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RESUMEN 

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

Las características del modelo son las siguientes: 

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

ii) La densidad estelar del bulbo galáctico está distribuida de manera 
gaussiana con respecto a la distancia radial galactocéntrica. 

El modelo es usado para predecir los conteos estelares, en el filtro K, 
para 29 regiones del cielo, de tal manera que los parámetros libres que se 
usan en la descripción son determinados. 
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Capítulo 1 

INTRODUCCION 

Recuento histórico de los estudios astronómicos que se han hecho sobre la estructura 

galáctica y que están directamente relacionados con el tema de la presente tesis. 

1.1 Conteos Estelares y Función de 
Luminosidad. 

Sir William Hershell fi►é el primero en realizar importantes comeos estelares para 

investigaciones sobre la estructura galáctica. Sus ti►mosos conteos estelares hieren, por más de 

un siglo, la única infomtación disponible sobre la distribución superficial de las estrellas en el 

plano del cielo. 

En dos artículos consecutivos, Herschel comparó el número de estrellas observadas, con lo 

predicho en modelo desarrollado por él mismo, en el cual la distribución de estrellas es uniforme, 

y concluyó que los vacíos y las condensaciones de estrellas son las que explican las discrepancias 

encontradas. 

Cuando las paralajes estelares estuvieron se realizaron, Sir John Herschel derivó el brillo 

intrinseco para un conjunto de estrellas. Encontró una variación considerable en las magnitudes 

absolutas intrínsecas de las estrellas. Quedó claro que la verdadera distribución estelar en el 

espacio necesita del conocimiento de la distribución de frecuencias estelares, como una liinción 

de la magnitud absoluta, Esta función es ahora llamada la Función de Luminosidad (FL). 
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Durante el siglo diecinueve se adicionaron datos sobre la distribución de estrellas en el cielo, a 

través de la publicación de diversos catálogos y estudios fotometricos hechos por Pickering. 

Entre 1900 y 1945, Iheron publicados muchos artículos importantes que contribuyeron a nuestro 

conocimiento de la Función de Luminosidad (Kapteyn, 1901, 1902, 1904, 1910, 1914; 

Comstock, 1904, I907, 1910; Ilertzprung, 1910; Dyson, 1913, 1917; Kapteyn y van Rhijn, 

1920; Luyten, 1923, 1924, 1925,1939, 1941; Kienle, 1923; Seares, 1924a, 1924b, 193Ia 193 lb; 

van Rhijn, 1925, 1936; Malmquist, 1924; ópik, 1925; van Maanen, 1937; Shilt,1941; Miller y 

Hanna, 1941; Kuiper, 1942; Bok y Rendall-Arons, 1945; Bok y Wright, 1945). Estos artículos 

introducen el concepto de la función (KM) donde (1(M) es el número de estrellas por pasee 

cúbico que se encuourtm en la vecindad solar con magnitudes entre M-1.2 y Ali- H. Debe 

hacerse notar que la FL no depende del tipo espectral, aunque es claro que los distintos tipos 

espectrales contribuyen a la construcción de la tbnción D(M). 

La magnitud absoluta M y la magnitud relativa ni de una estrella están relacionadas mediante 

la ecuación conocida como Módulo de Distancia y que se expresa de la siguiente forma: 

= M 	5 log(r) - 5 +n(r) 	 (1.1) 

donde a(r) representa la absorción encontrada por la luz hasta una distancia r. 

El conocimiento de la FL está relacionado con los siguientes problemas astronómicos: 

• La estructura detallada de la Galaxia en nuestra inmediata vecindad solar. 

• La evolución de las estrellas a partir del gas interestelar. 
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La FL se deriva de conteos estelares y de un conjunto de hipótesis razonables las cuales 

permiten resolver la llamada Ecuación General de la Estadistica Estelar que es mostrada a 

continuación: 

Agn,S)= ¡ (1)(A1,S)Ds(r)wr 2dr 	 (1.2) 

donde A(m,S) representa el número de estrellas observadas hasta Ulla magnitud aparente 1I1 

pertenecientes u un tipo espectral S, en una determinada dirección (l,b), y en un área del cielo. 

(D(M,S) es la FL, la cual es el número de estrellas del tipo espectral S y de magnitud absoluta M 

por parsec cúbico en la vecindad solar, Ds (r) es la llamada función de densidad relativa y ella 

propone la escala de valores de la GL a diferentes distancias del Sol. En el modelo de nuestra 

Galaxia propuesto en la presente tesis, se asume que Ds (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 absoluta de una estrella de tipo espectral S está distribuida de una manera 

gaussiana alrededor de una magnitud absoluta M„ 

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

tipo espectral S (de magnitud A/„) con una magnitud M: 

Fs  = 	e 
siair 

(1.3) 

donde o s  representa la correspondiente dispersión para cada tipo espectral (ver Blaauw, 1963). 
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Comúnmente en la literatura nos encontramos con la llamada huteldn General de Corneo 

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

:1(//i) = 	il(m, s ) = 
J 
E ((1)(//i„S')/),(r)fror 'dr 	 ( 1.4) 

S 

que es escrita de manera mas usual como: 

A(m) j;' (1)(M)D(r)or'dr 	 (1,5) 

donde 

(D(I") =E (1)(ill ,S) 	 (1,6) 

(1(A1) es llamada la Función General de Luminosidad y D(r) es el número total de estrellas, por 

unidad de volumen, de todos los tipos espectrales en la vecindad solar. Pero esta interpretación es 

estrictamente correcta sólo si las proporciones relativas de las estrellas, por unidad de volumen, 

de las diferentes clases espectrales son iguales en cualquier lugar a lo largo de la línea de visión, 

de tal forma que la FL (1(M)) determinada en la vecindad solar, sea válida a través de todo el 

volumen de integración. 

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

alguno de los siguientes métodos: 

• El método de las paralajes medias. 

• El método de las paralajes trigonométricas. 
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o El método de las paralajes espeetroseópicas. 

• El método de la magnitud absoluta media. 

Tabla I Función de Luminosidad Adoptada para las Magnitudes 

Visual y Fotográfica (Vecindad Solar) 

NI log (1( Ali. ) log O( Al,„ ) NI log (I)( A f,,) log (D(Al rg  ) 

-6 22.23 - +6 7.66 7.47 

-5 2.97 -- +7 7.48 7.55 

4 3.60 3.65 +8 7.58 7.65 

-3 4.10 4.27 +9 7.72 7.72 

-2 4.80 4.83 +10 7.88 7.80 

-I 5.54 5.36 +11 7.97 7.88 

+0 6.16 5.88 +12 8,00 7,95 

+1 6.60 6.35 +13 8.05 7,98 

+2 6.83 6.70 +14 8,05 8,00 

+3 7.07  7.00 +15 8.02 7.96 

+4 7.25 7.21 +16 7.96 7.90 

+5 7.56 7.36 - - --- 

_ 
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Para una discusión detallada de éstos métodos, se recomienda ver Rok (1937), Trumpler 

y Weaver (1953), McCuskey (1966), van Rhijn (1965) y Mihalas y [3inney (1981). La FL 

fotográfica (log(h( M3 ) ) y la visual (log (1)( 	) ) se encuentran en la Tabla 1 y sus respectivas 

gráficas se encuentran en la Figura 1 (tomadas de McCuskey, 1966), 

1.2 Modelos de Distribución de Estrellas en 

la Galaxia. 

En la sección anterior se ha discutido y aproximado el método a seguir para encontrar la 

distribución de estrellas en la Galaxia, pero no se ha presentado una forma específica para ello, y 

se ha propuesto el obtener una visión general de nuestro sistema, invirtiendo la ecuación 

thndatnental de la estadística estelar y usando los conteos estelares. 

Un acercamiento diferente ha emergido recientemente y ha sido justificado en numerosos 

estudios hechos sobre galaxias externas (Freeman, 1970; van der Kruit y Searle, 198 la,b, 

1982a,b). En este acercamiento, se propone un determinado modelo para la distribución estelar. 

El modelo depende en general de una serie de parámetros libres, los cuales pueden ser ajustados 

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

1.2.1 Modelo de Bahcall y Soneira. 

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

calcular los conteos estelares esperados, como una función de la magnitud de las estrellas en la 
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dirección de observación (en términos de la latitud y la longitud galácticas). Este modelo es muy 

diferente de los modelos presentados por Schmidt (1950) y butano (1973), de de Vaucouleurs 

y Pence (1978) y Ostriker y Caldwell (1979), en los cuales se dirigen a obtener una distribución 

global de la materia o la luminosidad de nuestra Galaxia. 

El modelo de Bahcall y Soneira até motivado por observaciones galácticas y extragalácticas; 

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

más un esferoide de de Vaucouleurs, cuya densidad depende de r '' (de Vaucouleurs, 1959). La 

FL y la escala del disco fueron tomadas de las observaciones en la vecindad solar. Ellos 

encontraron que, sobre el rango de magnitudes absolutas +4 5. M 5. +12 , la FL del esferoide 

tiene la misma forma que la FL del disco. Encontraron para la vecindad solar un valor de 1/800 

para el cociente entre la 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 galáctico. 

El esferoide lo consideran enteramente formado por estrellas de alta velocidad, y por 

consiguiente, constituido principalmente por estrellas de Población 11. El modelo incluye una 

tercera componente asociada con el Halo galáctico. 

La densidad de estrellas en el disco es representada con la siguiente ecuación: 

pa (r, Al) 	em atar) h 	 (1,7) 

donde p1(r, Al) es la densidad de estrellas con magnitud absoluta Al a una distancia r del centro 

galáctico, y a una altura Z sobre el plano. 11(M) representa las diferentes escalas sobre el plano, 
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para estrellas con magnitud absoluta M. x representa la distancia radial desde el centro galáctico 

medida sobre el plano, y h es la longitud radial característica para el disco. 

Para el esferoide utilizan la conocida ley de r 	propuesta por de Vaucouleurs, que se 

representa de la siguiente manera: 

lag
` 1(0) 

= —3.3307 1(0 3   (1.8) 

   

donde 1 es el brillo superficial proyectado, 0 es la distancia angular desde el centro y 9 es el 

radio angular donde está encerrada la mitad de la luminosidad. La densidad espacial de estrellas 

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

expansión asintótica para esta densidad, la cual es adecuada para (y) 0.2 r, 

exp 	r  
r 

P S =  
	 (1.9) 

donde C es la constante de normalización, h = 7669 y r,, es la distancia lineal que proyecta un 

objeto con un ángulo O. . En los artículos de de Vaucouleurs (1977), y de Vaucouleurs y Buta 

(1978) se encuentra que r, 120  13 donde R„ es la distancia del Sol al centro galáctico. 
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Bahcall y Soneira usan la siguiente expresión analítica para la FL, 

n. 1  clOiá/ .1t•  
(h(,1!) = 	  

	

[1+ 10 -k -jiVit 	1 1 .1  

(/)( 	= 0(15) 	para 

AL, 5 Al < +15 

+15 s 	 (1.10) 

(1)(f11) = 0 	para 	Al s Ale  o M 

con 	n, = 4.03*10" 	Al' = +128 	M, = -6 	Md . +19 

	

a = 0.74 	fl = 0.04 	y<5. = 3.40 , 

Ellos supusieron una variación tipo exponencial para la densidad del material absorbente en la 

dirección Z pero con una altura caracteristica de F1=100 pc. No se considera variaciones de la 

densidad en la dirección radial. La absorción está dada de la siguiente manera: 

A(r) = A.„(901csc b(1- e 

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

Integrando la ecuación findamental de la estadística estelar, y siguiendo los elementos que 

se han descrito para el disco, el bulbo, el esferoide, la FL y la absorción, fueron capaces de 

producir densidades superficiales de estrellas en cualquier dirección de la Galaxia, las cuales 

compararon con los comeos observacionales. El modelo resultó ser consistente con los 

comeos estelares establecidos para latitudes galácticas sobre b.-20° 
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Este modelo ha sido usado para predecir la densidad estelar hasta magnitudes muy débiles 

(en 13 y en V). Hasta m,, = 28 se predice que la densidad estelar en los polos galácticos debe 

ser — 104  estrellas por grado cuadrado. 

1.2.2 Otros Modelos Galácticos. 

Modelo de Elías, 

Elias (1978a,b,c) realizó varios estudios sobre diversas nubes oscuras en nuestra 

galaxia. Fue capaz de determinar si los objetos que observaba pertenecían a un primer plano, 

al fondo o estaban embebidos en ellas. En base a ello, desarrolló un modelo para la 

distribución estelar de la Galaxia en el IR (Infrarrojo). La aproximación tomada por este 

modelo es muy similar a la del modelo de Ruelas (1991) (del cual se hablará más adelante), 

excepto por el hecho de que no permite una variación de la densidad del material absorbente 

con respecto a la distancia radial a lo largo del plano galáctico. 

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 Función de Cuentas 

Acumuladas (FCA) para las estrellas, a lo largo de cualquier línea de visión (I, h) y cualquier 

longitud en el IR hasta una magnitud aparente límite. Calibran los parámetros de su modelo 

con los conteos estelares existentes en la literatura. Este modelo representa solamente al 

disco galáctico. Posteriores alteraciones, extensiones y adiciones (esferoide y anillo) fueron 

introducida por Ruelas (199I a,b). 
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illodelo de Kawara. 

Kawara et al. (1982), presentan comeos para áreas seleccionadas en el plano galáctico 

con longitudes entre / = 349 y / = 45. Se presenta un modelo muy simple para el plano 

galáctico, es decir, el disco galáctico se representó como un disco exponencial. La absorción 

interestelar es modelada como una función lineal de la distancia radial al centro, sobre el 

plano galáctico. 

Modelo de Eaton. 

Eaton ei al. (1982), presentan canteas estelares en el IR son para diferentes regiones del 

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

I . El disco decae exponencialmente con respecto a la distancia radial sobre el plano 

galáctico, pero no hay variación de la densidad en la dirección perpendicular. 

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

siguiente ley de potencias (ver Bailey (1980)): 	= 5.0x10br•"" 	(1.12) 

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

ensanchamiento del disco. 

La absorción es considerada una función lineal de la distancia al centro galáctico. Los 

comeos observacionales que ellos obtienen parecen estar de acuerdo con los resultados de 

su modelo. 
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Modelo de Gilmore y Reid. 

Gilmore y Reid se comprometieron a hacer un estudio muy completo de la distribución 

estelar en nuestra galaxia. En Gilmore (1981) se presenta un modelo que predice los comeos 

observados por ellos mismos. El número de estrellas observado por intervalo de magnitud 

en un ángulo sólido n, sin considerar la absorción, es: 

ob(M)p(r)1.2  dr 	 (1,13) 

donde p(r) es la variación de la densidad espacial con respecto a la distancia al Sol, 

normalizada a una unidad en el Sol, y (I)(M) es la FL estelar ( tomada de van Rhijn, I965). 

La relación esperada entre el color-magnitud y el número de estrellas es determinada por 

integración directa de la ecuación (1.13) con una apropiada relación entre el color y la 

magnitud absoluta. 

Miller y Scalo (1979), adoptadan para el disco, una variación perpendicular al plano, la 

cual es una relación exponencial que cuenta con una sola escala para (odas las estrellas con 

M,. 4-5. 

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

t'unción de la distancia galactocéntrica, que adopta la forma de la ley de potencias dada por: 

)9,(0/ .." 	 (114) 
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donde el valor de n 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 galactocéntrica, debido a que sólo se consideraron comeos en el polo galáctico 

En un articulo posterior (Gilmore y Reid,1983), proponen que la distribución 

perpendicular de estrellas es conveniente expresarla en términos de dos exponenciales: una 

con una altura de escala de -300 pc correspondientes a un disco delgado al cual se refieren 

comúnmente 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 Población 11 intermedia de estrellas que se encuentran también 

en el esferoide galáctico. 

Modelo de Robin y Crézé. 

Más recientemente, Robin y Crézé (1986a) propusieron un modelo detallado del 

contenido estelar de la Galaxia, el cual utiliza un esquema de evolución galáctica para 

derivar la distribución de edades estelares presentes en la vecindad solar. Ellos relacionaa las 

ntetalicidades y las alturas de escala a las edades a través de argumentos cinemáticos. Su 

aproximación es similar a la de Balicall 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 viejo, una Población 11 intermedia y 

una Población 11 extrema. Diversas descripciones matemáticas fueron utilizadas para esas 

componentes, La ley de distribución para el material absorbente fue asumida como la misma 
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que la que corresponde al disco delgado de estrellas jóvenes. Su modelo predice 

correctamente los conteos estelares en magnitudes y colores para nueve campos (ver Robin 

y Creze, 1986b). 

tVodelo de Rudos. 

Cl modelo más parecido al presentado en esta tesis, corresponde a Rudas (1991a,b) el 

cual sigue los mismos lineamientos utilizados por Babean y Soneira (1980). El modelo 

considera tres componentes estelares y una componente correspondiente al material 

absorbente del plano galáctico. 

Las características de las componentes son las siguientes: 

1. La densidad estelar en el plano decae de una manera exponencial con la distancia radial 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 razón de su eje mayor al menor de 

bin-- 0.75. 

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

utilizado. Los efectos de esta componente se observan solamente en direcciones en la 

vecindad de 	1 	25 y / — 340. Se considera que el anillo es solamente un 

engrosamiento del disco, de tal forma que donde el anillo está presente, la contribución 
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del disco se toma como constante e igual en valor a aquella que existía en el punto 

externo del anillo (con respecto al centro galáctico). 

El modelo se usó 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 parámetros 

libres dé la descripción matemática que el modelo necesitaba. El modelo tiene éxito al 

predecir algunos comeos estelares del IR en varias direcciones galácticas obtenidas de la 

literatura. En Rudas (1991a,b) se dan tablas con las posiciones y magnitudes de todas las 

filmes 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 sección anterior se discutieron una serie de modelos, los 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 fliente central de datos los comeos 

estelares de Seares (1925), el cual es el más completo conjunto de observaciones sobre 

densidad de estrellas, reducidos y calibrados en un sólo sistema estándar. Ellos están 

basados, primordialmente, sobre comeos de -10' estrellas con magnitudes medidas del 

Molo Wilisrn►  Catalogue of Selecied Amas. Otros conteos estelares, derivados de estudios 
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extragaláctico también son usados, cuino es el caso de Kron (1978) (-103 ' estrellas), Tyson 

y Carvis (1979) (-1043 estrellas) y Paternos el al. (1979) (- 10' 9  estreflas). 

Kawara er al. (1982), obtienen comeos estelares en el IR examinando 17 áreas 

seleccionadas a lo largo del plano galáctico entre / =349 y / 	45. Ellos observan que la 

dependencia de la longitud y la latitud para la distribución (le las fuentes, es similar a la 

distribución de brillo superficial observada a 14 lun. Sus resultados parecen apoyar la idea 

de que la luminosidad en el IR es proporcionada por estrellas gigantes M o supergigantes en 

una región de aproximadamente 5 Kpc desde el centro. Las gigantes luminosas están 

también presentes en la parte central del bulbo galáctico. 

Eaton, Adams y Giles (1984) obtubieron comeos estelares, en el IR para el filtro K, en el 

plano de la galaxia en un rango de / = O hasta / = 60. Ellos propusieron un modelo con tres 

componentes , y se dieron cuenta de que en / = O la contribución del bulbo era la que 

dominaba los conteos estelares. 

1.3.2 Observaciones del Flujo Luminoso. 

Ito, Matsumoto y Uyama (1976) obtuvieron observaciones del brillo integrado de la Vía 

Láctea para 2.4 iam en la región comprendida entre 11)15 20 y 235/5-75. Como se 

esperaba, el brillo superficial se incrementaba conforme la longitud galáctica se acercaba a 

cero. La forma y la extensión de los perfiles en la dirección perpendicular eran bastante 

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

de la distribución de las fuentes IR. Este modelo está constituido por dos componentes 

I. Un esferoide que se extiende hasta una distancia 4 Kpc. 

2. Una componente anular con máximos en los 5 y los 7.4 Kpc. 

Uayakawa et al. (1981), presentan mejores observaciones en 2.4 pm y en 3.4 pm, en 

un intervalo de —70 .1 / 50 en el plano galáctico. El máximo del brillo superficial está 

desviado del ecuador galáctico de la misma manera que para otros objetos de Población I. 

Puesto que se ha observado que la absorción es muy pequeña en las atberas del plano, ellos 

concluyen diciendo que son las fuentes IR las responsables del flujo en 2,4 jun , y que estan 

fuertemente concentradas en las afueras del plano, con una altura de escala de 

aproximadamente 50 pe. En la dirección de I = 340 y / = 25 hay dos abultamientos los 

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

Hofman, Lemke y Thum (1977) obtienen la fotometría superficial absoluta de la región 

central de la Via Láctea , y descubren una fluente de radiación muy extendida alrededor del 

centro galáctico; esta emisión es probablemente producida por estrellas de tipos tardíos. 

Diversos estudios en el lejano IR se han hecho en las afueras del plano. Boissé et al. 

(1981) obtuvieron observaciones desde / = O hasta / = 85, en dos bandas de longitudes de 

onda ( de 71 a 95 pm y de 114 a 196 pm ). Ellos mostraron que la emisión por unidad de 

volumen y la emisión por unidad de masa de la materia interestelar se incrementan hacia el 
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interior de la órbita del Sol (en dirección al centro galáctico). Al final, concluyen que el 

porcentaje de formación estelar por unidad de masa de gas interestelar es grande en el 

interior de la galaxia, pero es deficiente la formación de estrellas de tipo O en comparación 

con la vecindad solar, lo cual es probablemente causado por una variación en la Función 

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

Observaciones del lejano IR (X — 100 y X — 200 pm) en el plano galáctico fueron 

obtenidas por Maibara, Oda y Okuda (1979) y Mallara a al. (1981) con el propósito de 

obtener información sobre la distribución de los granos de polvo en el interior de la galaxia. 

Ellos concluyen que el polvo que se encuentra en la región comprendida dentro de los 300 

pc centrales es responsable de más de la tercera palle de la absorción total que existe entre 

el Sol y el centro galáctico. 

1.4 Enfoque del Problema. 

Un modelo adecuado de la distribución de estrellas en nuestra galaxia es muy útil para 

estudiar la estructura y evolución de la misma como un todo o en cada una de sus partes. 

Un modelo exitoso podria aclarar una gran cantidad de problemas, que podemos resumir de 

la siguiente manera: 

• ¿ Cómo es que las poblaciones de los tipos espectrales están distribuidos en la 

galaxia, y cómo están distribuidas en las diferentes componentes galácticas ? 

• ¿ Existe alguna diferencia entre las poblaciones de los tipos espectrales 

encontrados en el disco y sus correspondientes contrapartes en el bulbo ? 
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• Es posible derivar y explicar las observaciones del flujo integrado en el IR, a 

partir de un modelo en el que sólo se considera la distribución de las estrellas 

individuales ? 

• ¿ Es posible hacer que poblaciones estelares con diferentes características lisicas 

como lo son la masa, la temperatura, la edad, la metalicidad y la cinemática 

compartan regiones comunes en el espacio, o es posible decir que las poblaciones 

estelares con características comunes son por naturaleza "territoriales" 2 

• ¿ Puede este tipo de modelos ayudar a calcular el color integrado correcto que 

presentan las galaxias externas ? 

Las características de las estrellas de tipo espectral tardío en la parte central de la 

Galaxia no han sido completamente establecidas, a tal grado de reconocer diferencias y/o 

similitudes con las correspondientes estrellas de tipos tardíos locales. 

Diferencias entre estrellas del mismo tipo espectral que ocupan distintas regiones en el 

espacio, pueden deberse, en gran parte, a la evolución histórica de la Galaxia y al problema 

de la formación galáctica y su correspondiente enriquecimiento químico. 

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

directamente bajo el enfoque de la presente tesis. 

La base de datos con la cual se cuenta, consiste de 29 áreas seleccionadas a lo largo del 

plano galáctico, para las cuales los conteos estelares están en función de la magnitud 

aparente en el filtro K. Se pretende calcular los comeos estelares, mediante el modelo 

teórico que se propone en el capitulo 2 de la presente tesis, para el cual se desarrolló un 
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programa en Fortran 77 que es capaz de presentar resultados en 10 filtros además del filtro 

K, que es tomado como un caso particular para probar la validez del modelo. 

Los capítulos posteriores consisten en lo siguiente: 

En el capítulo 2 se propone el modelo de distribución estelar, para cada una de las 

componentes consideradas. Se muestra el conjunto de parámetro libres de los cuales 

dependen las distribuciones. Se presenta también un par de campos típicos: el centro 

galáctico ( 1=0,6=0 ) y uno de los polos galácticos (1)-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 serán presentados los datos que proporciona el programa 

desarrollado y que el modelo predice. 

El capítulo 3 muestra la forma en que fueron ajustados los parátneti.os libres, y se dan las 

razones que llevan a tales ajustes, así como los resultados que se obtienen comparados con 

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

El apéndice A contiene las tablas correspondientes a las figuras que se muestran en el 

capitulo 3, mientras que el apéndice B contiene la explicación del programa desarrollado para 

los fines de la presente tesis, en el lenguaje de programación Fortran, así como también el 

listado del mismo. 
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Capítulo 2 

Modelo Gaussiano (le Distribución de 

Estrellas en la Galaxia. 

2.1 Fundamentos Teóricos del Modelo. 

Un modelo para la distribución de estrellas en nuestra galaxia deberá contemplar los 

elementos que se han mencionado en el capitulo anterior: un disco cuyo brillo decaiga 

gradualmente tanto en la dirección radial como en la perpendicular al plano, deberá contar 

también con una componente esferoidal que simule al bulbo de la Galaxia; aunado a estas 

dos componentes, deberá introducir una componente que corresponda al material 

absorbente, ya que éste causa la absorción de la radiación, disminuyendo la intensidad 

luminosa observada en la Tierra. El modelo deberá de ser capaz de predecir el flujo luminoso 

o intensidad luminosa , que debería ser observada en una dirección específica de la Galaxia y 

también deberá permitir obtener el número de estrellas por unidad de área (densidad 

superficial), en una dirección 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. 
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2.1.1 Magnitudes y Módulo de Distancia. 

La magnitud aparente de una estrella, es una cantidad que está relacionada con la 

cantidad de energía que se recibe de ella, por unidad de tiempo y por unidad de área (flujo), 

sobre la superficie de la Tierra. 

Una magnitud aparente se define mediante la siguiente expresión 

- -2.5 log + C 	 (2.1) 

donde in representa la magnitud aparente, ¡ng F es el logaritmo decimal del flujo y C es una 

constante arbitraria que sirve para ajustar el cero en la escala de magnitudes, de tal manera 

que las estrellas que se ven más 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 está 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 ( I pe = 3.26 años luz). En cierta 

forma, la escala de magnitudes absolutas nos diría como se vería el universo si todos los 

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

es la siguiente 

- Al 5 log S - 3 	 (2.2) 

donde Al es la magnitud absoluta de la estrella y S es la distancia a la cual se encuentra del 

observador. La relación es válida si S 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 atmósfera terrestre 

no permite que algunas de estas radiaciones lleguen a la superficie. Se ha definido una serie 

de regiones espectrales, las cuales se aíslan mediante el uso de filtros, que nos permiten 

recibir el tiujo 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 observación y a un conjunto de 

estrellas de referencia (estándar), determinan lo que se conoce en astronomía como un 

sistema fototnémico. Existen múltiples sistemas fotométricos,de ellos se tomará el más 

utilizado, definido por el astrónomo americano Harold Johnson, el cual consta de una serie 
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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 II .  

TABLA II 

FILTROS DE SISTEMA FOTOMETRICO DE JOHNSON 

Filtro 

U 

Longitud de onda efectiva 

3650 A 

Ancho de Banda 

 700 A 

B 4400A 1000 A 

V 5500 A 900 A 

R 7000 A 2200 A 

1 8800 A 2400 A 

/ 12500 A 3800 A 

II 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 lx I 0' metros. 
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Al flujo de radiación medido a través de cada uno de estos filtros, se le puede asociar 

una magnitud, usando la ecuación (2.1), es decir: 

in, = —2,5Iog rk  4- C 	 (2.3) 

en particular, para los filtros 13 y V se tiene 

13 = —2.5Iog r„ +(.'„ 	I' = 	 (2.4) 

Se define un índice de color como la diferencia entre dos magnitudes aparentes a 

diferentes longitudes de onda para la misma estrella; por lo que 13-V es reconocido como un 

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

—1' r•-• —2.5Iog 
	

(2.5) 

donde Cli,, =C„ — C, 

A partir de la ecuación (2.5), es claro que un índice de color nos proporciona 

información sobre la 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 el rojo. Los estudios espectroscópicos, muestran que los colores observados en 

las 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 conforme disminuye su 

temperatura superficial tienden a tomar el color rojo. Otros estudios, muestran que el 

diámetro de las estrellas de una misma temperatura puede variar, desde las muy grandes y 

brillantes, hasta las muy pequeñas y poco luminosas. 

Basándose en estas dos características (temperatura superficial y brillo), se desarrolló un 

sistema de clasificación de estrellas, el cual las subdivide en tipos espectrales y clases de 

luminosidad. 

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

temperatura: 

O 13 A 	G K111 

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

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

mas tardías las de tipo Al. 

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

siguientes: 

• la-0 	Supergigantes Extremas. 

• la 	Supergigantes Luminosas. 

• lab 	Supergigantes Moderadas. 

• lb 	Supergigantes menos Luminosas. 
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• II 	Gigantes Brillantes 

• III 	Gigantes Normales 

• IV 	Subgigantes. 

• V 	Enanas. 

• VI 	Subenanas. 

2.1.4 Absorción. 

Se ha observado que en el medio interestelar existe polvo que absorbe la luz proveniente 

de las estrellas. La absorción en diferentes direcciones de la Galaxia es distinta, ya que la 

distribución del polvo también es diferente en distintas direcciones. La absorción debida al 

polvo interestelar reduce la cantidad de energía que recibimos en la Tierra proveniente de 

una estrella específica, lo que se manifiesta como un incremento en el valor de la magnitud 

aparente de la estrella. Los electos de la absorción afectan al módulo de distancia, por lo que 

matemáticamente deben considerarse mediante el uso de la siguiente ecuación: 

~n -Al- 5 kg S - 	(10) 	 (2.6) 

donde a(S)es la absorción, en magnitudes, que sufre una estrella qué se encuentra a una 

distancia S del Sol. La absorción que sufre la luz de una estrella al cruzar el medio 

interestelar, es diferente para cada longitud de onda, de tal manera que la ecuación (2.6) es 

en general, y en particular se puede escribir como: 

— Al, = 51 og s — 5 + a, (s) 	 (2.7) 
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2.1.5 Función de Luminosidad ( FL ). 

La Función de Luminosidad nos da el número de estrellas de un tipo espectral y de una 

clase de luminosidad, específicos por unidad de volumen. 

La determinación de la FL es uno de los problemas más importantes y diticiles en la 

astronomía puesto que existen los problemas de sesgo e incompletez en las muestras 

estelares que se han obtenido de la vecindad solar. 

La FI. que se utilizará en los cálculos presentados en este trabajo, es mostrada en la 

Tabla III. La columna I presenta los Tipos espectrales con su correspondiente clase de 

luminosidad, donde el guión indica el intervalo de tipo espectral en el que son válidos los 

valores; la columna 2 muestra la densidad de estrellas por Kpc cúbico; las columnas 3 y 4 

contienen la altura y la distancia radial características para la componente del disco 

galáctico; las columnas 5 y 6 muestran lo correspondiente para el material absorbente; la 

columna 7 corresponde a la distancia característica de las estrellas del bulbo galáctico; y de 

la columna 8 a la 19 se encuentran las magnitudes absolutas que corresponden a cada tipo 

espectral (con clase de luminosidad), en los diferentes filtros e indices de color. Los datos 

correspondientes a las columnas 1,2,3,5,8-19, fueron tomados de Ruelas (1991a) dada la 

correspondencia entre el presente modelo y el propuesto por Ruelas para el comportamiento 

en la dirección perpendicular al plano galáctico, mientras que las columnas 4,5 y 7 

corresponden a los parámetros libres que son ajustados en la presente tesis (ver capítulo 3). 
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Figura II 

2.1.6 Longitud y Latitud Galácticas. 

Para medir la posición de las estrellas en la bóveda celeste, se debe hacer uso de un 

sistema de coordenadas. En astronomía existen varios sistemas, de los cuales, en la presente 

tesis, sólo se utilizará el denominado Sistema Galáctico. En este sistema se denota la 

posición 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 II, es llamada longitud galáctica y se denota con la letra 1. La distancia 

angular del mismo objeto, medida desde plano hacia arriba o abajo del mismo, es llamada 

latitud galáctica y se denota con la letra b (notar que la estrella se encuentra por encima del 

plano). 

En el sistema galáctico, el centro de la Galaxia se encuentra en las coordenadas 

(1 = 0°,b = 0°) mientras que los llamados polos galácticos se encuentran localizados en 

(1) = ±90°) ( / no puede definirse en ellos). Para determinar la posición de un objeto 

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

2.2.1 Componentes Galácticas. 

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 galáctico. 

• Una componente esferoidal que simule al bulbo galáctico. 

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

delgado. 

Es muy importante señalar aqui, que el modelo que se constniirá, será un modelo 

puramente descriptivo de las características 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 sólo estas tres componentes puesto 

que su finalidad es la de describir al sistema de la manera más simple, con lo cual no se 

consideran componentes de menor escala. 

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

evolución de cada uno de las componentes consideradas en la descripción. 

El modelo se encarga de calcular el número de estrellas que se encuentran en una 

dirección (l, h) lija, hasta una magnitud aparente ni, por grado cuadrado en la bóveda 
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celeste; todo ello en cada uno de los filtros e indices de color que se encuentran 

mencionados en la Tabla III. 

2.2.2 Disco Galáctico. 

En este modelo, el disco galáctico se representa mediante un disco delgado de estrellas, 

cuya densidad decrece radialmente y de manera gaussiana conforme nos alejamos del centro 

galáctico (siempre sobre el plano del disco), y decrece de manera exponencial conforme nos 

alejamos en dirección perpendicular al mismo. Claramente se observa que se está 

suponiendo una simetría cilíndrica para el sistema. 

Para calcular la densidad estelar en cualquier punto de la Galaxia, se propone la siguiente 

expresión: 

PD(r ,z)-= Pry(:)e 24n. 
	

(2.8) 

corresponde a la densidad del disco en un punto con coordenadas 	p1,: ( z) es 

la densidad de estrellas en un eje 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; c 

corresponde a la distancia radial característica de las estrellas del disco y está medida en 

Kpc. 

Si aplicamos la ecuación (2.8) para la posición del Sol, tenemos que. 

P D (Rs ,.7 ) =  Prls( 7 )'- Poc (z)e -'" 
	

(2.9) 
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donde el subíndice S indica que corresponde a la posición del Sol, con lo que se obtiene 

qUe 	
(2,10) 

y por lo tanto 	 p „(r,:) = pn,(:)e 	
(2.11) 

pero 	 Pus (:)= Pose 	
(2.12) 

donde 12, es la distancia del Sol al centro galáctico y Z„ es la distancia perpendicular 

característica para las estrellas del disco. 

Con todo esto, la expresión general para la densidad de estrellas en un punto de la 

Galaxia queda representada por la siguiente ecuación: 

/79(r':) = Pose 	e lo 
	 (2.13) 

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

coordenadas (r,z) a (UN tal y como se muestra en la Figura 111: 

Figura III 
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de donde se obtiene la siguiente transformación 

r 	1?;: +(Scos b):  -2R,Scos h cos / 	 (2.14) 

que es válida con excepción de los polos galácticos, en donde existe una indefinición en la 

transformación de coordenada. Dicho caso será tratado posteriormente. 

Con la ecuación (2.14) podemos expresar la densidad de estrellas del disco en una 

dirección (1,19 en términos de Rs  y las correspondientes alturas características, con la 

siguiente ecuación: 

217ti,o, b cns I-1.5 	h 	• Swn h 

PD(S,IM= Pns'' 
	 e 1, 	 (2.15) 

Es la ecuación (2.15) la que se utiliza en los cálculos del modelo. 

Conviene transformar esta última expresión en una gaussiana simple, de la siguiente 

manera: 

• Seca b 
2R,Scos h cos1-(Scos 

Z. 

PD(S,I,b)= PDS° 	
a; 	 (2.16) 

Tomando el cambio de variables 

K= cosa  h 
sinh 

N =21ts cos h cos 1 - 
Z„ 

(2.17) 

p,(S,I,b). pose 'a. 
( • ES' 

PD(Svi ,b ) = PDS° 	ar (2.18) 
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lo que se puede transformar en:: 

Ph(S,I ,b)= háe'" I'  

Desarrollando adecuadamente se llega a que: 

Al). N — (It. cos / — 	tan b) I cos h 
2K 	 7 

= C.» 	 (2.21) 
K coste  

IY 	I( ft, cos 1 a sen 

CD = e =  

con lo cual tenemos que; 

S 
N 
2K 	S — AD  

( I 
1.11) 

por lo cual la densidad tiene la siguiente expresión: 

po(U)= p„CDe 
	

(2.24) 

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

cielo, debemos integrar la ecuación (2.24) sobre todo el volumen comprendido en el ángulo 
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sólido co hasta la correspondiente distancia S, para ello sabemos que la diferencial de 

volumen se expresa de la siguiente manera. 

dP = „S:c/S = (ir / 1SW ro , ;,.S:d•S 	 (2.25) 

y como S = AD + 1W *I/ , el numero de estrellas por grado cuadrado es. 

7/ 2  
N i" = 180:  pbsrDfe :  (AD + 13D * 11V 13D* ‘111 

en donde a; „ es el ángulo sólido medido en radianes y ed 	está medido en grados 

cuadrados, por lo que al escribir la ecuación (2.26) sólo sobrevive el factor de conversión. 

El limite inferior de integración corresponde a S = O, por lo tanto: 

AD 
Molí) , 

13D 
(2.27) 

y haciendo 
	

COEFFD = (n 1180)=  p„,* ('D * 131) 	 (218) 

se concluye que el número de estrellas por grado cuadrado en la dirección (1,b)se puede 

calcular mediante la ecuación: 

z) yr: 
N D(U):-. COEFFD e I  (AD + 131)* 	I3D* 

	
(2.29) 

1 ,s,w) 

donde e = (AD + W*11' )= es la timción que se integra numéricamente mediante la 

subrutina QROMB (rutina de integracián estándar, ver Press el al, (1990)), del programa 

desarrollado para la presente tesis (ver apéndice 13). 
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2.2.3 Absorción. 

Para la componente que representa a la absorción, tenemos básicamente el mismo 

tratamiento matemático que se ha expuesto en la sección anterior. Lo que es importante 

aclarar es que, la absorción se mide en magnitudes por Kpc, de tal manera que la 

componente de absorción no se calcula por unidad de volumen, se calcula por unidad de 

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

dice que: 

Ase 
	

(2.30a) 

donde ahora 

A(U) = COEFFA fe .2 1111' 
usou 

AA =(Rcos I 	tan b) cos 
cr Phi? 

HA = 
cos h 

Il,C!% I a,.3rn b 

CA = 

40 

(2,30b) 

(2.31) 

(2.32) 

(2,33) 



S - 
= 

/14 
(2.34) 

donde 	e - es ahora la l'unción que se integra numéricamente mediante la misma 

subrutina QROMB que es utilizada para el disco galáctico; en este caso tenemos que 

o,, 	y  a,, 	son las correspondientes escalas de altura radial y perpendicular al plano 

características de la componente de absorción. 

2.14 Bulbo Galáctico. 

Para la componente que representa al bulbo galáctico, sólo tenemos la distancia 

galactocéntrica característica, y básicamente el mismo tratamiento matemático que se ha 

expuesto en la sección correspondiente al disco galáctico, pero más simple. La densidad de 

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

P13( r,"I ) =  Puse 
	

(2.13) 

2,Sros b an 1 - S' 

Puse 
	a 	 (2.35) 

151 ,(1.1) = (70EFIB Je -S (.4B -4- I3A * U')'cl(l' 
	

(2.36) 
usen 

con 

AB = R, cos 1 cos b 	 (2.37) 
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1113 ,,  a „ 

(73 = 

S — 

7313 

(2,38) 

(2.39) 

(2.40) 

t14  

donde e 2  (AB+ BB*U')' es ahora la función que se integra con la subrutina QROI3M 

(ver la sección del disco); en este caso 	o- „ es la correspondiente escala de altura 

caracteristica para las estrellas del bulbo. 

2.2.5 Polos Galácticos. 

El caso de los polos galácticos (h=1909, no puede ser manejado bajo la misma 

transformación que el caso general, debido a que hay una indefinición en la transformación 

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

La densidad de estrellas que corresponden a la componente del disco decrece de manera 

exponencial en dicha dirección, por lo cual, se puede integrar directamente la expresión que 

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

Ppse 
	

(2.43) 

y entonces se deduce que 
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/51„,,(S) 	I80):p,[e `°(Z S' 	 2.2.;] 	(2.44) 

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

A„,(S) = 	/ I80)' a , * „je ""' 	 (2.45) 

Se debe tener en cuenta que el número de estrellas se calcula por unidad de volumen, 

mientras que la absorción se calcula por unidad de longitud, es por ello que las expresiones 

no tienen la misma forma. 

Para la componente del bulbo galáctico, seguiremos teniendo una distribución gaussiana 

para la densidad de estrellas, por lo tanto, se maneja de la misma manera que en el caso 

general, donde la expresión para la densidad de estrellas se obtiene con la siguiente 

ecuación: 

.1?¡  
M 

-S 

Pll(S,I , = (2,46) 

y por tanto 

151,„(U).: —(ir 180)2  p „se: SL7' )  * cr 3„ 	—: U''clU' 	(2.47) 

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

aproximadamente a la mitad del espesor del disco. 
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2.2.6 Determinación de Magnitudes Aparentes y 

Conteos. 

Hasta ahora se ha hecho la descripción del número de estrellas por grado cuadrado, que 

se obtienen si se hace la integración hasta una distancia S del Sol. Es el momento de 

determinar la magnitud aparente a la cual se observarán las estrellas en cada uno de los I I 

filtros utilizados. 

Sabemos, de la ecuación (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 ecuación con la variante de que S se mide en kiloparsecs, debido a que los 

coeficientes de absorción dependen de la distancia en kiloparsecs; de tal manera que la 

ecuación (2.7) se transforma de la siguiente manera: 

ni x  = M, 	log + 10 + a, (S) 
	

(2.41) 

que es la expresión que se utiliza para todos los filtros dentro del progriuna. 

Es muy importante observar que: 

cl,(S)= A,(S)* S 	 (2.42) 

donde AA  (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 válido para una dirección (i, h) 

tija). 

Los parámetros de absorción local que se utilizan en el modelo fueron calculados por 

Dones y Hylan en 1980, y se muestran en la Tabla IV. 

Tabla I V 

PARÁMETROS DE AI3SORCION LOCAL 

FILTRO as  (/1 ) Onag/Kpc) 

13 1.30 

1.00 

J 0.33 

II 0.16 

0.08 

2.4 pm 0.06 

13-V 0.30 

V-K 0,96 

0,10 

1-1-K 0.08 

J-K 0.18 
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Con los parámetros anteriores se completa la función A(S) y por tanto el módulo de 

distancia. Todas las estrellas que estén a una determinada distancia S sufrirán la 

correspondiente absorción que va de acuerdo al material absorbente que se ha acumulado a 

lo largo de la línea de visión. 

2.3 Resultados para Campos Típicos. 

Es conveniente en este momento, mostrar los resultados que presenta el programa 

desarrollado en el presente trabajo, para entender la manera en que serán comparados con 

los datos observacionales. Los datos con los que se cuenta corresponden a conteos estelares 

en el filtro K, de tal forma que, del conjunto de datos que arroja el programa, sólo se 

ocuparán ( de momento) los correspondientes a dicho filtro. Se sugiere, como campos 

típicos para ejemplificar, a los polos galácticos y al mismo centro galáctico. 

2.3.1 Centro Galáctico (I=0,b=0). 

La tabla 2.1 muestra los resultados obtenidos para las coordenadas del centro galáctico. 

El programa reporta un conjunto de datos de la siguiente manera: primero nos indica la 

magnitud aparente observada en el filtro K, la contribución de las estrellas correspondiente a 

la componente del disco galáctico, y la contribución debida al bulbo galáctico, por último 

nos muestra el número total de estrellas acumuladas hasta dicha magnitud aparente y su 

correspondiente logaritmo decimal. Los pármetros utilizados para estos dos casos 

corresponden a los determinados en esta tesis (ver capitulo sección 3.2). 
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Esta tabla contempla el intervalo de magnitudes aparentes [65,13 O). En general, y 

como observaremos en el capitulo tres de la presente tesis, los intervalos propios a manejar 

comprenderán magnitudes aparentes entre 6.5 y 13 queincluye a los datos observacionales, 

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

Las columnas 2, 3 y 5 son graficadas en la figura 2.1. De esta manera se aprecia con 

claridad la contribución de cada una de las componentes, y por consiguiente, la predicción 

que propone el modelo. 

Es interesante observar que en este caso, la componente del disco es la que domina en la 

dirección del centro galáctico. Se ve claramente un aumento importante en la contribución 

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 

numerosos. 

.4 

TABLA 2.1 

LOG NnACUMULADAS INC)DISC51S(*)BULBOI 
.. 

MACUMULADAS 11AGNItUD 
_ t 

_^_ 6,5 I 	7,61E+01 5,17E+00  2,07E+02 2,316 
7,0 1,34E+02 1,01E+01 	3,51E+02 -1 2,545 
7,5 . 	2,04E+02 	2,32E+01 	5,79E+02  2,762 

___ 	8,0 , 	3,30E+12 	3,92E+01 _________ 9,47E+02 2,976 
8,5 I 	4,79E+02 ' 	6,75E+01 	-‘"- 1,49E+03 3,174 
9,0 7,96E+02 	1_9,65E+01  2,89E+03 _ 3,378 
9,5 - 1,28E+03 I -1 55E+02 3,82E+03 3,582 
10,0 1,88E+03 2,32E+02 5,93E+03 r3,773 
10,5 3,27E+03 4,21E+02 9,63E+03 / 3,983 
11,0 5,52E+03 6,00E+02 1,57E+04 ¿ 4,197 
11,5 8,57E+03 7,58E+02 2,51E+04 4,399 
12,0 1,49E+04 1,10E+03 4,10E+04 / 4,613 --- 
12,5 2,42E+04 1,52E+03 6,68E+04 

,-- 
, 4,824 

13,0 3,99E+04 	2,77E+03 	1,10E+05 5,039 
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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 número de estrellas por grado cuadrado. 

El numero de estrellas del disco y del bulbo 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 numero total de estrellas que se han acumulado hasta la magnitud aparente m; 

la columna correspondiente a N(*) acumuladas se obtiene de la suma, del valor acumulado 

anteriormente y las contribuciones del disco y del bulbo que se encuentran en las columnas 3 

y 4, además 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 número de estrellas acumuladas. 

2.3.2 Polos Galácticos (b=±90°) 

La figura 2.2 corresponde a los resultados contenidos en la tabla 2.2. Se toma el intervalo de 

magnitudes aparentes entre 5 y 12.5 donde ya se observa con claridad que la curva decae a 

magnitudes mayores, como resultado de que ya no tenemos estrellas que contribuyan a la 

ladón de cuentas acumuladas. La componente del bulbo influye tan poco que su 

contribución no es apreciable ya en dicha figura. por su parte, la contribución del disco 

aumenta, pero presenta máximos locales muy notorios en las magnitudes aparentes 5.5 y 7 

que pueden deberse a la contribución de las pocas estrellas gigantes brillantes y gigantes 

normales, como es de esperarse ya que existe poca absorción en dicha dirección. 
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TABLA 2.2 

MAGNITUD INnotscg 	N(*)BULBO : N(1 ACUMULADAS 

	

5.0 	1.96E+01 	9.80E432 	*- 	4.22E+01 	
.. 

 

	

5.5 	2.91E+01 	4.50E-01 	: 	7.18E+01 ,, 

LOG N(*)ACUMULADAS 

-0.382 
-0.116 
 .0.036 . 

	 0.146 
6.0 
6.5 

, 	5.24E+01 	' 	1.63E+00 

	

7.61E+01 	- 	5.17E+00 .1 
• 1.26E+02 

2,07E+02 
7.0 ' 	1.34E+02 	-'. 	1,01E+01 , 3.51E+02 	 , 

' 

0.356 
0.455 
0.810 

7.5 2.04E+02 2.32E+01 
3.92E+01 
6.75E+01 
9.65E+01 
1.55E+02 

; 
' 
1 

' 

5.79E+02 
9.47E+02 
1.49E+03 
2.89E+03 
3.82E+03 
5.93E+03 

... 

8.0 
8.5 _ 

, 	9.0 
9,5 
10,0 

.... 
3.30E+02 
4.79E+02 _..... 
7.96E+02 

 1.28E+03 
L  1.88E+032,32E+02 

0.785 
0.967 
1.160 
1.318 
1,542 
1.689 
1.913 
2.106 
2,175 
2.450 
2,614  
2.746 

10.5 3.27E+03 
y

4,21E+02 : 9.63E+03 
1.57E+04 
2.51E+04 

11.0 _ 

	

5,52E+03 	6.00E+02 

	

8.57E+03-7 	7.58E+02 
4  
' 11.5 

12.0 1.49E+04 1.10E+03 
1.52E+03 
2.77E+03 
4.22E+03 
6.82E+03 

7 
1 

1 
i 

4.10E+04 
6.68E+04 

. 
1.74E+05 
2.72E+05 

, 

12.5  
--- 13.0 

2.42E+04 
3.9.-2 0 

--7-  
 9.18E+04 -t-  

1--.119E+04 13,5 
----14.0 

14.5 
15.0 

	

 1.29E+05 	9.89E+03 

	

2.03E+05 	2.11E+04 
4.11E+05 
6,35E+05 

2.871 
2.954 
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Capitulo 3 

Función de Cuentas Acumuladas 

Observada y Ajuste del Modelo. 

3.1 La Base de Datos. 

En el presente capitulo dichas entidades deben predecir la Función de Cuentas 

Acumuladas (FCA), que es el número de estrellas por grado cuadrado que se observa hasta 

una magnitud aparente m, todo ello para el filtro K; esta función debe ser obtenida para las 

diferentes direcciones de observación. Los datos observacionales provienen del trabajo 

desarrollado por Rudas Mayorga, En los 29 campos estelares que se muestran en la tabla VI 

(ver Rudas, 1991a,b). La longitud y la latitud galácticas que se muestran en dicha tabla 

corresponden a las coordenadas del centro del campo estudiado. 

Cada campo contiene la siguiente información en la banda K (ver huelas (1991 a,b)): 

• Arca barrida en el cielo.  

• Magnitud aparente de la estrella estándar. 

• Magnitud aparente en el intervalo [15, 11.0] con pasos de 0.5 magnitudes. 

• Número de estrellas observadas hasta una magnitud aparente m en dicho filtro. 
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TABLA VI 

CAMPOS:LONGITUD G' LATITUD G 

I O -4.0 
II 0 -3.5 

0 -4.5 
IV 0 -4.0 
V 10 -5 
VI • 20 -5 
VII 20 0 
VIII , 30 0 
IX 220 -1 
X 220 

' 
I-  0 

XI 220 1 
XII 230 0 
XIII 240 0 
XIV 250 0 
XV 260 0 
XVI 4  270 0 
XVII 280 0 
XVIII 290 ' 0 
XIX -2-90 1 
XX 300 
XXI _1 310 0 
XXII 311.2 3.8 
XXIII 320 -1 
XXIV , 320 -0.5 
XXV 320 0 
XXVI - 320 1 
XXVII 330 0 
XXVIII 340 0 
XXIX 350 O 

• Número de estrellas por grado cuadrado acumuladas hasta una magnitud m. 

• Logaritmo decimal del número anterior 
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Las estrellas estándar fueron tomadas del catalogo SAO (Smithsonian Astroplpical 

Obserrahny) y que se encuentran cada una en el campo de observación asignado. El área 

barrida en cada campo es diferente, por lo que el número de estrellas acumuladas que se 

reportan en las tablas, corresponde al cociente del número de estrellas encontradas en la 

región entre el área de la región. 

Rudas (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 comeos crece como ± \IV donde N es el número de 

estrellas totales en un grado cuadrado, de tal forma que para la región que se observa, la 

incertidumbre asociada en sus comeos es de ±ffi  donde n es el número de estrellas 

observadas en A, que es el área barrida en el cielo. 

La incertidumbre se puede obtener de la siguiente manera: 

N = n * A 	con 	AN = 

n = N / A por lo que An = AN / A 

y por lo tanto 

An = ± 
A 
	 (3.1) 
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3.2 Ajuste de los Parámetros Libres. 
Para que el modelo reproduzca los datos observacionales, es necesario determinar de 

manera adecuada los siguientes parámetros libres: 

• Distancia radial caracteristica del disco galáctico ( a,, ) 

• Distancia radial característica del bulbo galáctico ( a, ). 

• Distancia radial característica del material absorbente ( a „). 

• Razón del número de estrellas Disco-Bulbo en la vecindad solar (RDB). 

Valores como Z„ y (J iu  se 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 descripción del decaimiento exponencial en la dirección perpendicular al 

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

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

Para ajustar este parámetro se comparó la función de distribución de la densidad radial 

propuesta por el modelo de Ruelas (199 I a,b) y se igualó a su correspondiente contraparte 

en el presente modelo con lo cual se obtiene la siguiente igualdad: 
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(3.2) 

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

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

cr„ 	3.26 Kpc 	 (3.3) 

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

(3.4) 

donde se reporta para h„„= 4 Kpc, con lo cual: 

Q,,,,, 4.12Kpc 	 (3.5) 

3.2.2 Ajuste de la Distancia Radial Característica del 
Bulbo Galáctico. 

No se cuenta con una manera directa para determinar este parámetro. El método para 

determinarlo fue el siguiente: 

Del articulo de Ruelas (199 la,b), figura 2, se observa que el flujo de radiación del bulbo 

en 2.4 pm alcanza una altura media para la distribución de esta componente en la longitud 

galáctica de 5 grados, de tal manera que Rssin 5" es aproximadamente la distancia a la cual 

la contribución del flujo debida al bulbo decae en e l  por tanto, se toma a o-, como: 

o- , 	Its sin 5" 0.76Kpc 	 (3.6) 
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Tornando en cuerna que en dicho artículo R;  = 8.75Kpc Este resultado es un buen 

indicador, ya que al probar con todos los campos, se llego a la conclusión de que: 

cr, 0.SKpc 	 (3.7) 

que ajusta razonablemente bien con la mayoría de los campos. 

3.2.3 Ajuste de la Razón Disco-Bulbo. 

Para este parámetro, se utilizó el siguiente criterio: 

La contribución, a la función de cuentas acumuladas tanto del disco como del bulbo, 

deben ser iguales en la magnitud aparente 9 en el filtro K, para la región conocida como la 

"Ventana de Baade" (1=0, b=-4) (ver Rudas , I 992a). En base a lo anterior, se tomaron los 

datos observacionales de dicho campo y se forzó al parámetro, de tal manera que 

reprodujera esta condición; el valor obtenido fuá el siguiente: 

RDB. 12-a ixio" 
	

(3.8) 
Pos 

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

comparada con la contribución del disco galáctico. 
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3.3 Función de Cuentas Acunudadas y su 
Contraparte Observacional. 

En la presente sección se muestran los resultados predichos por el modelo para los 29 

campos estudiados, comparados con sus correspondientes contrapartes observacionales. Por 

simplicidad de análisis, del modelo sólo se muestra en cada tabla el correspondiente 

logaritmo decimal del número de estrellas acumuladas que se calculan hasta cada magnitud 

que presentan los datos observacionales en el filtro K. La figura correspondiente a cada 

región permite hacer un análisis más detallado de cada uno de los campos. 

3.3.1 Primer Grupo (Campos I a IV). 

Las tablas 3.1 a 3.4 y sus correspondientes gráficas pertenecen a cuatro campos 

localizados arriba y abajo del plano galáctico, y en la dirección del centro (1=0).Las tablas 

3.1 y 3.4 corresponden a la llamada "Ventana de l3aade" (1=0, 	La diferencia 

primordial entre ambos conjuntos de datos radica en que la tabla 3. 1 corresponde a un 

campo de área mucho mayor que el tomado para la tabla 3.4. 

Es importante hacer notar que el primer campo mencionado fue usado para ajustar el 

parámetro "razón disco-bulbo" (RD13), observándose una contribución de aproximadamente 

el mismo peso para las componentes bulbo y disco galácticos; se observa 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 contribución de ambas componentes. 
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La componente del disco es la que parece dominar, aunque el bulbo contribuye 

considerablemente con estrellas enanas de tipos espectrales G8 y M5, en magnitudes 

mayores de 13, existe un máximo local en aproximadamente la magnitud 11.5 que 

corresponde a enanas de los tipos espectrales FO a G8. Los máximos locales observados en 

magnitudes menores a 8.5, corresponden a la contribución 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 últimos se observan corridos en aproximadamente media magnitud hacia 

magnitudes aparentes mayores, lo que indicaría que se está considerando una absorción 

mayor de la que corresponde al campo. Esto es razonable puesto que por ello la región es 

llamada "Ventana de Baade", ya que en ella existe menos material absorbente que 

corresponde a otras regiones. 

Naturalmente se observa una mejor aproximación del modelo, cuando la región 

observada es mayor y por tanto presenta una contaminación del material absorbente en los 

bordes del campo, de aquí que el modelo reproduce mejor los datos correspondientes a la 

tabla 3.1. 

Si se hace un análisis con respecto a la latitud galáctica, podemos observar que el modelo 

predice estrellas de magnitudes más débiles que las que se observan conforme disminuye la 
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latitud galáctica; esto pone en evidencia la posibilidad de que a la absorción le corresponda 

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

3.3.2 Segundo Grupo (Campos V a VIII). 

Las tablas 3.5 a 3.8 corresponden a campos con longitudes galácticas pequeñas, sin 

embargo se observa con claridad como disminuye rápidamente la contribución perteneciente 

al bulbo galáctico, dejando al disco como la componente de contribución más importante. Si 

se analiza el comportamiento desde el punto de vista de la longitud galáctica, 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 

una deficiencia de material absorbente y una concentración anómala de estrellas en esta 

región. 

Para 1 = 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 lo cual existe una concentración de material absorbente 

que es el causante de la carencia observada. 

En términos de la latitud galáctica, las figuras 3.5 y 3.6 muestran nuevamente un exceso 

para la absorción 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 la 
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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 O 

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

Si analizamos la concordancia del modelo con respecto a las obsérvaciones, las figuras 

3.14 a 3.21 son totalmente consistentes con las observaciones, con excepción del caso en 

que 1 = 270 que se muestra en la figura 3.16, el cual sufre de una muy alta absorción, 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 señalar que la 

figura 3.19 parece concordar adecuadamente con el valor tomado para la altura 

característica de la componente de absorción del modelo de Ruelas. Este conjunto de 

campos apoyan directamente los valores ajustados para los parámetros libres del modelo que 

se presentas en esta tesis. 

3.3.5 Quinto Grupo (Campos XX a XXII). 

Para 1 = 300, 310 y b = 0, las figuras 320 y 3.21 muestran los resultados del modelo 

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

La región 1=311.20 b= •3.80 se conoce como la llamada "Ventana de Circinus", y en 

ella, como se puede ver en la figura 3.22, parece que el modelo coincide razonablemente 
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prediciendo una absorción baja, ya que esta región se caracteriza por ello Esta es la tercera 

evidencia de inconsistencia para el valor tomado de la altura caractenstica para la absorción 

que presenta el modelo de Ruelas (1991). 

3.3.6 Sexto Grupo (Campos XXIII a XXVI). 

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 y 1. Se observa simetría en cuanto a los datos, la 

cual es reproducida por el modelo como se puede observar en las figuras 3.23, 3,24 y 3.26 

donde es apreciable, levemente, una mayor absorción. 

El campo interesante del presente grupo es 1=320, b=0, donde existe una disminución 

considerable en la absorción que reportan los datos observacionales comparados con los 

resultados del modelo, que corresponde a las observaciones presentadas en Ruelas ( I 991a,b) 

para dicho campo. 

3.3.7 Séptimo Grupo (Campos XXVII a XXIX). 

El último grupo de observaciones con las cuales se cuenta, se acerca progresivamente al 

centro galáctico, y los campos se encuentran en el plano galáctico. Los datos se encuentran 

en las tablas 3.27 a 3.29. Se observa el crecimiento de la contribución de la componente del 

bulbo galáctico, aunque sigue dominando la contribución procedente del disco (ver figuras 

3.27 a 3.29). 
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Para I = 330 el modelo se asemeja a los datos observacionales, pero a medida en que 

crece la latitud, se observa que el modelo predice una absorción mayor a la observada en los 

datos. En estos campos se esperaba la contribución debida a la componente anular que 

sugiere el modelo propuesto por Ruelas ( 991a,b). Lo que sucede es que nos encontramos 

con regiones en las cuales hay una deficiencia de material absorbente que es la responsable 

del crecimiento en el número de estrellas observadas. 

3.4 Concluciones y Comentarios. 

El modelo descrito en esta tesis (sumamente simple, basado en sólo dos componentes 

estelares individuales: Disco y Bulbo), provee de una descripción razonablemente adecuada 

de la distribución de estrellas en la Galaxia (en el filtro K). 

Se ha comprobado que las discrepancias encontradas entre el modelo y las observaciones, 

se deben principalmente a variaciones especificas, de los campos observados, que se 

manifestaron en acumulaciones y carencias de estrellas, o de deficiencias y excesos del 

material absorbente, 

Se encontró que los parámetros ajustados para el modelo, responden de manera 

adecuada y se sugiere un análisis cuidadoso para determinar si la altura característica 

) que se tomó del modelo de Ruelas (1991a,b) es adecuado para el presente 

modelo o se convierte en un nuevo parámetro libre, que deberá ser ajustado. 
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Dada la simplicidad del modelo propuesto en la presente tesis, será necesario incorporar 

finuras modificaciones para predecir las distribuciones de estrellas observadas en cualquiera 

de los 10 filtros restantes que aparecen el la Tabla 
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TABLA 3.1 

MAGNITUD 

9 
9,5 
10 

10,5 
11 

., 

. 

1  
. 

--1--  

INClacumuladas) 

129 	
, 

295-  
192 3,536 

log Nnobservaclones) ,log N(*)(modilO) 

	

3,363 	 3,700 
3,851 

	

3,722 	 4,033 

	

 3,857 	 4,236 

	

4,014 	t 	4,405 
402 
578 	i ,. 

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

TABLA 3.2 
 	L = 0 	 B= -3.5 
MAGNITUD Negacumuladas) I log Nelobservaciones)  log Nehmodelo) 

9 1 125 	, 
______  

3.511 
3.654 
3,824 

3.743 

10 
_ __ 9.5 174 ___+.. . 

257 
3.885 
4.069 
4.265 
4.447 ---11 

10.5 368 
-- 1- 	

- 
471 

3.980  
4.087 

Area = 0.3857e-1 grados cuadrados 	Magnitud de la Estrella Itandar = 4.50 

Apéndice A 

Tablas correspondientes al Primer Grupo 
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Apéndice A 

Tablas correspondientes al Primer Grupo 

TABLA 3.1 
 	L = O 	 B = - 4 
MAGNITUD 1N(*)(acumuladasy  log N(*)(observaclones) ,log N(1(modelo) 

, , 
9 	 129 	 3,363 	 3,700 

9,5 	1 	192 . 	3,536 	 3,851 
10 	1 	295 	 3,722 	 4,033 

10,5 	i 	402 4,236 
11 	t 	578 	

3,857 	 _ . 

	

4,014 	1._, 4,405 _ 
,orea = 0.5930e.1 grados cuadrados  t, --- 	Magnitud de la estrella standar =4.87  

TABLA 3.2 
L=O 	 B= -3.5' 

MAGNiTtir)  Nelacumuladas) i log N(' )(observaciones) , log N(*)(modelo) 

	 1 	
_ 

• i--- 9 	 125 	 3.511 

	

i   3.743 
._ _ 9,5 	1 	174 	, 	3.654 	3.885 

10 	 257 4,069 3.824  
10.5 	 368 3.980 	 4.265 
11 471 	 4.087 	4.447 

Area = 0.3857e.1 grados cuadrados 	Magnitud de la Estrella 61andar = 4.50  
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MAGNITUD Nelacumuladas) 

9 
9.5 	• 123 
10, 177 

10.5 	' 252 
11  371 

r 

. 

TABLA 3,3 
L=O 
	

B = - 4.5 
log Nelobservaciones) log N(')(modelo) 

74 3.158 3.652 
3.379 3.811 
3.537 3.995 
3,690 4.194 
3.858 4.374 

1 

Area = 0.5143e-1 grados cuadrados 	Magnitud de la Estrella Standar = 3.38 

- 	TABLA 3.4 
L = O 	 B = - 4 

MAGNITUD)  NeRacumuladas) Iog NelobservaclonesiTlog N(s)(modelo) 

8.5 .._.., 38  

95
. 
 

  116 
 1     	148 

 157 	' _.. 

66 3.626 

	

3.386 	 3.542 
3.700 

	

3.784 	 3.851 

	

3.871 i 	4.033 

	

3.976 	 4.236 
, 

	

4.002 	 4.405 ..-4._. 	_____ 

9 

	

9.5 	3 
--------15 

	

10.5  	1 

	

11 	' ______________ 
1 

Area = 0.15630.1 grados cuadrados 	7 Magnitud de la Estrella Standar = 5.65 
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Tablas correspondientes al Segundo Grupo 

TABLA 3.5 
L=10 
	

B=- 
MAGNITUD Ne)(acumuladas) log Nel(observaciones) log N(*)(modelo) 

9 40 2.994 3.466 
	9.5 	i 55 3.132 3.671 

10 	i 79 3.289 3.868 
10.5 117 3.460 4.057 
11 162 3.601 4.258 

Area = 0.4054-1 grados cuadrados Magnitud de la Estrella Standar = 5.37 

TABLA 3,6 
	 L=20 	i B=- 5 

MAGNITUD  I  N(*)(acumuladas) log Nelobservadones) Llog  N(")(modelo) 

--r--  9  _ 	I 	_ 	29  _ 	_i __ 	
1 	3.091  

_  9.-8—  1 	37 	
2.803 

' 	3.282 
10 	I 	54 	

2.909 
, 

	

3.073 	 3.473  i 	 
73 10.5 	! 	 ! _ 	 3.204 	3.676 

.  11 	 124 	 3.434 	 3.876 

Area = 0.4567e-1 grados cuadrados 	Magnitud de la Estrella Standar = 5.65 
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TABLA 3.7 

MAGNITUD 

8.5 
9 

9.5 
10 

-- --- 	10.5 	1 
11 

L=20 
N(*)(acumuladas) 

49 
73 
96 	_ 

141 	 
179 
198 

B=0 
 log Nr)(observaciones) 

3.420 3.103 
3.594 

	

3.713 	i • 

	

3.879 	, 
 3.983  

	

4.027 	' 

Iog N(*)(modelo) 

3.302 
3.501 
3.8b 3 --- 
3.897 
4.112 

Aren = 0.1861e-1 grados cuadrados 	Magnitud de la Estrella Standar = 5,65 

TABLA 3.8 
L=30 	 B=0 

MAGNITUD  Nnacumuladas) log Negobservaciones) 

3,181 

Iog N(*)(modelo) 

3.254 9 
9.5 

48 
71 3.351 3.449 

10 
- 	

98 	, 

— 	---- 143 - 	, 
226 	1 1 

3.491 3.643 _ 
10.5  3.655 

3.854 
3.842 	

_____ 

11 .-- 4.058 

Área=0.3165e-1 grados cuadrados fMagnitud do la Estrella Standar = 4.47  
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TABLA 3.9 
L=220 	 B= - 1 

MAGNITUD riNelacumuladas) Iog Ne(observaciones) I Iog N(1(modelo) 

Area = 0.6962e-1 grados cuadrados 	Magnitud de la Estrella átandar = 3.38 

9 
9.5 
10 

11 
10.5 29 

1 

-1- 

9 
14 
19 

50 

2.112 
2.303 
2.436 
2.620 
2.856 

1.197 
2.153 
2.327 
2.524 
2.696 

TABLA 3.10 
L=220 	 B = O 

MÁVÑITUÓ1  Nelacumuladas) ' Iog Nelobservaciones) Iog N(*)(modelo) 

9 3 1,720 1.957 
9.5 * 1**  4: 1.845 2.195 
10 12 2.322 2.375 

10.5 18 2.498 1 2.577 
11 39 .._ 2.834 1 2.754 

Arrea = 0.5719e-1 grados cuadrados ' 	Magnitud de la Estrella Siandar = 3.91 

Tablas correspondientes al Tercer Grupo 
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TABLA 3.11 
L = 220 	 B=1 

MAGNITUD  rk")(acumuladas) log N(*)(observaciones)llog N(*)(modelo) 

8.5 	 7 	 1.937 	, 	1.626 
9 	 11 	 2.131 	 1.917 • • 

9.5 	 16 	 2.294 	 2.153 
10 18 	 2.345 	 2.327 

10,5 	 26 	 2.505 

	

2.845 	
2.524 

11 	 57 • —4 	
2.696 

Aren 0.8134-1 grados cuadrados 	Magnitud de la Estrella Itandar= 3,91  

TABLA , 3.12 
B = O L = 230 

MAGNITUD Nelacumuladas{: Iog 

2.213 

2.705 

N(*)(observaciones)11Og 

2.444 2.432 

N(*)(modolo) ......._  
I 
,-- 2.008 

2.247 

: 	2.638 

	

1—.821 	, . 

9 ' 	10 
9.5 14 2.360 
10 

"--T5.5----  , 
 17 

31  
11 60 2.992 

Area = 0.6118e-1 grados cuadrados 	tMagnitud de la Estrella Standar = 3.38 
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TABLA 3.11 
L = 220 	 B = 1 

MAGNITUDTN(*)(acumuladas) Ylog N(*)(observaciones) log N(*)(!nodelo) 

8.5 
9 

L__ 
 11 

i 	1.937 
 2,131 

' , 
1 

1.626 
1.917 

9.5 16 2.294 2.153 
10 18 2.345 2.327 

10.5 26 2.505 2.524 
11 57 2.845 2.696 

Área = 0.813-4-1 grados cuadrados ' 	Magnitud de la Estrella Standar = 3.91 

TABLA 3.12 
, 	____________ 

 log Nel(modelo) 

	2.008 
2.247--  

r  2.432 
2.638 

L r• 230 	! , 	 B = O __  
----------- 1--- 	e NeRacumuladas) 	log N( )(observaciones) MAGNITUD 

9 _ 10 	i 	2.213 ........ 
9.5 ...._. 	. 14 	 2.360 i 	 -- 10 

10.5 
17 	1,. 	2.444 
31 	 2.705 	. 

11 60 	 2.992 . 	2.821 
. 

Area 4,  0.6118e-1 grados cuadrados 	! 	Magnitud de la Estrella Standar 4 3.38 
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TABLA 3.13 

L = 240 
MAGNITUD-t

— 
8.5  
9 	1 

9.5 	1  

Nelacumuladasil lag 

11.337 
7 	

. 

10 
15 	, 
20 	1 

B = 0 
NelobservacioneilTlog Negmodelo) 

 1.869 
- 2.182 	 2,070 

2.337 	 2.313 
2.513 	 2.502 
2.638 	 2.713 

i 2.970 ..1 	2.904 

10 ;  
10.5 L 
11 I 43 I  

1 
Area = 0,4603e-1 grados cuadrados , 	Magnitud de la Estrella Standar = 3.38 

Tablas correspondientes al Cuarto Grupo 

A TBLA 3.14 ---------- - 	 -- . 
L = 250 	 B = 0 

MAGNITUD  ....._____ Nr)(acumuladas) 	log Ne)(observaclones) flog N(*)(modelo) N_ (')(acumuladas) 

9 11 
18 

	

2.276 	I 	2.150 

	

2.490 	r 	2,395 ,.._ 9,5 
10 24 2,615 	' 	2.587 ; 

10,5 41 2.847 	i__ 	2.804 
11 67 3.060 	i 	2,988 , 

1 
Area = 0.5826e-1 grados cuadrados Munilud de la Estrella Standar = 3.38 
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TABLA 3,15 
L =_2_60 	 B = 0 

MAGNITUDI 4(;)(acumuladas) log Nnobservaclones) log N(*)(modelo) 

9 	 13 	 2.252 	2.248 

10 	- 	á . 	 2.585 	
2.474 
2.688 

9.5 	 23 	 2.500 	 i--,- 

10.5 	 47 	 2..137-10 
11 	 85 	

2.902 
3.1 3.067  

Area = 0.7277e.1 grados cuadrados 	Magnitud de la Estrella Standar = 3.40  

-- --- TABLA 3,16 
L = 270 	 B = 0 

MAGNITUD 1 N(*)(acumuladas) rlog Ne)(observaciones) 'I Iog N(')(modelo) 
1  

1.890 	 2.362 ----; 	i 
-- 9 ---1-, 	- - 4 

----+ 
9.5 7 
16 	--1— 12 

----16:5---- 	 26 

2.133 	 2.592 i- - 

	

2.367 	 i 	2.807 
--i 

	

2.705 	 3T024 

	

3.066 	 3.234 

, 	Magnitud de la Estrella Standar = 3.38 

11 	 60 
------------- 	— - 

Area  J0.5118.11 grados cuadrados 
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TABLA 3.17 

MAGNITUD 1  

_ 	9 
9.5 
lo1—  

10.5 	_ 
11 

L —_280 B = O 
N(')(acumuladas) t_log Nellobservaciones) • Iog N(")(modelo) 

27 	 2.451 	 2.506 

	

 	. 44 	 2.663 	 2.726 i_ 
70 	--i 	2.865 	, 	2.945 

,-- L 	123 	, 	3.109 	 3.152 
263 	 3.440 	

i 	
3.374 	 

i- 
Area = 0.9560e-1 grados cuadrados 7 	Magnitud de la Estrella Standar = 3.38 

TABLA 3.18 
---------------- 

L = 290  	 8=0 _.: 
MAGIlitU151___—N(*)(acumuladas) , log N(*)(observaciones)1 log Ne)(modelo) 

9 	 45  2.737 2.674 
9.5 	 65 2.896 2.879 
10 	 101 	, 3.088 3.088 

10,5 151 3.263 3.294 
11 310 3.575 3.521 

Area r• 0.8250e-1 grados cuadrados 1--- 	Magnitud de la Estrella Standar = 3.38 
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TABLA 3.19 
L=290 B=1 

log Nnobservaciones) Nntilodelo) MAGNITUD I N(*)(acumuladas) 

9 
9.5 

i 

R 

t---  
42 
61 
93 
151 

2.683 
2.845 
3.028 
3.239 
3.488 

L 

1 

2,82  
2,602 

10 
10.5 

3.031 
3.248 
3.462 11 268 

• 
Area = 0.8713e-1grados cuadrados 1 	Magnitud de la Estrella S'andar = 3.38 

Tablas correspondientes al Quinto Grupo 

---- - 
= 300 

TABLA 3.20 

1 	 B=0 L 
MAGNITUD Negacumuladas) ! Iog N(*)(observaciones) Iog Nelmodelo) 

44 

__ 	_ 
---1 

 
i5-1 

9.5 	166 

	

—4- 2.905 	---i 
j 	3.081  

2,852  
__3.048 

--
9 - 	—, 

— 10 ___t_ 

	

_, 
; 	3.244 	— .- 

	

. 	
3.455 

i— 	3.253__ __ 
10.5 3.462 

274 _ 	11 3.699 

Magnitud de la Estrella 

3,678  

Standar = 3.91 Area = 0.5477e-1 grados cuadrados 
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TABLA 3.21 
L = 310 

MAGNITUD 	N(')(acumuladas) 
B = O 

Iog N(")(observaclones) 	Iog N(")(modelo) 

8.5 	 56 3.041 ,_• 2.834 
9 	 73 3.157 3.026 

9.5 	 105 3.314 3.221 
10 151 3.472 3.420 

----f1:1---  254 3.698 3.626 
11 339 3,823 3.831 

Area = 0.5090e-1 grados cuadrados ' 	Magnitud de la Estrella Slandar = 3.91 

TABLA 3.22 
L = 311,20 	i 	 B = 3.8 

MAGNITUD  I N(')(acumuladas) , Iog N(*)(observacionesiT iog N(1(modelo) 

8.5 
9 - 

9.5 
10 

10,5 _ 

' 

, 

. 

45 
64 

103 	, 

20 2,550 
32 3.333 

 95  

2.902 
2.754 

3.055 
3.227 
3,262 _ 	_ 

3.134 

3.133 -  
3.732 
3.938 

. 	4.152 _ 	11  

Area =7i,1135e-1 grados cuadrados , 	Magnitud de la Estrella Slandar = 4.50 
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TABLA 3.23 
L = 320 	 B = - 1 

MAGNITUD rt4(1 )(acumuladas) T  Iog N(*)(observaciones) log N(*)(modelo) 

9 f 46 	 3.760 ' 	3.192 
9.5 ' 79 3.311 3.380 
10 1  115 3.474 3.563 

----1Ó.1 182 3.673 
-,-- 

3.761 
11 264 3.835 3.974 

Area = 0.38631.1 grados cuadrados  Magnitud de la Estrella Standar =3.91 

TABLA 3.24 
L = 320 	' 	 B = - 0.5 

MAGNITUDi N(*)(acumuladas)i Iog N(')(observaciones) Iog N(*)(modelo) 

-------- 

__ 	_ ___ 
9 78 1- - 3.096 3.220 

---- 	
9.5 3.386 - t- 	124 3.309 

f--- 	193 3.501 3.580 10 
__ ___ 10.5  285 3.670 3.771 

11 452 3.870 3.973 

Area---=01694e-1 grados cuadrados ' 	Magnitud de la Estrella Standar = 4,50 

Tablas correspondientes al Sexto Grupo 
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Tablas correspondientes al Sexto Grupo 

	 TABLA 3.23 
L=320 	 B= - 1 

MAGNITUD j N(')(acumuladas) log N(*)(observaciones) log N(*)(modelo) 
—4- 

9 
9.5 
10 

! 
i  

1 

46 
79 

 115 
182 
264 

i 3.760 
3.311 
3.474 
3673 
3.835 

i 	3.192 
3.380 

. 	i.163 
3.761 
3.974 

10.5 
11 

Area = 0.3863e.1 grados cuadrados ' Magnitud de la Estrella Standar = 3.91 

TABLA 3.24 
L=320 	 = • 0.5 

MAGNITUD  N(*)(acumuladas) t  log N(*)(obsorvaclones) Iog N(")(modelo) 

9 76 3.096 
3.309 
3.501 
3.670 
3.870 

_4. 

3.220 
9.5 124 

193 
3.388 

10 
10.5 
11 

3.580 
285 
452 

3.771 
3.973 

Area = 0.6094e•1 grados cuadrados I 	Magnitud de la Estrella Standar = 4.50 

75 



TABLA 3.25 
L  = 320 	 B= 0  

MAGNITUD I N(*)(acumuladas)7  log N( )(observaciones) ' Iog N(*)(modelo) 

8 . 32 3.277 2.968 
9
.5 

9.5 -i- 46 
73 , 

 3.435 
3.636 

33..315585 

10 
10.5 
11 

---,-- 
L 
. 

109 
154 
177 

• 

-., 

3.810 
3.960 
4.020 

, 

' 

3.559 
3.752 
3.968  

Area = 0.1689e-1 grados cuadrados ' 	Magnitud de la Estrella Standar = 5.65 

TABLA 3.26 
	 L = 320 	 B = 1 

MAGNITUD NeRacumuladas) Iog N(')(observaciones) Iog N(*)(modelo) 
-4. ---9.---  	78 	3.135 	 3.192 

	

9.5 113 	 3.296 	 3.38 ______
10  

__ ____ 	
178  

-i— 	
3.493 	I 	3.583 I-- 

	

10.5 --------258 	3.654 	 3.761  

	

1 	 --- 

	

1 	 56 

	

_____ 	 3 -1- 	3.794 	---i 
	3.974 	 

Area = 0.5714e-1 grados cuadrados 	Magnitud de la Estrella StanCa177=á:T15 
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Tablas correspondientes al Séptimo Grupo 

TABLA 3.27 
L = 330 B = O 

log N(*)(observaclones) 	log N(*)(modelo) 

3.317 	 3.254 

MAGNITUD., N(')(acumuladas) 

"----b----'— 	115 .1 
9.5 171 i 3.489 3.449 
10 243 	1 3.642  3.643 

10.5 338 	i 3.785 3.842 	.- 
11 488 3.945 4.152 

Area 0.5541e.1 grados cuadrados 	Magnitud de la Estrella Standar = 3.38 

TABLA 3.28 
= 340 	 B = 0 
N(*)(acumuladas) 	log N(*)(observaciones) Tlog N(*)(modelo) 

L 
MAGNITUD 

8,5 I  	33 3.282 3.103 
9 58 3.527 	-1-  .. 3.302 

9.5 87 3.703 	- 	-1 3.501 
--iF 134 	-I-- 

3.891 3.693 
10.5 171 3.997 3.897 
11 179 4.016 4.112 

Area = 0,1724 grados cuadrados Magnitud de la Estrella Standar = 5.65 
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TABLA 3.29 
L = 350 	 8 = O 

MAGNITUD",  N(')(acumuladas) 1 Iog N(')(observaciones) Iog N(')(modelo) 

8,5 ________ 
9 

-1~  

50 
81 

120  

3,390 
3.600 
3.770 

-; 
1 
, 

3.134 
3.333 
3.533 9.5 

10 
10.5 
11 

-1--- 	 _ 
242 
289 

182 3.951 
4.075 1-- 

3132 
3.938 
4.152 4,152 

Area = 2.0382e.2 grados cuadrados  Magnitud de de la Estrella Standar = 5.65 
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Apéndice B 

Explicación del funcionamiento del programa 

Programa Nstar-Mag-Filtro 

(Número de estrellas hasta una determinada magnitud, en cada uno de los filtros) 

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

programación Fortran. 

En este lenguaje. el programa está estructurado de la siguiente manera: 

• Programa principal Nstar Alatt Filtro. 

• Subrutina INTGAUSSPOLOS. 

• Subrutina OROMB. 

• Subrutina POLINT 

• Subrutina TI&IPZD. 

• Función GAUSS/ANBZ 

• Subrutina INTGAUSS. 	 IESTI, TESIS 111 OEBE 

• Subrutina OROMB. 	
SALIII 

• Subrutina 

• Subrutina TRAPZD. 
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• Función GAU,SVAN. 

• Función GA USWANL. 

• Función (...;.4 USSIANC. 

El programa principal se encarga básicamente de separar los casos que se presentan en el 

modelo: el caso particular de los polos galácticos ( b = ±90" ), y el caso general 

(b x ±90",V/ ). En las subrutinas INTEGRAUSSPOLOS e INTEGRAUSS es donde se 

realiza la integración numérica mediante el siguiente procedimiento: 

Para integrar (2.29) lo primero que se debe utilizar es la FL (ver Tabla III 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: 

• Los renglones están ordenados según los tipos espectrales y clases de luminosidad 

de las estrellas con las que se va a trabajar, tal y como aparecen en la Tabla III.. 

• Las columnas proporcionan los parámetros 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. 

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

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

resultados guardados en la memoria de la maquina. 

• Es necesario leer los valores de las constantes del programa. (En este caso, por 

comodidad, se incluyen dentro del programa los valores correspondientes a los 

coeficientes de absorción de cada uno de los filtros, ellos aparecen como las constantes 

AO_X _ 	del programa, y donde _X_ es en general la identificación del filtro 

correspondiente. 

• La parte interactiva del programa se encuentra en el momento en que se le debe de pedir 

al usuario la dirección del cielo en la cual desee observar. Si el programa principal recibió 

corno dirección 	h = ±90", automáticamente iniciará los cálculos en la subrutina 

INTGAUSSPOLOS; si h # ±90", el programa nos pedirá la coordenada / con lo cual se 

tendrá completa la dirección del cielo ( el orden de las coordenadas se pide asi, por 

comodidad en el momento de programar los casos). 

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

condiciones adecuadas para la máquina. 

• Los datos necesarios del problema se leen del archivo FUNLUM, y los resultados 

preliminares de la integración numérica se almacenan en el archivo 

NSTAR_MAG_FILTRO (la forma de hacerlo se explicará posteriormente). 

Una vez leida toda la información, se inicia el proceso de integración numérica: 
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• E) contador J corre del 1 al 32 para barrer los Tipos Espectrales con clase de 

Luminosidad (TEcL), que se encuentran en el archivo FUNLUM. El proceso de 

integración se hace por separado para cada uno de ellos. 

• Es ahora el momento de inicializar las variables locales que intervienen en los 

cálculos numéricos de cada caso; de no ser así, la máquina acumularía un valor 

final para cada una de ellas que sería tomado para el siguiente TEcL como un 

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

• El proceso de lectura se hace renglón por renglón del archivo FUNLUM, 

asignándose el correspondiente índice J a cada dato. 

• Con los valores leídos, se calculan las constantes A y 13 para las tres componentes: los 

del disco se identifican al completarlos con la letra D, los del bulbo con la 13 y para la 

absorción con la A. 

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

de realizar la integración numérica conjunta de las componentes del modelo. 

Los cálculos deben considerar la misma distancia heliocéntrica S, por lo tanto, se tienen 

las siguientes condiciones: 

— A 
U =S  

13 
por lo tanto S = A r B*U 

y entonces S - AA + 13A *U - Al) 131)*(1 - AB + BB*U 
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Para una función gaussiana f f(ii • )dir •  se cuenta con elcontamos con el 99 73% del valor 

de la integral si U-3 de tal forma que para la integración de las tres componentes, no es 

necesario iniciar los cálculos si el limite inferior (Us,„ correspondiente a cada caso) es 

menor de 	De hacerlo de otra manera, se tendría un intervalo de integración donde no 

habría contribución. Para evitar este inconveniente, sólo nos aseguramos de que el programa 

compare entre si las Uso, de las tres componentes y elija aquella que sea la mayor, con la 

cual podrá iniciar el proceso de integración simultáneo. Si aún así la mayor Uso, es menor 

que -5.5, entonces damos este último 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 integración, y por lo tanto, se encuentran afectadas 

por un término por un factor cuadrático que puede llegar a ser importante conforme II/ 

crece). 

En el caso de los polos galácticos no se tiene el problema ya que la absorción y el 

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

dada la simetría del problema, siempre se inicia con 11,„,.= O para el bulbo, por lo que 

directamente puede depender del contador 1 que es el que se encarua de cada paso en el 

proceso de integración de las funciones: 

• La integración propiamente dicha se realiza en pasos de 0.01 en U con lo cual, en 1100 

pasos se barre de -5.5 a 5.5, lo cual corresponde al la integración casi total de la función 

gaussiana. 
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• Dentro del programa, es el contador 1 el que se encarga de fijar los limites inferior y 

superior de los intervalos de integración. 

• Sabiendo los limites, se puede llamar a la subrutina QROMB para la integración de la 

función correspondiente. 

• La función general e 	= (.1 +13* UY fue separada en sus tres componentes 

(por comodidad al programar), y es a estas timciones a las que se les dio los 

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

" 	*11 y e 	* U =  de la t'unción general (términos simple, lineal y 

cuadrático). 

• La subrutina QROMB arroja un valor de la integral para ese intervalo que ahora debe 

anexarse con los factores correspondientes, para completar la expresión que corresponde 

al número de estrellas (correspondientes al disco o al bulbo) , o en su defecto, a la 

absorción encontrada en el intervalo. 

• Nótese que se debe tener cuidado de que los números que maneje la 

computadora estén dentro de un rango de ±l0"A ; si eso no sucede, le será 

imposible a la máquina la realización de las operaciones, mostrando en pantalla un 

error de ejecución. 

• Utilizando transformaciones logarítmicas se puede evitar el problema para el 

modelo desarrollado en esta tesis. 
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• El número de estrellas total en cada paso de integración se guu•da en la variable 

NTOTALCAJA, así como las contribuciones del disco y del bulbo por separado en las 

variables NSTARCAJAD y NSTARCAJAB. 

• La absorción es calculada para cada uno de los libros y es por ello que aparece un 

conjunto de variables GABS_X_ que nos lo indican para cada filtro, y se acumula en 

cada paso del procesos de integración. 

• Esto último es importante por que el número de estrellas es calculado en cada 

intervalo, y cuya absorción debe aumentar conforme se acumula el material 

absorbente en la dirección de observación 

• Calculada la absorción para cada filtro, se utiliza el Módulo 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 número de estrellas calculado en cada intervalo es guardado en la matriz. N(J,K,L) 

donde el subíndice K indica el intervalo de magnitudes al que deben asignarse, y el 

subíndice L corresponde al filtro que se está considerando. Al final, el resultado de la 

integración 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 

índice. 

• El proceso de selección se realiza mediante una simple comparación de las 

magnitudes calculadas, al momento de integrar el número 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. 

• También será posible recuperar dicha memoria de los datos dada la forma en que 

está escrito el programa. 

• Cuando se han corrido iodos los casos, se presentan los resultados de la siguiente 

manera: 

e En el archivo NSTAR_MAG_FILTRO aparecen en las primeras dos columnas los 

limites superior e inferior de los intervalos de magnitud aparente. En las 10 

columnas siguientes aparecen el número de estrellas acumuladas por los diferentes 

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 devuelve el mando al programa principal mediante las 

instrucciones RETURNI-END. 

Los resultados que proporciona el programa Mear Magnitud Filtro deben ser 

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

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

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

Estrellas. Acumuladas. 

El programa es muy simple: va sumando los datos de manera acumulativa conlbnne 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 y del bulbo, en dicho filtro, son guardadas en 

los archivos CUENTASDK Y CUENTASBK respectivamente. 

En la primera columna de los archivos aparece la magnitud aparente límite, y en los renglones 

restantes, aparece el número de estrellas acumuladas, que deberíamos observar por grado 

cuadrado, hasta dicha magnitud limite. 

Se ha desarrollado el programa alternativo ModeieGaussiano para este caso particular, ya que 

el programa Nstar_Mag _Filtro resulta ser demasiado grande, y por consiguiente, el tiempo de 

ejecución es muy largo. Este pequeño programa realiza los mismos calculos, en un tiempo de 

ejecución menor, y se encuentra después del programa Estrellas-Acumidadas, 
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IC21406799 
PROGRAM NSTAR_MAG_FILTRO 

C 

C 

DECLARACIONES DEL PROGRAMA PRINCIPAL 

REAL LAT 

. 1 4 15927 

CASOS: POLOS Y GENERAL 

LECTURA DE LA LATITUD GALACTICA 

WRITE(6,10) 
10 	FORMAT('DA POR FAVOR LA LATITUD B(GRADOS) A  ',S) 

READ(5,.)LAT 

IF (ABS(LAT) .111. 90) TREN 

CALL /NTGAUSSP0LOS(PI,R0) 

GO TO 1000 

END IF 

CASO GENERAL: 

CALL INTGAUSS(PI,RO,LAT) 

1000 	CONTINUE 

STOP 
ENID 

O 

C 

066666666666666666 SUBRUTINA PARA EL CASO DE LOS POLOS 6666666666666.5666666666 

SUBROUTINE INTGAUSSPOLOS(PI,R0) 

DECLARACIONES 

REAL INTEGRALBZ,INTPOLOSA,NSTARPOLOSB,NSTARPOLOSD 
REAL NSTARCAJADP,NSTARCAJABP,NSTARPOLOST,NSTARCAJAP 
REAL PABSB,PABSV,PABSH,PABSJ,PABSR,PABS2P4,PABSCBV 
REAL PABSCVE,PABSCJR,PABSCHK,PABsc/R 
REAL COEFFEIZ,UI,US 
REAL PMAP,M,T,N,NT 
REAL ZO,SIGMAD,AS/GMAPER,ASIGMAPAR,SIGMAB 
REAL RROD,RROB 
REAL AMAGB,AMAGV,AMAGJ,AMAGR,AMAGE,AMAG2P4, 

AMAGCBV,AMAGOVII,AMAGOJR,AMAGCHK,AMAGCSK 

DIMENSION PMAP(11) 
DIMENSION E0(32),SIGMAD(12),ASIGMAPER(32),ASIGMAPAR(12) 
DIMENSION SIGMAB(12),RHOD(32),RROB(12) 
DIMENSION AMAGB(12),AMAGV(32),AMAGJ(32),AMAGR(12) 

,AMAGR(12),AMA0204(32),AMAGCBV(32),AMAGGVE(32) 
.AMAGCJR(32),AMAGCBR(32),AMAGOJE(12) 

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

C 	FUNCION QUE SE UTILIZA 

EXTERNAL GAUSSIANBZ 

INICIALIZACION DE VARIABLES GLOBALES 



.-1 A0B.1.30 
ADV.1.00 
A0J.0.33 
AOR.0.16 
AOM.0.08 
AO2P4.0.06 
AOBV.0.30 
ADVR.0.96 
ADJR.0.10 
AOHR.0.08 
AOJK.0.10 

DO L.1,11 
PMAP(L).0.0 

END DO 

DO J.1,32 
DO R.1,120 

DO L..1,I4 

NT(R,L).0.0 
N(J,K,W.0.0 

END DO 
END DO 

END DO 

AQUI SE LEERAN LOS DATOS DE ENTRADA DEL MODELO 

OPEN(UNIT.10,FILE.'FUNLUM',STATUS•'UNRNOWN') 

SE ABRE LA UNIDAD NECESARIA PARA GUARDAR LOS RESULTADOS 

OPEN(UNIT.12,FILE.'DISCO',STATUS.'UNKNOWN') 

OPEN(UNIT.13,FILE.'0ULBO',STATUS.'UNKNOWN') 

OPEN(UNIT.14,F/LE.'NSTAR_MAG_FILTRO',STATUS.'UNKNOWN.) 

DO J.1,32 

C 	INICIALIZACION DE VARIABLES LOCALES 

NSTARPOLOSD.0.0 
NSTARCASADP.0.0 

INTPOLOSA.0.0 

PABSS.0.0 
PABSV•0.0 
PABSJ•O.O 
PABSR.0.0 
PABSR.0.0 
PABS2P4.0.0 
PABSCBV.0.0 
PABSCVR.0.0 
PABSCJR.0.0 
PABSCHR.0.0 
PABSCJR.0.0 

INTEGRALBZ..0.0 
ELEMENTODZ.0.0 

NSTARPOLOSB.0.0 
NSTARCACARP.0.0 

NSTARPOLOST.0.0 
NSTARCAJAP.0.0 

C 	LECTURA DE DATOS 

READ(10,.) zo(a),EirGmAID(J),roloo(J) 
rASIGMAPER(J),ASIGMAPAR(J),SIGMAB(J) 

,AMAGB(J),AMAGV(J),AMAGJ(J),AMAGS(J),AMAGR(J) • 	 ,AMAG2P4(J),AMAGCBV(j),AMAGCVR(j),AMAGCJR(a) 



,AMACCHK(J),AMACCJK(J) 

RDOD(J)-RHOD(J)/(1.*24) 
COEFFSZ-((SIGMAB(J))••3)•((PI/100)"2.) 

•RHOB(J)•EXP(-(RO•RO)/(2.O•SIGMAB(J)•SIGMAB(J))) 

INTEGRACION NUMERIcA 

DO (-1,1000 

s- 1.0,05 

pAsoANTERIORDP-NSTARpoLOSD 

NSTARPOLOSD--RHOD(J)•((PI/100)••2)•(EX)'(-5/20(J)) 
*(20(J).S.5+2.20(J).20(J).s+2.(20(.7))'.3) 
-2•(20(J))••3) 

NSTARCAJADP-NSTARPOLOSD-pASOANTERoRDP 

INTPOLOSA-ASIGMAPER(J)•(1-EXP(-S/ASIGMAPER(J))) 

pABSB-AOMINTPOLOSA 
DADSV-A0V.INTPOLoSA 
PADsJ-A00•INTPOLOSA 
PADSH-A0H•INTPOLOSA 
PADSK-AOMINTPOLOSA 
PAD82P4-A02P4.INTPOLOSA 
PABSCID~ODV.INTPOLOSA 
PABSCVK-A0VMINTPOLoSA 
PADSC,TH-A0JMINTPOLOSA 
PADSCHK-AOHMINTPOLOSA 
PADSCJK-A0JMINTROLOSA 

UI-((I-1)•0.00) /SIGMAB(J) 
US-(I*0.05)/SIGMAB(/) 

cALL.OROMD(GAUSDIANli2,UI,Us,ELEMENT0BZ) 

INTEGRALD2.INTEGRALBZ+ELEMENTOSZ 

PASOANTERIORSP.NSTARPOLOSB 

N6TARPOLOSB-INTEGRAL82.COEFFBZ 

NSTARCAJADP.NSTARPOLOSB-PASOANTERIORBP 

NsTARPOLOST-NSTARPOLOsD+NSTARPROLOS8 
NSTARCAJAp-NSTARcAJADp+NSTARcAJADP 

PMAP(1)-AMAGB(J)+5•(LOG10(S))+10+PABSD•S 
PMAP(2)••AMAGV(J)+5•(L0010(0))+10+PABSV•S 
PMAP(3)_AMAGJ(J)+5•(LOG10(S))+10+PADSJ•S 
PMAP(4)••AMAGH(J)+5•(LOG10(S))+10+PABSH•S 
PMAP(5)-AMAGK(J)+5•(LOG10(S))+10+PAB6K•S 
PMAP(6)-AMAG2P4(J)+S.(LOG10(S))+10+PAD52P4•S 
PMAP(7).AMAGCBV(J)+5.(L0010(S))+10+PABSCDV.S 
PMAP(8)-AMAGCVK(J)+S•(LOG10(S))+10+PADSCVK•S 
PMAP(9)-AMAGCJR(J)+5•(LOG10(S))+10+PABSCJH•S 
PMAP(10)-AMAGCHK(J)+5'(LOG10(6))+10+PABSCHK•S 
PMAP(11)-AMAGCJK(J)+5•(LOG10(S))+10+PABSCJK•5 

DO K-1,120 
DO L-1,11 

CAJAM--30+(0.5•K-0.5) 
CAJAN--30+0.5•K 
P-PMAP(L) 



• 

IF (P .GT. GAJAM »AND. P .LE. ,AJAN) THEN 

N(J,V,L)-N(J,K.1.),.NSTARCAJAP 

ND(J,K,L)..ND(J,K,L).NSTARCAJADF 

140(J.R,L)".NR(J.W,L)«NSTARCAJARP 

NT(M,L).-NT(M,L)+N(J,K,L) 

NTD(R,L).-NTD(K,L).ND(J,K,L) 

NTO(M,L)-NT8(K,L)+NR(J,R,L) 

ELSEIF (P .GT. 30) THEN 

GO, TO 90 
90 	 END /F 

END DO 
END DO 

END DO 

C 	 RESULTADOS TOTALES 

IF (J .E0. 32) TREN 

DO K..1,120 

M.-30.0+(0.5.K-0.5) 
T.-30.0+0.5.R 

WII/TE (12, (F7. 2, 2X, F7 .2, 2X, 11E13.6) ) 
T, OTO (K, L) , 	11) 

WRITE(13,'(F7.2,2X,F7.2,2X,11E13.6)') 
M, T, (NTB (R, L) 	11) 

WRITE(14,•  (F7.2, 2X, F7 .2, 2X, 11E13.6(') 
51, T, (NT (X, L) , 	11 ) 

END DO 

ELSE/F (J .GT. 32) THEN 
GO TO OS 

85 	 END IF 

END DO 

CLOSE(UNIT'.10) 
CLOSE(UNIT..12) 
CLOSE(UNIT-.13) 
CLOSE(UNIT.14) 

RETURN 
END 

C 
C 	  FUNCION A INTEGRAR EN LOS POLOS 
C 

FUNCTION GAUSSIANBZ(X) 
C 
• 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 

GAUSSIANI32,-(X".2).EXP(-(X..2)/2.0) 



END 

iC 
1C 

'C&4“66L6G(.666&6.0&&& SURRUTINA PARA EL CASO GENERAL 65,&666646440666,~6&206&6 
!C 

SUBROUTINE INTGAUBS(PI,RO,LAT) 

C 
	

DECLARACIONES 

REAL USOLD,USOLA,USOLD 
REAL AD,BD,AA,DA,A13,1313 
REAL LONG, LAT 
REAL THETA,ANGRAD 
REAL LONGRAD, LATRAD 
REAL COEFFD, COEFFD 
REAL /NTEGRALD,LNINTEGRALD,INTD,NSTARD 
REAL INTEGRALA,LNINTEGRALA,INTA 
REAL GABSD,GABSV,GABSJ,GABSII,GADSR,GABS2P4 
REAL GABSCBV,GABSCVR,GABSCJR,GABSCHM,GARSCJK 
REAL INTEGRALB,LN/NTEGRALB,INTO,NSTARD 
REAL PASOANTERIORD, NCAJAD 
REAL PASOANTER/ORD,NCAJAR 
REAL NSTARTOTAL,NTOTALCAJA 
REAL LIMINF,LID,LSD,S,LIA,LSA,LIB,LSD 
REAL GMAP,M,T,N,NT 
REAL 20,SIGMAD,ASIGMAPER,ASIGMAPAR,SIGMAD 
REAL RHOD,RHOB 
REAL AMAGD,AMAGV,AMAGJ,AMAGN 

,AMAGN,AMAG2P4,AMAGCOV,AMADCVM 
,AMAGCJILAMAGCHK,AMAG=JM 

DIMENSION GMAP(11) 
DIMENSION ZO(32),SIGMAD(32),AS/GMAPER(32),ASIGMAPAR(32) 
DIMENSION S/GMAD(32),RHOD(32),RHOD(32) 
DIMENSION AMAGD(32),AMAGV(12),AMAGJ(32),AMAGM(32) 

,AMAGK(32),AMAG21,4(32),AMAGCBV(32),AMAGCVN(32) 
,AMAGCJH(32),AMAGCHN(32),AMAGCJK(32) 

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

C 	FUNCIONES A UTILIZAR 

EXTERNAL GAUSSIAN 
EXTERNAL GAUSS IANL 
EXTERNAL GAUSS IANC 

INICIALIZACION DE VARIARLES GENERALES 

STEP.0.01 

A013.1.30 
A0V.1.00 
/10.7.0.33 
AOH.0.16 
AOX.0.08 
A0294.0.06 
AOBV.0.30 
AM/K.0.96 
A0J14.0.10 
AOHK.0.00 
AOJE-0.18 

DO L.1,11 
GMAP(L).0.0 

END DO 

DO J.1,32 
DO B.1,120 

DO L.1,11 



NT(K,L)..0.0 

END DO 
END DO 

END DO 

LECTURA DE LA LONGITUD GALÁCTICA 

WRITE(6,10) 
10 	FORMAT('DA AHORA LA LONGITUD L(GRADOS) 	'.0) 

READ(0,*) LONG 

LONGRAD+(PI/11110.0)'LONG 
LATRAD+(PI/100.0).LAT 

C 	 ACIU/ SE LEERAN LOS DATOS DE ENTRADA DEL MODELO 

OPEN(UNIT+10,F/LE+'FUNLUM.,STATUS+'UNKNOWN') 

C 	SE ABREN LAS UNIDADES NECESARIAS PARA GUARDAR LOS RESULTADOS 

OPEN(UNIT+12,FILE.'DISCO',STATUS+'UNKNOWN') 

OPEN(UNIT+13,FILE.'BULB0',STATUS+'UNKNOWN') 

OPEN(UN/T+14,FILE+.NSTAR_MAG_FILTRO',STATUS+'UNKNOWN.) 

LECTURA DE DATOS 

DO J+1,32 

C 	 INICIALIZACION DE VARIABLES LOCALES 

/NTEGRALD+0.0 
LNINTEGRALD+0.0 
INTD+0.0 
PASOANTERIORD+0.0 
NSTARV+0.0 
NCAJAD+0.0 
ELEMENTOD+0.0 
ELEMENTODL+0.0 
ELEMENTODC+0.0 

INTEGRALA+0.0 
LNINTEGRALA+0.0 
INTA+0.0 
ELEMENT0A+0.0 

GABSB+0.0 
GABSV+0.0 
GABSJ+0.0 
GABSH+0.0 
GABSK+0.0 
GABS2P4+0.0 
GABSCBV+0.0 
GABSCVK+0.0 
GABSCJII+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 
ELEMENTOBC+0.0 

NSTARTOTAL+0.0 
NTOTALCAJA+0.0 



READ(10,•) ZO(J),SIGMAD(J),RNGD(J) 
,ASIGMAPER(J),ASIGMAPAR(J) 
,SIGMAR(J) 

.AMAGS(/),AMAW(j).AMAGJ(J),AMAGR(J),AMAGR(J) 
,AMAG2P4(/),AMAGCBV(J).AMAGCVM(J),AMAGCJR(J) 
,AMAGCSK(J).AMAGCJK(J1 

C 

C 

CONSTANTES 

PARA EL DISCO 

AD-(RO•COS(LONGRAD)-SIGMAD(J)•SIGMAD(J) 
• *APS(TAN(LATRAD))120(J))/COS(LATRAD) 

BD«,SIGMAD(J)/COS(LATRAD) 
COEFFD-(10••RHOD(J))•RD•((PI/1&30)••.2.) 
USOLD.—AD/RD 

C 	PARA LA ABSORC ION 

AA-(RO•COS(LONGRAD)-ASIGMAPAR(J)•ASIGMAPAR(J) 
• •ABS(TAN(LATRAD))/ASIGMAPER(J))/COS(LATRAD) 

Bio.ASIGMAPAR(J)/COS(LATRAD) 
USOLA-AA/BA 

C 
	

PARA EL BULBO 

RHOB(J)..RHOD(J)/(LoG10(3.2401-23)) 

AB-RO•COS(LONGRAD)•COS(LATRAD) 
BID.SIGMAB(J) 
COEFFB-(10*•RHOB(J))•BB*((PI/100)••2) 
USOLB,--AB/BB 

C 	SE MONITOREAN LOS CASOS AL MOMENTO DE CORRER EL PROGRAMA 

wrlte(6,•) 'AD-',AD,' 131›.',1(D,,COEFFD..',COEFFD,'USOLD..',USOLD 
write(S,") 'AA-',AA,' 	 USOLA-',USOLA 
write(6,*) 	 BB.',SS,'COEFFS...',COEFFB,'USOLID-',USOLD 

C 
	

PROCESO DE INTEGRACION NUMERICA: TRES CASOS 

PRIMER CASO: CUANDO USOLA ES LA MAYOR USOL 

IF (((SOLO .LE. ((SOLA .AND. USOLB .LE. ((SOLA) THEN 

IF (((SOLA .LT. -5.5) THEN 

ELSEIF (((SOLA .GE. -5.5) THEN 

LIMINF..USOLA 

END IF 

DO /.1,1100 

LSA-.LIA+STEP 

CALL OROMB(GAUSSIAN,LIA,LSA,ELEMENTOA) 

INTEGRALAINTEGRALA+ELEMENTOA 

S-41A+BA*LSA 

LNINTEGRALA-LOG(INTEGRALA)+(AA•AA)/(2.0*BA*BA) 
INTABA.EXP(LNINTEGRALA) 



GABSB.A0BeINTA 
GABSV..A0V.INTA 
GABSJ..A0J.INTA 
GAB$R..AOWINTA 
GABS~OK./NTA 
GABS2P4.A021,4.INTA 
GABSCBV.AOBV.INTA 
GADSCVK•AOVK"INTA 
GABSCJII.A0JH.INTA 
GABSCUN.AOHN./NTA 
GABSCJN»AOJN.INTA 

DISCO 

LID.-(AA-ADtBA.LIA)/BP 
L5D., (AA-AD.BA.LSA)/B0 

CALL OROMU(GAUSS/AN,LID,LID,ELEMENTOD) 

CALI, ORONB(GAUSSIANL,LID,LSD,CLEMENTODL) 

CALL OROMBCGAUSSIANC,LID,LSD,ELEMENTODC) 

INTEGIALD.INTEGRALD+AD.AD .ELEMENT0D+2.0 .AP.BD.ELEMENTODL 
4-BD.BD .ELEMENTOUC 

LNINTEGRALD-LOG(INTEGRALD)*(AD.AD)/(2.0.BWBD) 
INTD..EXP(LNINTEGRALD) 

PASOANTERIORD.NSTARD 

NSTARD-INTD'COEFFD 
NCAJAD..NSTARD-PASOANTERIORD 

BULBO 

LIB-(AA-AB+BA•LIA)/BD 
LSB..(AA-AB+BA*LSAUBB 

CALL OROMB(GAUSSIAN,LIB,LSB,ELEMENTOB) 

CALL OROMD(GAUSSIANL,LIB,LSB,ELEMENTOBL) 

CALL OROMB(GAUSSIANC,LIB,LSB,ELEMENTOBC) 

INTEGRALB.INTEGRALB+AB918"ELEMENTOB+2.0.AB.BB.ELEMENTOBL 
+BB'BB.ELEMENTOBC 

LN/NTEGRALW.LOG(INTEGRALB)+(AB.AB)/(2.O.BB*B0) 
INTB.ENP(LNINTEGRALB) 

BASOANTERIOR~STABB 

NSTARD.INTD.COEEFU 
NCAJAD.NSTARB-PASOANTERIORB 

MAGNITUDES Y CAJAS 

NSTARTOTAL.SSTARD+NSTARB 
NTOTALCAJA.,NCAJAD+NCAJAB 

GMAP(1).AMAGB(J)+5.(LOGIO(S))+10+GABSEPS 
GMAP(2).AMAGV(J)+5.(LOG10(5)1+10+OABSW.S 
GMAP(3)..AMAGJ(J)+5.(LOG10(S))+10+GABSJ.S 
omArm.hmAGB(J) ,.5*(LOG10(S))+10+GABSIPS 
GMAP( 5).AMAGK(J)+5.(LOG10(S))+10+GABSN.S 
GMAP(6).AMAG2P4(J)+5.(LOGI0(S))+10+GABS21,4.S 
GMAP(/).AMAGOBV(J)+5.(LOG10(S))+10+GABSCBV.S 
GMAP(8).AMAGC~J)+5.(LOGI0(S))+10+GABSCVN.S 
GMAP(9).,AMAGOJII(J)+3 .. (LOG10(S))+10+GABSCJW, S - - 



GMAP(10)vAMAGCHK(J).5'(LOG1C(5))+1O+GAPSCHK•S 
GMAP(111-AMAGCJK(J)+5•(LOG1C(S))+1C+GASSCJK•5  

DO K-1,120 
DO L.1,Il 

CAJAM-.30,(0.5*K-0.5) 
CAJAN.-30.0.5.1( 
P-PMAP(L) 

IF (P .GT. CAJAM .AND. P .LE. CAJAN) THEN 

N(J,R,L).N(J,R,L)4NSTARCAJAP 

ND(J,R,L).NO(J,K,L)rNSTARGAJADP 

NB(J,K,L)-N13(J,K,L)+NSTARCAJABP 

NT (X, L) .NT 	+N (J,K, L) 

NTD (X, L) -NTD (U, L) +ND 	K, L) 

NTS! (N, 	..NTD (M, L) +N(3 (3, N, L) 

ELSEIF (P .GT. 30) TUEN 

GO TO 90 
90 	 END IF 

END DO 
SND DO 

END DO 

SEGUNDO CASO: CUANDO USOLD ES LA MAYOS USOL 

ELSEIF (USOLA .LT. USOLD .AND. USOLI3 .LE. USOLD) THEN 

IF (USOLD ,LT. -5.5) TUEN 

LIMINF.-5.5 

ELSEIF (USOLD .GE. -5.5) THEN 

LIMINF.USOLD 

D•ND IF 

DO 1.1,1100 

LID-LIMINF+(I-1)•STEP 
LSD.LID+STEP 

CALL WtOMS(GAUSS/AN,LID,LSO,ELEMENTOD) 

CALL OROMD(GAUSSIANL,LID,LSD,ELEMENTODL) 

CALL OROMD(GAUSS/ANC,LID,LSD,ELEMENTODC) 

INTEGRALD.INTEGRALD+AD`AD.ELEMENTOD+2.0•AD.OD.ELEMENTODL 
+130.SO.ELEMENTODC 

5..(104-DD.LSD 

LNINTEGRALD.LOG(INTEGRALD)+(AO.AD)/(2.0*MD.BD) 



INTD-EXP(LN1NTEGRALD) 

PASOANTER/ORD-NSTARD 

NSTARD-INTD•COEFFD 
NCAJAD-NSTARD-PASCANTERIORD 

C 	 ABSORCION 

LIA-(AD-AA+BD•LID)/BA 
LSA-(AD-AA+BD•LSC)/BA 

CALI. OROMB(GAUSSIAN,LIA,LSA,ELEMENTOA) 

LNINTEGRALA-LOG(INTEGRALA)+(AA•AA)/(2.0•BA•BA) 
INTA-BA•EXP(LNINTEGRALA) 

GABSB-AOB•INTA 
GABSV-AOV•INTA 
GABSJ-AOJ•INTA 
GABSN-AOH•INTA 
GABSK-AOK•INTA 
GABS2P4-A02P4•INTA 
GASSCBV-AOBV•INTA 
GABSCVK-AOVK•INTA 
GABSCJH-AOJH•INTA 
GABSCHK-AOHK•INTA 
GABSCJK-AOJK•INTA 

BULBO 

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

CALL GROMA(GAUSSIAN,LIB,LSB,ELEMENTOB) 

CALL OROMB(GAUSSIANL,LIB,LSB,ELEMENTOBL) 

CALL GROMB(GAUSSIANC,LIB,LSB,ELEMENT0BC) 

INTEGRALB-INTEGRALB+AB.AB•ELEMENTOB+2.0•AB•BB.ELEMENTOBL 
• +BB•BB•ELEMENTOBC 

LNINTEGRALB-LOG(INTEGRALB)+(AB•AB)/(2.0•BB•BB) 
INTB»EXP(LNINTEGRALB) 

PASOANTERIORB-NsTARB 

NSTARB-INTB•COEFFB 
NCAJAB-NSTARB-PASGANTERIORB 

MAGNITUDES Y CAJAS 

NSTARTOTAL-NSTARD+NSTARB 
NTOTALCAJA-NCAJAD+NcAJAB 

GMAP(1)-AMAGB(J)+5•(LOG10(S))+10+GABSB•S 
GMAP(2)-AMAGV(J)+5•(LOG10(8))+10+GAHSV•S 
GMAP(3)-AMAGJ(J)+5•(LOG10(5)1+10+GABBJ•S 
GMAP(4)-AMAGH(J)+5•(LOG10(13))+10+GABSH•S 
GMAP(5)-AMAGK(J)+5•(LOG10(S))+10+GABSK•S 
GMAP(6)AMAG2P4(J)+5.(LOGI0(5))+10+GAB62p4.5 
GMAP(7)-AMAGCBV(J)+5•(LOGlO(S))+10+GABSCBV•S 
GMAP(8)-AMAGCVK(J)+5•(LOGIS(S))+10+GABSCVK•S 



GmAP(9)-AMAGCJII(J)+5.(LoS10(s))+1 ,GABscJws 
GmAP(1C)-AMAGc8K(J),-5*(LoG10(5))+10,- GAB3cHR.s 
GMAP(11)-AMAGCJ<)J)+5•(LOG10(5))+10+GABSCJE'S 

DO E-1,12.0 
DO L-1,11 

CAJAM--30+(0.5•E-0.5) 
CAJAN--30+0.5.E 
P-PMAP(L) 

Ir (p .GT. cAJAM .AND. P .LE. CAJAN) TREN 

N (J,1<, L) -N (J, K, L) +NSTARCAJAP 

ND (J, E, 1,) -ND (S, E, L) +NSTARCAJADP 

N8 (J, E, L) -NO (J, E, L) +NsTARGAJABP 

NT (11, L1-NT (E, L) 	(J, E, L) 

NTD (M, L) -NTD (E, L) ND (J, E, L) 

NTD (E, L) -NTD (E, 	+NE; (J,H,L) 

ELSEIF (P .GT. 30) TREN 

GO TO 90 
90 	 END /F 

END DO 
END DO 

END DO 

TERCER CASO* CUANDO USOLB ES LA MAYOR USOL 

ELSEIF (USOLA .LT. USOLB .AND. USOLD .LT. USOLB) TREN 

IF (USOLB .LT. -5.5) TREN 

LIMINF--5.5 

ELSEIF (USOLB .GE. -5.5) TREN 

LIMINF-USOLB 

END IF 

DO i.1,1100 

LIB-LIMINF+(I-1)•STEP 
LSB-LIB+STEP 

CALL OROMB(GAUSSIAN,LIB,LSB,ELEMENT08) 

CALL OROMB(GAUSSIANL,LIB,LSB,ELEMENTOBL) 

CALL GROMB(GAUSSIANc,LIB,LsB,ELEMENTOBc) 

INTEGRALB-/NTEGRALB+AB.AB•ELEMENTOB+2.0.AB.EWELEMENTOBL 
• +BB•BB'ELEMENTOBC 

LNINTEGRALB-LOG(INTEGRALB)+(AB'A13)/(2.0•BB'BB) 
INTB-EXP(LNINTEGRALB) 

PASOANTERIORB..NsTARB ..... 



NSTARB,.INTS.COEFFB 
NCAJAB.,NSTARP-PASCANTESIORB 

DISCO 

LID-(AB-AD+BB•LID)/BD 
LSU-(AR-ADaBB•LSB)/BD 

CALL OSOMB(GAUSSIAN,LID,LSC,ELEMENTOD) 

CALL OROMD(GAUSSIANL,LID,LSD,ELEMENTODL) 

CALL OROMS(CAUSSIANC,LID,LSD,ELEMENTODC) 

INTEGRALD-INTEGRALD+AD'AD.ELEMENTOD+2.0•AD.BP•ELEMENTOOL 
rS0.13D .ELEMENTODC 

LNINTEGRALD-LOG(INTEGRALD)+(AD•AD)/(2.0•BD•DD) 
INTD.EXP(LNINTEGAALD) 

PASOANTERIORD..NSTARD 

NSTARI.INTO.COEFFD 
NCAJAD.NSTARD-PASOANTERIOAD 

ABSORCION 

LIA-(AB-AA+DB•LIB)/DA 
LSA-(AB••AA+BD'LSB)/BA 

CALL OROMB(GAUSSIAN,LIA,LSA,ELEMENTOA) 

1NTEGAALAINTEGRALA+ELEMENTOA 

I.NINTEGP.ALA-LOG(INTEGRALA)4(AA•AA)/(2.0•DA•BA) 
INTA.DA.EXP(LNINTEGRALA) 

GABSE.AOD.INTA 
GABSV-AOV•INTA 
GABSJ.A0J.INTA 
GABSH-A01(•INTA 
GABSK-AOK•INTA 
GAB82P4-A02P4•INTA 
GABSCS~1013V.INTA 
GABSCVK-AOVK•INTA 
GABSCJH-AOJH •INTA 
GABSCAW.ACNIK.INTA 
GABSCJI~OJK.INTA 

MAGNITUDES Y CAJAS 

NSTARTOTAL.NSTARD+NSTARB 
NTOTALCAJA-NCAJAD+NCAJAB 

GMAP (1) -AMAGB(J)+5•(LOGLO(S))+ 10+GABSB•S 
GMAP (2) ...AMAGV(J)+5.(LOG10(13))+ 10+GASSV*S 
GMAP (3) .,AMAGJ(J)+51. (LOG10(5))+ 10+GABSJ•S 
GMAP (4) .A.MAGN(J)+5.(LOG10(5))+ 10+GASSH.S 
GMAP ) ..AMAGN(J)+5.(LOG10(S))+ 10+GABSW^S 
GMAP ( 6) -AMAG2P4(J)+5•(LOG10(S) )+10+GAB52P4.S 
GMAP (7 ) ..AMAGCSV(J)+5.(LOGIO(S) )+10+GABSCBU.S 
GMAP (13) ..AMAGCVN(J)+5.(LOG10(S) )+10+GABSCVMS 
GMAP (9) -AMAGCJH(J)+5•(LOG10(S) )+10+GABSCJIP1S 



GMAP(10)..AMAGCNN(J)+5. (LOC10(S)) ,10+CAPSCIIR'S 
GMAP(11)..AMACCJR(J) .0-5.(LOGIO(.5))+10.CAUZCJk.S 

DO K.1.120 
DO L.1.11 

CAJAM....30+(0.5.K-0.5) 
CAJAN--30+0.5•K 
P.PMAP(L) 

IF tP .GT. CAJAM .ANn. P .LE. CAJAN) THEN 

N(J,K,L).N(J,K,L)+NSTARCAJAP 

NU(J.N.L).ND(J,K.L).NSTASCAJADP 

14)3 (2,11,L)..N13 (2,1(,L).NSTARCAJABP 

NT (K, L).NT (Kr L) +N(2,14.L) 

NTD (K. L) .NTD (K, L) +ND (2, U, L) 

NTB (Kr  L)...NTEI (M. L) +140 (2. NI /o) 

ELSEIF (P .GT. 30) THEN 

GO TO 90 
90 	 END IF 

END DO 
END DO 

END DO 

END IF 

RESULTADOS TOTALES 

IF (J .20. 32) THEN 

DO K.1,120 

M--30.0+(0.5•K-0.5) 
T--30.0+0.5•K 

WRITE (12. ' (P1.2.2X.P7.2,2X, 11E13.6)') 
Tr  (NTD tHr 14 , 	) 

FM/TE (13, (F7.2, 2X, 91.2,2X, 11E13 . 6) 
(NT13 (H. L) L..1.111 

WRITE (1.2, ' (F7.2, 2H,P7.2. 2X, 11213 • 6) ')  
Mr  T. INT (M. L) 2«.1.11) 

END DO 

ELSE/P (J .GT. 32) THEN 
GO TO 05 

05 	 END IF 

ENID DO 

CLOSE(UNIT.10) 
CLOSE(UNIT.12) 
CLOSE(LIWIT.13) 
CLOSE(UNIT.14) 

RETURN 



END 

FUNCIONES A INTEGRAR EN EL CASO GENERAL. 

FUNCT/oN GAUSSIAN(X) 

ESTA FUNCION EVALUA UNA GAUSSIANA CENTRADA EN EL ORIGEN 
SIMPLE. 

REAL X 

GAUSSIAN-EXP(-(X••2)/2.0) 

END 

FUNcTION GAUssIANL(X) 

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

REAL X 

GAUSSIANL-X•EXP(-(X'•2)/2.0) 

F.ND 

FUNCTION GAUsS/ANC(X) 

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

REAL X 

GAUSSIANC-X•X•EXP(-(X`•2)/2.0) 

END 

C6666666664666666666 sUBRUTINAS DE INTEGRACION 4&6&666666666666666666666666666 

SUSROUTINE ciromb(func,a,b,aa) 
INTEGER JMAX,SMAXP,R,RM 
REAL a,b,func,aa,EPS 
EXTERNAL func 
PARAMETER 	 JMAX-20, JMAXP.IMAX+1, N-5, KM-K-1) 

CU 	USES polint,trapzd 
INTEGER 
REAL das,n(JMAXP),a(JMAXP) 
b(1)-1. 
do 11 j.1,JMAX 
call trapzd(func,a,b,a(J),J) 
if (j.ge.K) then 
call pollnt(h(j-KM),a(j-KM),K,O.,as,dua) 
it (aba(dsa).le.EPS•aba(ea)) return 

endit 
a(j+1)..0(j) 
h(j+1)-0.25•h(j) 

11 	continuo 
pause 'too many stops in gromb,  
END 



SODROUTINE pc1int(xo,ya,n,x,y,dy) 
1NTEGER n,NMAX 
REAL dy,x,y.xa(n),yo(n) 
PARAMETER (NMAX..10) 
INTEGER 1,m,no 
REAL don,dif,dift,ho,np,w,c(NMAX),d(NMAX) 
no-1 
dif..abo(x-xo(1)) 
do 11 1-.1,n 

dift.aba(x-xo(1)) 
if (dift.lt.dif) then 

ondlf 

c1(1)-ya(i) 
U. 	continua 

y-ya (no) 
na.na-1 
do 13 m..1,n-1 

do 12 i-1,n-m 
ho.xa(i)-x 
hp..xa(l+m)-x 
w.c(i+1)-d(i) 
don-ho-hp 
if (den . eq 0 ) pause 'failuro in polint' 
den..w/den 
d(i).hp.don 
c(i),-ho.don 

12 	continuo 
if (2.no.lt.n-m)then 

dy....c(no.1) 
aloe 

dy.d(no) 
no-no-1 

endit 
y-y+dy 

13 	continua 
return 
END 

CC 	  

SUDROUT/NE trapzd(tunc,a,b,a,n) 
INTEGER n 
REAL a,b,o,funo 
EXTERNAL tuno 
INTEGER it,j 
REAL del,oum,tnm,x 
if (n.eq.1) then 

s-0.5•(b-a)•(func(a)+func(b)) 
elee 

it-2••(n-2) 
trutt...it 
del«.(b-o)/tnm 

sum-O. 
do 11 j-1,it 

oum.oum+func(X) 
lo.x+del 

11 	continuo 
a-0.3•(n+(b-a)^sum/tnm) 

endif 
return 
END 

0665666666.6156.6666.666666,666.66 FIN DEL PROGRAMA 651.6666666655565666566646.116.56666 
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NUACCNV, 11SACcVN, 1111ACC3111, t111A313:111‹, NNACC31‹. 

34(11'11,. < 113, • (IX,)?'!.1., 71,1:13.33)• 	1•171.(3AII3)-111 ( 3) UNSAC){ 

lNR1'rt:'( 1(3, • ( 1X, 	. 1, 31, El 3..,) • ) mi‘c;Ausbrm (3) , 131113AC1< 

1/111-(1)3,  • ( 1 X 17  • 1., .3X, EL 3, ) • > NAGAI3S I cl (3 ) , NSACX.  E111) 11() 

ENID Do 

c Los ( UN r 12 ) 
c LUNE ( UN 1 	3> 

I•01.3 E (UN 1T- 1 ) 
ct.c.1(3111 orna t T-1 `3) 

LOSE ((1NIT-1 G 1 
C L,013 E ( 	1T- 1 ) 
311.013 ( UN LT,  1 S ) 

STOP 
EN)) 



PRALL,LRAL,,MAI=AR,NR(51,5,!..A:::,-  
RKAL 7.0(37.),91-RAARSC,.) 
REAL NDI00,NEUI,B0,,MAG3H5,1 
CHARACTER•12 OTNT:.5 

DATA (20(I),1. 1,n) 

0.05,0.05/ 
DATA (111(00111,1,1,) 12.95,3.53,i.¿9 

6.09,6,39,6.50,7.00,7,35, 

5.20,5.5M.23,4.25,3,48, 
3.13,3.13,3.33,3.00,3.00, 

• 1.49,1.107 
DATA WM5(11,1..1,32) 	 ) 

• 1.87,3.14,3.51.4.15,4.50, 

-0.56,-0.90,-1.66,-3.35,-4.14, 

OPENIUNIT,,, 6,FILE-'RESULTAWS',STATUS,'UNKIN't 
OPENIUNIT,--10,91LE.'GRAPH5',STAT45-'7N0NWN'l 

1,1,.3.1415927 
LCAMBIO=.0 
ICAM11>0 

e 
WRIT0(6,15) 

15 	VOPMAT('QUIERES LEER PE PANTALLA1!) C DE 099155.  
11000(5,*) IWISH 
IF(IWISH .00. 1) TREN 

WRITE16,10) 
10 
	

FORMAT(' DAME L,3,R0,SIGMAD,SI3MA9,3IGMAA', 
',0(00,AS00,DI5CW0UL3,STEE= ',$) 

READ(5,•) 0,13,00,SIGMAD,SIGMA0,51GMAA,HA3S, 
ASOL,DISOT00300,ST0F 

0050 
OPEN(UNIDO,FI00.'PARAMETROS',350000='000N5WN'I 
READ(9,*) 0,13,00,SIGMAD,SIGMA3,S1,..iMAA,HARS, 

ASOL,DISCTOBULB,STEF 
END 1F 

IF(L .GT. 190.0) TREN 
U:AE(310,4 
L.11i0.0-0 

END IF 

1E15 .LT. 0.01 TREN 
BCAMDIO.,1 



e 

c 
c 

e 

e 

e 

e 

e 
e 

DNI') 15 

BRAD-IPI/1BMI•R 

IFiLCAMB:(Ti .5Q. I) TREN 

5ND :5 

IFIBCAMBID 	11 TREN 
RJA142.10,, j 
B-11 

END IF 

DO 400 1.7.1,02 
NDISC.0,0 
NBULB0.0.0 
NTOT.0.0 
DENDISC-0.0 
NDISC.0.0 
DENBULB0*0.0 
NMBULB0.0.0 
AUS,.0.0 
DO 100 5.0.000001,00.0,STEP 

DISCO 

EXPDI-IR0*R01/12.0•SIGMAt'SIGMAD) 
EXPD2.-(RO.R0,5•S•COS(BRAD1.001BRADI- 

2.0*E10•S'COSNIRAD).USIIR0I)p 
(Z.O'SIGMAJ•SIGMADI 

EXPD3--(S•SIN(BRAD)/20112)1 

DENDISC.(10.0••R510D(IJ)1'EXP(5X5I11 	f F.0002, 'UF 

coef.10.0”rhod(ij) 
wrIte16,*3 'coef-',ccef,' dendls,dendi3e 

NDISC.IPI/180.0)*(01/180.0)*DRNDISC•S'S'STEI 

BULBO 

EXFB1.(RO*R01/(2.0'SIGMAIPSICMABI 
EXPB2.-(WR0.S'S-2.0•R0'S•COSIBRAD)•C)S(LRADW 

(2.0'SIGMAB.SIGNAB) 

DENBULBO=.11.0/DISCTOBULB) • 
110.0' •11110D11 J ) 'EXP 1E00131) •EXP (E:10132) 

NBULBO.IPI/160.0)* PI/180.0)*DENDULBO'S'S'STEP 

ABSORCION 

EX1911.1R0•110)/12.0'SIGMWSIGMAA) 
EXPA2-1RO•RO+PS•COS(BRADPCGSIBRADi- 

2.0'RPS'COSIBRADI•COS(LRADI)i 
(2.0•SIGMAA'SIGMAA) 

0X003.-IS•SINIBRAD))/HABS 

ABS-ABS+ASOURXF(0.00/11).0013iFXPA21•EXP(EXPA:! •-TEI 

mAppn.mm(12)4-5.0•00010151,10.0+ABS 
e 



NTOT ,,-UDISC,NIUBT 
C 

DO 200 J-1,51 
MAGMIN--5.25.(J-I)*0.5 
MAGMAX-MAGMIN.C.5 
NOTAR(J,11-(MAGMIN.)°AOMA:w2 
IHIMAPAR .GE. MAGMIN1 	, MAPAR .LT. MA MAX)i 

NSTARIJ,21-NSTAR(J,21(, ND: 
NSTAR(J,31-NSTAR(J,31.-NBuLH 
NSTAR(3,41-NSTAR(2,4) ,NTGT 

END Ir 
200 	CONTINUO 

100 	CONTINUO 

400 	CONTINUO 

NSTAR(1,51-NSTAR(1,4) 
DO 300 K'2,51 

NSTAR(K,5)-NSTAR(K-1,5).NSTARIK,41 
300 	CONTINUO 
C 

WRITE(6,50) L,B,ASCL,RO,S/GMAD,EIGMAB,SIGMAA,HARS, 
DISCTOBULB,STEP 

WRITE(0,50) L,B,ASOL,RO,SIGMAD,SIGMAIS,SIGMAA,HAIO, 
DISCTOBULB,STEP 

10 
	

FORMAT(//,3X,'LONGITUD 	GALACTICA-',17.2, 
/,3X,'LATITUD 	GALACTICA-',F7.2., 
/,35,'ABSORCION EN 	El SOL-',07.2,' MAGiXEC. , 
/,3X,'DISTANCIA AL CENTRO-',07.2,' KPC', 
/,3X,'SIGMA 	DEL 	 KEC', 
5,30,'SIGMA 	DEL 	suLBC-',07.2,' KPC', 
/,3X,'SIGMA DE LA ABSOPCION-',F7.2,' KPC', 
/,3X,'ALTURA DE LA ABSOPOION',F7.2,' OPC', 
1,30,'RAZON DISCO 	A BULBO. ',E7.2,' VECES', 
/,3X, , 	 KPC', 
/1 

C 
WRITE(6,201 
WRITO10,20) 

20 FORMAT(//,7X,' MAGNITUD ',1X,' NDISCO .  
3X,' NBULBO ',3X,' NTOTAL 
3X,' ACUMULADO ',//) 

C 
DO 500 J-1,51 
WRITE(6,401 (NSTAR(J,K),14-1,5) 
WRITE(0,401 (NSTAR(J,K),K-1,5) 
WRITE(10,401INSTAR(J,K1,K-1,5) 

40 	FORMATOX,F12.2,3X,4(E12.4,31(11 
500 	CONTINUO 
C 

WRITE(6,60) 
60 	FORMAT(//,' ARCHIVO PUNTOS-',51 

READ(5,'11Al2)') PUNTOS 
OPEN(UNIT-12,FILE-PUNTOS,STATUS-'UNKNOWN'1 
READ(12,*) ARIA 
DO IJK.1,6 

READ(12,*1 MAGOBS,ALOGOBS 
NOBS-10.0"ALOGOBS 
EMAS-LOG10(NOBS+)NOBS/AREA) — (0.111-ALOGOBS 
EMEN-ALOGOBS-LOG101NOBS-(NOBS.ARIA).'40.5i) 



WRITE(I0, ') 
END 00 

ePENIUNIT-11,FILE.' plGt' , STATUf,,' e1:KNúMi' 
WRITE111,'  
WRITE111, (" 	0ATA 3)5APHS" 
WRITE111,' 1" 	EXPONE,  2"i'l 
WRITE(11,' (" 	LINES 1 51" 
WRITE111,1  i" 	CTYPE 
WRITE(11,' ' 	READ MAG 1" 
WRITE(11,' 1" 	READ 3:Se 
WRITE111,' I" 	SF00 1311011 	1'1 

READ TOT 4")') 
WRITE111,' (" 	READ AC 5"1 1 ) 
WRITE111,' I" 	SET DiSel-LG(DISW ' 1 
WRITE111,' 1" 	SET BUL131-1.G1BUI0)'').) 
WRITEI11,' 1" 	SET TOT1=LGITOTI"I'l 
WRITE111,' (" 	SET AC1.1.G(Ael"1'1 
WRITE(11,' (" 	LIMITs 6.0 14.0 -1.0 6.0")'l 
WRITE(11,' (" 	1300").) 
wRITE(11,' (" 	LTYPE I")') 
wRITE111,' I" 	CONNEET 100 LIS(21")') 
)'3RITE111,'I" 	LTYPE 3"1') 
wRITE111,' 	 005UECT MAG 170111"1'1 
wRITE111,'1" 	LTYPE 5"I'l 
WRITE(11,' 	 CONNEET MAG TcTI").) 
WRITE(11,' 1" 	LTypE 0")') 
WRITE111,'1" 	CONNEcT MAG Aci")') 
WRITE(11,' 1" 	CTYPE 1")') 
wRITE(11,'1" 	WLABEL 0-1100'' '1 
WRITE(11,'(" 	YLABEL LOG NI*1"1') 
WRITE(11,' 	 RELOCATE 6,5 5.2")') 
WRITE)11,*(" 	LABEL 	 O 
WRITE111,'3" 	RELOCATE 6.5 4.8")') 
wRITE(11,'1" 	LOBEO B-",E7.2)') 
WRITE(11,'(" 	DATA GRAP))S"I') 
WRITE(11,'(" 	LINEs 52 57"I'l 
WRITE(11,'(" 	READ MAGORS 1")') 
WRITE(11,'(" 	READ LOGORS 
wRITE(11,'1" 	READ EMAS 5")') 
WRITE(11,' 3'' 	READ EMES 4")') 
WRITE(11,' 3'' 	FTYPE 20 3" /') 
wRITE(11,'1" 	MINTS MAGOBS LOG0t3S")'1 
WRITE(11,'I" 	ERRORBAR MAGOBS 000085 ESAS 2"1.) 
WRITE(11,' 3'' 	ERRORBAR 14000135 000085 EMES 4"i'l 

CLOSE(UNIT-8) 
CLOSEILINIT.9) 
eLOSEIUNIT-101 
eLOSE(UNIT-111 
cLOSEIUNIT-121 
STOP 
END 

e 
e 
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