTARB~-PASOANTERIORB

MAGNITUDES Y CAJAS

NSTARTOTAL=NSTARD+NSTARB
NTOTALCAIA~NCAJIAD +NCAJAR

GMAP (1) =AMAGB(J) +5*(LOG10(S) ) +10+GABSB*S
GMAP (2) mAMAGV(J) +5* (LOG10(8) ) +10+0ABSEV*S
GMAP (3)=AMAGJ (J) +5* (LOG10 (5) ) +10+GABSJI*S
GMAP (4) »AMAGH(J) +5* (LOGLO (8) ) +10+GARSH*S
GMAP (3) =sAMAGK(J) +5* (LOG10(8) ) +10+GABSK*S
GMAP (6) =AMAGZP4 (J) +5* (LOGLO(5) ) +10+GARS2P4*S
GMAP (7) »AMAGCRV (J) +5* (LOG10(8) ) +1 0+GABSCBV*S
GMAP (8) »AMAGCVK (J) +3* {LOG10 (§) ) + 1L0+GABECVK*S
GMAP (9) =AMAGCJIH (J) +3* (LOG10(S)) +10+GARSCIH*S

SO |




90

1)) +1O0+GABSCHK 8
} )+ 1C+GABSCIK" S

GMAP (10) »AMAGCHK () v5* (LOGLO(
GMAP (1 1) =AMAGCIK(JI) «5* (LOGLC ¢

3
bl

DO Ke=1,120Q
DO L=1,11

CAJAM=-30+(Q,5*K-0.9)
CAJAN=—-20+0,5"K
P=PMAP (L)
IF (P .GT, CTAJAM .AND, P .LE. CAJAN) THEN
N{J, €, L) =N(J, K, L) +NSTARCAJAP
ND (J, K, L) =ND(J, K, L} +NSTARCAJAUP
NB(J, K, L) «NB(J, K, L) +NSTARCAJABE
NT (K, L) »NT (K, L) +N(J, K, L)
NTD (K, L} =NTD (K, L) +ND (J, K, L)
NTB (K, L) =NTB (K, L) +NB(J, K, L)

ELSEIF (P .GT., 30) THEN

GO TO 30
END IF

END DO
END DO

END DO

SEGUNDO CASQ: CUANDO USOLDRD ES LA MAYOR USQL

ELSEIF (USOLA LT, USOLD ,AND. USOLEB .LE. USOLD) THEN

IF (USOLD LT, ~35.3) THEN
LIMINF™-5,5

ELSEIF (USOLD .GE. ~-5.5) THEN
LIMINF=USOLD

END IF

DO 1I»1,1100
LID=LIMINF+(I~1}) *STEP
LED=LID+STEP
CALL QROMB(GAUSSIAN,LID,LSD, ELEMENTOCD)
CALL QROMB(GAUSSIANL,LID, LSD,ELEMENTODL)
CALL QROMB (GAUSSIANC, LID, LSD, ELEMERNTODC)
INTEGRALD=INTEGRALD+AD *AD *ELEMENTOD+2, C*AD*BD*ELEMENTODL
+BU*BD*ELEMENTODC
S=AD+BD*LSD
LNINTEGRALD=LOG (INTEGRALD) + (AD*AD) /(2.0 *BD*BD)




INTD=EXP (LNINTEGRALD)

PASOANTERIORD«NSTARD

NSTARD=INTD*COEFFD
NCAJAD=NSTARD-PASCANTERIOQORD

ABSORCION

LIA=(AD-AA+BD*LID) /BA
LSA= (AD~AR+BD*LSD) /BA

CALL QROMB (GAUSSIAN, LIA, LSA, ELEMENTOA)

LNINTEGRALALOG ( INTEGRALA) + (AA*AA) / (2, 0*BA*BA)
INTA=BA*EXP (LNINTEGRALAM)

GABSB=AOB* INTA
GABSV=AOV*INTA
GABSJI=AOJ *INTA
GABSH=AOH*INTA
GABSKwAOK*INTA
GABS2P4=A02P4* INTA
GABSCBV=AOBV*INTA
GABSCVK=AOVK* INTA
GABSCJUH=AOIH* INTA
GABSCHK=AQOHK* INTA
GABSCIK=AOJIK*INTA

BULBO

LIB=(AD-AB+BD*LID) /BA
LSB«(AD-AB+BD*LSED) /BB

CALL QROMB (GAUSSIAN, LIB, LSB, ELEMENTOB)
CALL QROMB (GAUSSIANL, LIB,LSB, ELEMENTOBL)

CALL QROMB(GAUSSIANC, LIB, LSB, ELEMENTORBC)

INTEGRALB=INTEGRALB+AB*AB*ELEMENTOB+2.0*AR*BB*ELEMENTORL
+BB*BB*ELEMENTOBC

LNINTEGRALB=LOG (INTEGRALB) + (AB*AB) / (2. 0*BB*BB)
INTB=EXP (LNINTEGRALB)

PASOANTERIORB=RSTARB

WSTARB=INTRB*COEFFB
NCAJAB=NSTARB-PASOANTERIORB

MAGNITUDES Y CAJAS

NSTARTOTAL=NSTARD+NSTARB
NTOTALCAJA=NCAJAD+NCAJAB

GMAP (1) »AMAGB(J) +5* (LOG10(S) ) +10+GABEB*S
GMAP (2) =AMAGV (J) + 5+ (LOG10 (8) ) +10+GABSV*5S
GMAP (3) =AMAGJI (J) +5* (LOG10(S)) +10+GABBJI+*S
GMAP (4) «AMAGH (J) +5* (LOGL10 (6) ) +10+GABEH*S
GMAP (5) =AMAGK({J) +5* {LOG10(S) ) +10+GABEK*S
GMAP {(6) ~AMAG2P4 {J) +5* (LOGL0O(5) ) +10+GABS2P4*5S
GMAP (7) =AMAGCBV (J) +3+ (LOG10(5) ) +10+GABSCRBYV*S
GMAP (8) =AMAGCVK(J) +5* (LOG10(85))+10+GABSCVK*S
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GMAP (9) =AMAGCJIH (J) +5° (LOGID(S) ) +1U+GARSCIH S
GMAP (10) »AMAGCHK (J) +5¢ (LOGLO (8) ) +10+GARSCHK S
GMAP (1 1) =AMAGCJIK (J) + 5 (LOGLC (5) ) +10+GABSTIK S

PO Kw1,120
DO L=1,11

CAJAM=~30+(0,5*K-0,%
CAJAN=-30+40.5*K
P=PMAP (L)
IF (P .GT. CAJAM .AND, P .LE. CAJAN) THEN
N(J, K, LY =N (J, K, L) +NSTARCAJAP
ND (J, K, L) =ND (J, K, L) +NSTARCAJADP
NB (J, K, L) =B (J, K, I.) *+NSTARCAJARP
NT(K, L) »NT(K, L) +N(J,K, L)
NTD (K, L) =NTD (K, L) +RD (J, K, L)

NTB (¢, L) =NTB (K, L) +NB (J, K, L)

ELSEIF (P .GT. 30) THEN

GO TO 90
END IF
END DO
END DO
END DO

TERCER CAS01 CUANDO USOLB ES LA MAYOR UsoL

ELSEIF (USOLA .LT. USOLB .AND. USOLD .LT. USOLB) THEN
IF (USOLB .LT. -5.5) TIEN
LIMINF=-5.5
ELSEIF (USOLB .GE. -5.85) THEN
LIMINF=USOLB
END IF
DO I=1,1100
LIB=LIMINF+(I-1) *STEP
LSB»LIB+STEP
CALL QROMB (GAUSSIAN, LIB,LSB, ELEMENTOB)
CALL QROMB (GAUSSIANL,LIB,LSB,ELEMENTOBL)
CALL QROMB (GAUSSIANC, LIB, LSB, ELEMENTOBC)

INTEGRALB=INTEGRALB+AB*AB*ELEMENTORB+2.0*AB*BB*ELEMENTORBL
+BB*BB *ELEMENTOBC

LNINTEGRALB=LOG(INTEGRALB) + (AB*AB) /(2. 0*BR*BB)
INTB=EXP (LNINTEGRALB)

PASOANTERIORB=NSTARB




MSTARB~INTRB *COEFIDB
NCAJABSNSTARB ~PASOANTERIORB

nrsco

LID= (AB-AD+BB*LIB) /BD
LSD= (AB-AD+BB*LSB) /BD

CALL QROMB (GAUSSIAN, LID, L8D, ELEMENTOD)
CALL QROMB (GAUSSIANL,LID, LSD, ELEMENTODL)

CALL QROMB (GAUSSIANC, LID, LSD,ELEMENTODC)

INTEGRALD=INTEGRALD+AD*AD*ELEMENTOD+2, 0*AD*BD*ELEMENTODL
+BD *BD *ELEMENTODC

LNINTEGRALD=LOG (INTEGRALD)+ (AD*AD) /(2.0*BD*8D)
INTD=EXP (LNINTEGRALD)

PASOANTERIORD=NSTARD

NSTARD=INTD*COEFFD
NCAJAD=NSTARD~-PASOANTERIQRD

ABSORCION

LIA=(AB-AA+RBALIB) /BA
LSA=« (ABAA+BB*LSB) /BA

CALL QROMB (GAUSSIAN, LIA, LEA, ELEMENTON)

INTEGRALA=INTEGRALA+ELEMENTOA

LNINTEGRALA=LOG (INTEGRALA) + (AA*AA) /(2. 0*BA*BA)
INTA=DA*EXP (LNINTEGRALA)

GABSB=AOB* INTA
GABSV=AOV*INTA
GABSJ=AQJ* INTA
GABSH=AQH* INTA
GABSK=AOK*INTA
GABS2P4=N02P4* INTA
GABSCBV=AOBV*INTA
GABSCVK=AOVK*INTA
GABSCJUH=AOJH*INTA
GABSCHK=AOHK®* INTA
GABSCJK=AOJK* INTA

MAGNITUDES ¥ CAJAS

NSTARTOTAL=NSTARD +NSTARB
NTOTALCAJA=NCAJAD+NCAJAB

GMAP (1) =AMAGB (J) +53* (LOGL0(S)) +10+GABSR*S
GMAP (2) =AMAGV (J) +5* (LOG10(5) ) +10+GABSV*S
GMAP (1) =AMAGJ (J) +3* (LOGLO(B) ) +10+GABSJ*5
GMAP (4) =AMAGHR (J) +54 (LOG10(S)) +10+GABSH*S
GMAP (5) =AMAGK (J)+5* (LOG10(S) ) +10+GABSK*S
GMAP (6) =AMAG2P4 (J) +B* (LOG10(5) ) +10+GABE2PA*S
GMAP (7) =AMAGCBV (J) +3* (LOG10(5) ) +10+GABSCBV*S
GMAP (8) "AMAGCVK (J) +5* (LOG10(S) ) +10+GABSCVK*SE
GMAP (9) =AMAGCJUH (J) +5* (LOG10(S) ) +10+GABSCUJH*S




90

B3

GMAP (10) ~AMAGCHK (J) +5* (LOGLIC (5)) +10+GARSCHR™S
GMAP (11) »wAMAGCIK(J) +5* (LOGLO(S)) +1LO+GARSCIR'S

ki

DO Kwi, 120
DO Lwl, 1t

CAJAM™=30+ (0. 3*K-0.5)
CASAN=-30+0,8*K
PePMAP (L)
IF (P .GT. CAJAM .ARND., P .LE. CAJAN) THEN
N{J, K, LY =N (J, R, L) +NSTARCAJAP
ND (J, K, L) =ND(J, K, L) +NSTARCAJADP
NB (J, R, L) =NB(J, K, L) +NSTARCAJABP
NT (K, LY =NT (K, L) +N(J,K, L)
NTD (K, L) «NTD (K, L) +ND(J, K, L)

NTB (R, L) =NTB (K, L) +NB(J, K, L.}

ELSEIF (P .GT. 30) THEN

GO TO %0
END IF
END Do
END DO
END DO
END IF

RESULTADOS TOTALES

IF (J .EQ., 32) THEN
DO K=1, 120

Me~30,0+{0.5*K~0Q0.5)
Tw~30,0+0,8*K

WRITE (12,7’ (F7.2, 2X,F7.2,2X,11E13.6)")
™, T, (NTDIK, L), L=1,11)

WRITE(13,’ (F7.2,2X,F7.2,2%,11E13,6)")
M, T, (NTB(K, L) ,L=l,11)
WRITE (14,7’ (F7.2,2%,F7.2,2X,11E12.6)")
M, T, (NT(K,L), L~1,11)
END DO
ELSBEIF (J .GT. 32) THEN

GO TO 88
END IF

END DO

CLOBE (UNIT=10)
CLOSE(UNIT=12)
CLOSE (UNRIT=13)
CLOSE(UNITw=14)

RETURN
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I
Gessessssieses FUNCIONES A INTEGRAR EN EL CASO GENERAL stteesscsesrercesecvies
c I
FUNCTION GAUSSIAN (X) |
!
1

c

c ESTA FUNCION EVALUA UNA GAUSSIANA CENTRADA EN EL ORIGEN i
c SIMPLE. i
< i
! i
; REAL X

i GAUSSIAN=EXP (=~ (X**2)/2.0)

!

5 END

e

ic......................‘....................-.......‘........‘.....‘.‘.“-‘...

c

FUNCTION GAUSSIANL(X)

ESTA FUNCION EVALUA UNA GAUSSIANA CENTRADA EN EL ORIGEN
MULTIPLICADA POR LA FUNCION LINEAL.

anon

REAL X
GAUSSIANLWX*EXP (~-(X**2)/2.0)

END

e R R R R R S N R AR

[+
FUNCTION GAUSSTANC(X)
[~
[+ ESTA FUNCION EVALUA UNA GAUSSIANA CENTRADA EN EL ORIGEN
[+ MULTIPLICADA POR LA FUNCION CUADRATICA,
c
REAL X
GAUSBIANC=X*X*EXP (-(X**2)/2.0)
END
c
I R R R e L R R L R R R N I A Y
c

[+
CEELEREEEEEL684L8L4L4F SUBRUTINAS DE INTEGRACION AGAGAEGEAEEEAGLEEEAEEE666666E56G
<

SUBROUTINE qromb{(func,a,b,as)
INTEGER JMAX, JMAXP, K, KM
REAL a,b, func,sas, EPS
EXTERNAL func
PARAMETER (EPS=l.&-6, JMAX=20, JMAXP=JIMAX+l, K=5, KM=K-1)
cu USES pelint,trapzd
INTEGER 3
REAL das, h (JMAXP) , a (JMAXP)
h(l)=1,
do 11 j=1,IMAX
call trapzd(func,a,b,s(j),3)
1f (j.ge.K) then
call polint(h(3j-KM),s(3-KM),K,0.,8s,dsa)
if (abs(dns).le,EPS*abs(ass)) return
endif
a{3+l)=a(l)
h(3+1)=0,25%h (3)
11 cont Lnue
pause ’‘too many steps in qromb’
END




R R R R R N R A R R R R

Qeesonsona
<

SUBROUTINE polint(xa,ya,n,x,y,dy)
INTEGER n, NMAX
REAL dy, x, ¥y, xa(n),ya(n)
PARAMETER (NMAX=10Q)
INTEGER &,m, na
REAL den, dif,difc,ho, hp, W, ¢ (NMAX) , d (NMAX)
na=1
difwaba (x-xa(l))
do 11 1i=1,n
difrwaba (x~xa (1))
1f (difr.lt.dif) then
no=i
difw=dift
endif
c(i)=ya(i)
d(L)m=ya (i)
11 continue
y~yaina)
na=na-1
do 13 me=l,n-1
do 12 i=l,n-m
homxa (1) ~x
hp=xa(i+m) -x
wec (1+1) ~d (1)
danwho-hp
{f{den.eq,0.)pauss ’failure in polint’
den=w/den
d(i)=hp*dan
.a{i)=ho*den
12 continue
if (2*ns.lt.n-m)then
dy=c{(ns+1)
elae
dymd (ns)
nawns-1
endif
y=y+dy
13 cont inue
recturn
END

ctt.t‘dt.t‘.tﬁ1'ttttt-tt¢t'-t--"t.t.-‘n.ln»---'t'o-.tttic"ttotvotttt.tt'.ttt
c
SUBROUTINE trapzd(func, a.b,s,n)
INTEGER n
REAL a,b, s, func
EXTERNAL func
INTEGER {t,]
REAL del, sum,tnm, x
if (n.eq.l) then
8=0.5* (b~a) * (func(a) +func (b))
alse
Ltm2*%*(n=-2)
cam=it
dele(b-a)/tnm
x=a+Q,%5*del
sum=0.
do 11 31,4t
sumwsum+func {(x)
x=x+del
13 continue
s=0.3* {8+ (b~a) *sum/tnm)
andsf
racurn
END

CLEEGAEELEERBREGREELGEHE666E6E FIN DEL PROCRAMA L6GREGLEEGEREELE6EEGECEREEREEAAG
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i

DEMENS Lo MAGARSLIM(LI0) , MIN(LR20) , DB )L 20)

DLLIEHS LOR ONDBCI20) , BRIV L), BRI CLE0) , BHH (L

DIMENSTON B (1L20), BV (L

HNSACK=0 .
PISALZ2P G

s

AQ

L

OPEE (URTTA1 3, FILE~? DILBOY, SPAT

o

OR

e o

or

0

DO

SAND FsURD LS

BSRE SIS NG

PROGRAMA ACURNITTA [RARISTDE CX I P D CLLAL QUER
5 ¥ PO (L, 1) e VTAIRA

30 Y ey, s DA TODO

DLARA LOMES

2.1
DK, DMAGADBSLIM

I, DNS
3, BRSACY, BINE ) BUSAC2P A

3V, BHSA I, BRSACE I, BHSASCIIG, BNSACCIN, BMAGARSLIN
SR, NSACY, HEACT, HSACH, NSACK, HSAGC2P A !
W, LISACEDH, MOACCHK, NEACCEIK, HAGABSLIM i

DRV I 20) , DN (L20) , DN (L20) , DNK(LZ0) ,DH2PA (120)

P NGBV (T 20) , DNCVIC (L) , DHCIR (L20) , DNUHK (1L 20), DNCIK (L 20)
DY, BRHR (120)

P BUUPG (120) , BRCBY (1.20) , BHNCVIC (L 20) , BHUIB (1 20), BRNCHK (1 20)
s BHCII (1 20)

) y NI CL20) , NHLZ0) , MK IL20) ,N2P3 {1L20)
CWTHCE20)  NCHIN (120) , NCI (1 20)

, NUBY (L20), NOVK (1L20) , )

B B e R T Tt S T S T T S T S SN Sl T St S S B Rt S S B S S B S Y B8 B S S SR B O

WTOSE LEERAR LOS DATOS DE EMNTRADA DEL NUMERO DF ESTRELLAS

EHUUE T L2, FLLE= DTSCO , STATUL - UNENOWN' )

a b ONERCWH )

EN(UNTI T, SLLEA NSTAR MAG FILTRO, STATL

4 UNKNMOWN? )

ABREN LAS UNTDAD MNECESARIAD PARA GUARDAR LOS RESULTADOS

ENQUNIT«LS, FLLE= CURNTASLY , CATUS s UNIKHOWN? )
EN(UHI'T=16, FILE«’ COENTASHIK® , STATUS «f UNIKNOWN? )

EMN(URIT:1L7, FILE=" COENTASG? , STATUS <« UNKMNOWN? )

EN(UNI T 18, FILE~’ CUENTASKS , ATUS = UNKHOWN' )

R e T e i S e i o L B A o S S S O N S S N St S S N A S S S A S A

J=1, 120

READ (12, *) MAGARSLIM(JI) , MING3) , DHB (T)
L DHV (), DNJ GI) , DHIT (T, DNIK(T) , DN2P4 (D)
P DUCBY (J) , DNCVIK (J) , DUCIH (T) , DNCHK (J) , DHECJK (J)

READ (13, %) MAGARSLIMIJ) ,MINC(I) , BNR(J)
PNV (I), BRI GO IR GT) , BHICGI) , BN2PPA ()
¢ BHCBY (J) , BHNCVI (), BRNCIR (), BHCHE (T) , BRCJTIK T

READ (14, *) MAGABSLUMIJ) , MIU (J), 1B (J)
PRV GTY NI D R GT) , NK ), NEDPA ()




SIS TR P LI OU R N ST 14 L SV B B S IR S S B )

SDNSACIADNT ()
HeDNSACH DU )
{mDNSACK4EDNK (J)
PADNBACIPA+DNIPA (2
BV HDRNCHV )
ANV (J)
JHADNCITE )
IK+DMCHEK ()
SCIRHDINCTN ()

SVIK=DNSAC
X A BALC
[ERS TN T DILAL
DRISACC I =DMNEBAC

DBHBACB=BNSACH +13HI3 (.1}
BHNSACV=BNSACVHRNY ()
BNSA wANSAC.T BRI (U]
BISACH=BNSACIL+BNI ()
BRSACK~BNSACK4SBNK (.7)
OBHNSAC2PI=BNSACZ2P4 +BN2P4 (1)
BNSACCBV=BNSACCBV+BNCRBY (J)
BHSACCVK=BNSACCVKIRNGCVK(J)
DHNSACCIH=BNSACCJIH+BNCIIN(I)
BUSA K=BNSACCHKADBHCHIK (3)
BHNSAC KeBNSACCIK+ABHRCIK (T)

NSACH =NBACR+ND (J)
M3ACV=NSACV+RV (J)
PHSACI=NSBAC T4 WL 1.3
HSACI»NGACH-+NH (J13
MSACK=HNSACK+NR ()
NSAC2PASNSAC2RPI4N2P ()
NSACCHRVaHNSA BV+NCBVY (7))
MNSA VEaNSACCVISMNOCVE (J)
NSACCITHNSACCIHUHNCINR (.T)
MSACCHK=NSACIHIK+NCIIK (J)
NEACCIK=NSACCIKENCIRK ()

*

P

NSACT, NSACH, NSAUK, NSA :
s NESACCHI, NSACCOR

{ * NHSACCBVY, NSACCVIK, NSACE,

J

WRETECLS, 2 (LM, 7.8, 3N

EHD DO

END DO

CLOSE (UNLT=12)
1 CLOSE (UNTTw1 3)

CLOSE (UNIT=14)
E(UNIT=15)
SE(UNTT=16)
(NI T=17)
CLOSE (UNIT~18)

sTOYV
END

WRETE (16, (1X,1"7.1,3%X,EL3.6)7) MAGABSLIM(.)) ¢ BNSACK

WRITE (L7, (1IN, P71, 8%, LIEL3. G) ') MAGARSLLI1(T) P MESACH, NsSACY,
E13.6)") MAGARSLINGI) , DNSACK

! WRITE (LB, (LX,F7.1, 3%, BLI.6) ') MACARSLIM(J), NSACK
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ol
AL MDIST, HBULBO, WY
CHARACTER 12 puNT

DATA (20H1), 1=
0.25,0.13
0.20,90.30

0.20,0, 3

L1,
2.45,2.09,1.65,2,61,1.53,
1.49,1.10/

DATA (MABS (1), 1=1,32)y /-3.12,~1.24, ~0,52,0,34,1.33
1.87,3.14,3.81,4.,15,4.50,
$.00,5.50,6.50,2.4%,-0.08,
=0.56,-0.90,~1.66,-3.36,-4.1
4,40, -4,76,-5.23,-6.04,~6. 3,
=7.90,-8.30,-3. %0, -4.70,-7.0
-9,50,-11.00/

CPEN(UNIT=8, FILE=' RESULTALOS! , STATUS=
OPEN(UNIT=10, FILE=' GRAEHS’ , STATUS=

FUNKHTWN Y
UHRNIWR'

F1=3,1415927
LCANBIO=0
BCAMBIO=0

WRITE (8, 15)

FOPMAT{' QUIERES LEER DE PANTALLA(!) O DE ARTHIVDID) =", &

READ {5, *) 1WISH
IF(IWISH .EQ. ) THEN

WRITE(6, 10)
FORMAT (" DAME L, B, RO, SIGMAD, SIGMAB, SIGMAA’,
!y HABS, ASOL, DISCTUBULB, STEP= ', 3)
READ(5, *) L,B,R0, SIGMAD, SIGMAB, 31GMAA, HABS,
ASOL, DISCTORULB, STEP
ELSE
CPEN(UNIT=3, FILE=' PARAMETROS' , STATUS=' NHKNCWN' )
READ (9, *) L,B, R0, SIGMAD, STGMAB, S IGMAA, HARS,
ASQL, DISCTCBULE, STEP
END IF

IF{L .GT. 180.C) THEN
LCAMBIG=1
L=3h0.0-L
END 1F

IFAL LT, Q.0) THEN
BCAMBIO=1



e END LE

LRAUS BI85 01

BPRAD= (PI/1E0, 0 B

TECLCAMBIO LEQ. D)

ERG IF

IFABCAMBIN EQ. 1}

Euh IF

DO 400 1J=1,32
NDISC=0.0

B HBULEG=D ., 0
‘ NTOT=0.0

DENDISC=0.0
HDISC=0.0
i DENBULBO=0.0

] NMBULBO=0,0
ABS#3,0

DO 100 §=0.000001,50.0,STEP

DISCO

G oo

EXPDle (RO*RO) 7 (2, 0*STGMAD*SIGMAL

EXBD2=~ (RO*RO+S*5*COS (RRAD)
* 2. 0*RO*SPCOSIBRAD) *CU
* (2, 0*STGUAD * SIGMADH

EXED3=~(S*EIN(BRAD) /20(1.0)

DENDISC=(10.0* "RHOD(TJ) ) *EXP(EXELL) "EXP(EAPDE) "ERF (BAY D)

coefsl0. 0 rhodit]j)
write(6, *) 'coefs',ccef,’ dendiscs’, aendice

agaen

HD1SC=(PI/180.0) * (P1/180.0) *OENUISC S S STER

BULBO

aOoOo

! EXPBE= (ROCROY /(2.0 SIGMAR* SIGIMAR)
1 EXPB2=-(RO*RO+$*5-2,0*RO*S°COS (BRAL) *
. . (2,0 SIGMAB SIGMABY

LRAD) )/

DENBULBO=(1.0/DISCTORULE) *
* (10,0 *RHOD(IJ}) ) *EXP (EXPBI) *EXP(EXPBD)

HBULBO=(PI/180.0)*(P1/180.0) *DENBULBG S*S*STEP

ABSORCION

aoo

E_ EXPALl={RO*R0) /(2.0 STGMAR SIGIAA)
EXPA2=~(RO*RO+§*S*COS (BRAD! *CCS(BRAD) -
‘ 2.0*RU*S*COS (BRAD) *COE(LRAD) } /
* (2.0*SIGMAA*SIGMAA)
EXPA2=~ (S*SIN{BRAD)) /JHARS

ABS=ARS+ASCLAEXP (EKPAL) ‘EXP (EXEAL) *EXE (SXPARY) *RTED

MAPAR=MABS (1.J) +5.0°L0OG10(8) +10.04ABS




100

400
C

40
500

60

* % 2 e e oo s

NTOT=NDISCeNEUILAL

GO 200 J=,51
MAGMIN==5.28v(J~1) 0,8
MAGHMAX=MAGMIN+(, &

HSTAR (7, 1) = (MAGHIN «MAGMAX) /0.0
IFCIMARAR LGE. MAGMIN) LAY GIAPAR LT MAGHAN)
NSTAR(J, 2) =NSTAR(T, 2} +ND
NSTAR(J, 3) =NSTAR (J, 3) #NBE
NSTAR(J, 4) =NSTAR(J, 4) ¢t
END IF
CONTINUE

CONTINUE

CONTINUE

NSTAR(L, 5) =lISTAR(1,4)
DO 300 K=2,51

NSTAR (K, 5) =NSTAR (K-1, 5) +NSTAR(K, 4)
CONTINUE

WRITE(6,50) L,B,ASCL,RO,SIGMAD, SIGMAB, SIGMAA, HABS,
DISCTOBULB, STEP
WRITE(8,50) L,B,ASOL, R0, SIGMAD, SIGHAB, SIGMAA, HARBS,

DISCTOBULB, STEP

FORMAT{//, 3X,’ LONGITUD GALACTICA=' ,F7.2,
/¢ 3%, LATITUD GALACTICA=',F7.2,
/¢ 3X,"ABSORCICN EN  EL SOL=',F7.2," MAG/KPCY,
/¢ 3%, ' DISTANCIA AL CENTRO=',F7.2," KPC',
/43X, " SIGHA DEL DIaco=' ,Fi.2," KFC’,
/03X, SIGMA DEL BULBC=' ,F7.2," KEC',
/,3%, ' SIGMA DE LA ABSCRCION=',F7.2," KPC',
/+ 3%, ALTURA DE LA ABSCECION=',F7.2,' KPC',
/4 3%, RAZON DISCO A BULBO~ *,E7.2,' VECES',
/3%’ STEP=',F7.2,' RBC',
/)

WRITE (6, 20)

WRITE (8, 20)

FORMAT(//,7X," MAGNITUD *,1X,' Nprsco
X' NBULBO  ’, 3X,’ NTOTAL  *,
3X,’  ACUMULADO ',//)

DO 500 J=1,51

WRITE (6, 40) (NSTAR(J,K),K=1,5)
WRITE(8,40) (NSTAR(J,K),K=1,5)
WRITE(10,40) (NSTAR(J, K} ,K=1,5)
FORMAT(3X,F12.2,3X,4(E12.4,3%))
CONTINUE

WRITE (6, 60)
FORMAT(//,’ ARCHIVO PUNTOS=',§)
READ(5,’ (1A12)’) PUNTOS
OPEN (UNIT=12, FILE=PUNTOS, STATUS=’ UNKNOWH' )
READ (12, *) AREA
DO TJK=l, 6
READ (12, *) MAGOBS, ALOGOBS
NOBS=10.0* *ALOGOBS
EMAS=LOG10 (NOBS+ (NGBS /AREA) ** (0.5) ) ~ALOGOBS
EMEN=ALOGOBS~LOGL0 (NOBS~ (NCBS/AREA) ** (0,51 )




e Nel

WRITE (LS, *) MAGCES, ALUGIRS

ENL DO

CPEN(UNIT=11, FILE="plot’, STATU =" IR
WRITE(LL, " ¢/ figura’ )"y

WRITE(LL, ' (' CATA GERPHS' "1
WRITE(LL, ' ("' XPAND 277"y
WRITEC(LL, " ("

WRITE(LL, ' ¢ L L

WRITE(LL, " ' READ HAG 17°V ')
WRITE(LL, " ("’ BEAD DISC 1'%y
WRITE(1l,' 1"’ READ BULB 3%
WRITE(1L, " ("’ READ TOT 4'°) ")
WRITE(LL, " ("' READ AC ')
WRITE(1L,' ("’ SET DISCI=LG(DIZCO)' 1"
WRITE(LL, " ("' SET BULB1=LG(BULB)'') ")
WRITE(1L, ' ("’ SET TCT1=LG(TGT1' ") ")
WRITE(L1L, ' ("’ SET ACL=LGIAC)'"1")
WRITE(LL, ' ("' LIMITS €.0 14.0 ~1.0 &.0'")")
WRITE(11,* ("’ BOX' "))

WRITE(1L, ' ('’ LTYPE 1'')")

WRITE(1L, " ("' CONNECT MAG LISCI' ")
WRITE(1L,' (*’ LTYPE 3')")

WRITE(LL,' (** CONNECT MAG 8ULBL' "))
WRITE(11, ' ('’ LTYPE S'*) %)

WRITE(1L,' ("' CONNECT MAG TCTL') ")
WRITE(LL,' ("* LTYPE Q') ")

WRITE(11,' ('’ CONNECT MAG ACL' )"
WRITE(11,’ ("’ CTYPE 1'%)*)
WRITE(1L,' ("' XLABEL K-MAG'')’)
WRITE(11, " ("' YLABEL LOG N(*)y''i"
WRITE(LL,' ('’ RELOCATE €,5 5.2'")")
WRITE(1L,* (*' LABEL La'',¥7.00') L
WRITE(1L,' ('’ RELOCATE 6.5 4.8")")
WRITE(1L, ' (! LABEL B='' ,F7.0)") &
WRITE(11, ' (! DATA GRARHS'*1')
WRITE(1L,' (' LINES 52 57"/
WRITE(11,” ('’ READ MAGOBS 1"
WRITE(11, " ¢*' READ LCGOBS "))
WRITE(11,' ("' READ EMAS %'')’}
WRITE(11,’ ("' READ EMEN J4*7)'")
WRITE(11, ("’ ETYPE 20 3''3")
WRITE(11,’ ("’ POINTS MAGOBS LOGCHS''H')
WRITE(11,' ("’ ERRORBAR MAGOBS LOGCBS EMAS 2''1%)
WRITE{1L,’ ("' ERRORBAR MAGOBS LOGOBS EMEN 47’
CLOSE(UNIT«=8)

CLOSE(UNIT=3)

CLOSE(UNIT=10}

CLOSE (UNIT=11)

CLOSE(UNIT=12)

STOR

END
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