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Capitulo 1

Introduccién

El camino sigue y sigue

desde la puerta,

El camino ha ido muy lejos,

y st es posible he de sequirlo
recorriéndolo con pie fatigado

hasta llegar a un camino mds ancho
donde se encuentran senderos y cursos.
Y de ahy adonde 1é? No podria decirlo.

J. R. R. Tolkien
The Lord of the Rings

1.1 Generalidades

Los ciimulos globulares son estructuras casi esféricas, muy ricas en estrellas, con cantida-
des que van desde 10" hasta 10°. Son estructuras gravitacionalmente estables de naturaleza
compacta cuyas estrellas estan distribuidas espacialmente dentro de alrededor de 100 pc.
Se los encuentra desde el centro de la Galaxia hasta la parte externa del halo. Constituyen
un sistema que rota alrededor del centro de la Galaxia, con bajas metalicidades, sus valo-
res se encuentran dentro del rango [-2.2 , 0.0] [Fe/HI]. Tienen diagramas color-magnitud
muy tipicos; pero, a pesar de presentar pequenas diferencias de uno a otro, todos estan
compuestos por las mismas secuencias. Estas son: la Secuencia principal (SP), la Rama
de las subgigantes (une a la Rama de las gigantes con el Turn-Off (TO)), la Rama dec las
gigantes rojas (RG) y la Rama horizontal (RH). En algunos ciimulos también se encuentra
bien definida la Rama asintotica (RA)[1]. Véase Fig. 1.1.

Hay catalogados mas de 150 ciimulos globulares en la Via Lactea y sc cree que cste
conteo esta incompleto. Si bien se los puede considerar como una poblacién homogénea,
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Figura 1.1: Diagrama Color-Magnitud tipico.

sus propiedades, como metalicidad, tipo espectral o magnitud absoluta (M, ), varian dentro
de la muestra.

Su gran luminosidad facilita su deteccion a grandes distancias, por lo que se los puede
identificar en otras galaxias y usarlos para derivar propicdades de las mismas.Por ejemplo:
juegan un rol muy importante como test observacional de las teorias de formacion, evolucion
y dindmica de las galaxias y su cstudio proporciona claves sobre el pasado del Universo.

1.2 Material interestelar

Debido a que los camulos globulares son objetos vicjos, sin cvidencia de formacion
estelar, se los cree carentes de material intra-camulo. Pero, por otro lado, de las teorias de
evolucion estelar se tiene que las estrellas mas masivas evolucionan como gigantes rojas o
enanas blancas. En este proceso se libera material que es expulsado al medio.

El material interestelar estd conformado por gas y granos de polvo y se detecta a
través de la interaccién que realiza con la radiaciéon electromagnética que lo atraviesa.
Esta intcraccion se da tanto en cmision como en absorcion, y estos procesos incluyen la
dispersiéon. Los granos de polvo sc manificstan en las observaciones por medio de una
extinciéon de la luz recibida o de la polarizacion de la misma.
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Las denominados “regiones oscuras” han sido detectados en varios ciimulos globulares
desde la segunda mitad det siglo XIX, cuando Lord Rosse observé “dark lanes” en imégenes
de NGC 6205 (M13) [2]. Numerosas obscrvaciones se han realizado en este sentido, ain
sin arrojar una respuesta definitiva al problema. Al no detectar material, se plantean
mecanismos de barrido que hacen que los cimulos globulares aparezcan “limpios”. Se cree,
por ejemplo, que al realizar un pasaje por el plano de la Galaxia, la acciéon de la fuerza
gravitatoria galactica barre con el material interestelar. Este modeclo, entonces, explicaria
por qué los ciamulos globulares que se encuentran cerca del plano no contienen niveles
significativos de polvo. Pero, el ticmpo promedio entre dos pasajes consecutivos por el
plano es de 10® afos. Si suponemaos que por lo menos 10 estrellas terminan como gigantes
rojas cada millon de anos, esto aporta una masa de material interestelar dentro del ctimulo
que es del orden de 102 a 10* M, [3]. Siendo la distribucién de los cimulos casi uniforme en
el halo y habiendo una poblacién lo suficientemente abundante, la probabilidad de obsevar
cumulos entre dos pasajes por el plano con presencia de material interestelar es alta. Han
sido varios los trabajos que se pueden encontrar en la literatura motivados por la bisqueda
de este material intra-ciimulo.

En este sentido, se han realizado mapcos de cimulos en ¢l hemisferio sur analizando sus
perfiles de brillo [4]. También sc estudio la polarizacion asociada a la presencia de material
dentto’del cimulo [5]. En los altimos aiios s¢ ha detectado un fondo de radiacién brillante
en las observaciones de NGC 104 rcalizadas en la banda UV [6]. Esta luz difusa aparece
en una distribucién simétrica, y podria estar originada en la dispersion de la luz por las
particulas de polvo.

Observaciones hechas en rayos X [7], confirman la presencia de gas dentro de NGC 104.
Es muy importante el tratamiento que se le de al aporte de la radiacién proveniente del
fondo cuando se rcaliza el analisis de este tipo de observaciones, ya que de eso depende en
gran medida cual sera el resultado final.

También, a partir de la deteccion de pulsares dentro de los cimulos globulares, se
realizaron observaciones en diversas longitudes de onda de radio, permitiendo la evaluacién
de gas ionizado [8].

Desde el punto de vista dinamico y evolutivo de las particulas, y signiendo modclos de
pérdida de masa para las estrellas, se llega a la conclusion que seria la propia dindmica
del sistema la responsable de la eliminacion de la mayor parte del material interestelar [9].
Esto se encuentra ain en estudio.

Ahora, si este material existe, por qué no sc¢ lo detecta? Es tan bajo el nivel de
material interestelar dentro de los ciimulos que se necesitarian observaciones, claramente en
el infrarrojo, mucho mas precisas para obtener algin resultado definitivo? La interpretacion
que se le da a las observaciones depende del modelo que se elija. En estos se hacen hip6tesis
tales como que la radiacion de los ctimulos globulares puede aproximarse por la de cuerpo
negro, lo cual no cs del todo cierto. Esta diferencia es mas importante en longitudes de
onda del infrarrojo, region en donde la emision del polvo es mayor. También se supone que
cl material estd conformado de las mismas particulas que en el plano de la galaxia; decir
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esto es lo mismo que decir que la composicién quimica de las estrellas del halo y del plano
es la misma, y esto no es real.

Se plantea como objectivo de este trabajo cl comenzar un estudio sobre los niveles de
detectabilidad del material interestelar intraciimulo desde el punto de vista de las obser-
vaciones 6pticas en la banda del visual. Para esto se simulard un cimulo globular que
reproduzca la distribucién espacial, de brillos y colores de las estrellas que lo componen.
Una vez generadas estas simulaciones, se procedera a agregar material interestelar con una
distribucién determinada. A partir de estas simulaciones, se¢ generaran imagenes utilizando
el programa de procesamiento de datos IRAF. Por tltimo se hara una comparacién de estas
imagenes para estimar las cotas de detectabilidad.

En el Capitulo II se presentan los pardmetros utilizados para la simulacién; en el Capitu-
lo ITI, los modelos con la distribucion de polvo; en ol Capitulo IV se realiza la comparacion
entre ambos modelos; y por iltimo, en el Capitulo V se presentan las conclusiones de este
trabajo.



Capitulo 2

Simulacion del Camulo

Por otra parte, es en los libros

donde todo pasa al pie de la letra.
Mientras que la realidad puede permitirse
el lujo de ser incongruente...

Gesualdo Bufalino
Qui Pro Quo.

2.1 Introducciéon

Se busca simular la distribuciéon espacial, de brillos y de colores de las estrellas que
conforman un ciimulo globular. De esta manera se pretende reproducir las propiedades
globales del cumulo a partir de la suma de las caracteristicas individuales. Como se busca
que el modelo represente a las observaciones, bajo cierto nivel de aproximacion, se cligio
un cumulo real al cual se lo tratd de “reproducir” numéricamente.

En este trabajo se usardan los paramnetros de NGC 104 (47 Tucanac). Este cimulo es
considerado un prototipo dentro de la clase de ciimulos globulares ricos en metales. Sus
pardmetros son conocidos con gran precision y cominmente es usado como escala para
otros ctimulos, por cjemplo, para comparacion de los diagramas color-magnitud.

Los parametros observados y de identificacion para 47 Tuc se obtuvieron del Catédlogo de
Parametros para los Ctimulos Globulares de la Via Lactea [10]. Los valores mas relevantes
se listan en la tabla 2.1:

2.2 Distribuciéon espacial

La distribucion espacial de las estrellas dentro de un cimulo guarda estrecha relacion
con la distribucion de brillo. Esto se debe a que las estrellas de diferentes masas estan bicen



2.2. Distribucién espacial

Tabla 2.1: Parametros observacionales y de identificacién para NGC 104

Parametro Valor

ID NGC 104
Nombre 47 Tuc
¥2000.0 00hs 24’ 05.2”
02000.0 -72°04’ 517
R, 4.5 Kpc
(m— M), 1237

M, —9.42
[Fe/HI] —0.76

SpT G4

Te 0.44 arcmin
Ty 47.25 arcmin
Te 0.60 pc.

u 64.89 pc.

mezcladas, entonces la distribucion radial de brillo esta reflejando una distribucion espacial
de dichas masas. En la proyeccion sobre el plauo del ciclo, estos sistemas aparecen como
aproximadamente circulares. Esto hace que, al modelarlos con simetria esférica, se tenga
una muy buena representacion de los mismos. Bajo estas consideraciones, la distribucion,
ya sea espacial o de brillo, debera ser dependiente solo del radio.

Estas distribuciones de brillo, llamadas perfiles de brillo, fucron estudiadas en profun-
didad por I. King. King derivo una ley empirica que describe el comportamiento del brillo
superficial en funcién de la distancia radial al centro [11]. La expresion de esa ley cs:

2
1

1
I+ RE 1+ (rfro)?

sicndo R, el radio proycctado en el plano del ciclo; 7., ¢l radio dentro del cual el brillo
superficial cae aproximadamente a la mitad de su valor maximo, llamado radio de core; 7y,
es el radio de marca del cimulo, llamado radio tidal; y k es una constante que describe el
brillo central del objeto. Cuando 7, >> 7., la ce. 2.1 se obtiene como la integral de una
funcion que es la que describe el comportamiento de la densidad de estrellas. Esta funcién
es:

f(R) =k

(2.1)

] = fo (2.2)

(1 +(r,/r)2)*"

En la Eq. 2.2, f, es la densidad central. La expresion F(r)dV representa entonces el
nimero de estrellas dentro del diferencial de volumen dV, ubicado a una distancia r del

6
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observador

Figura 2.1: Espccificacion de las coordenadas usadas

centro.

Por lo expuesto mas arriba, al ser esférica la forma que presentan estos objetos, es mas
sencillo trabajar en estas coordenadas y luego, de ser necesario, hacer un cambio a otros
sistemas. Asi, se generaran el radio, r, y las coordenadas angulares, 0 y ¢ de las estrellas.
La orientacion de las coordenadas s¢ muestra en la Fig. 2.1. Como ¢l plano del ciclo es el
plano x-y, la coordenada 6 responde a una distribucién dada por :

g9(0) = Si“2(0). (2.3)

f se mueve dentro del intervalo [0,7]. Para cl caso de la coordenada ¢, la distribucién es
plana en los 27 radianes en los que puede tomar valores. Con respecto a la coordenada
radial, la distribucién estara dada por la Eq. 2.2. Pero debemos tener en cuenta el hecho
de que dicha ecuacion representa una distribucion espacial. La distribucién, en ese caso,
resulta:

flr)= (2.4)

=1
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El origen de los factores que aparecen en esta expresion representan al dV en coorde-
nadas esféricas. .

Una vez obtenidas las coordenadas esféricas para cada punto, se realiza el cambio a
coordenadas cartesianas. Como sc elige que cl plano del cielo sea el plano x-y y que el eje
z esté apuntando hacia el observador, los cambios seran:

x = rsin(f) cos(e),
y = rsin(()) Siﬂ(¢),
z = rcos(f)

Vale aclarar que si bien se¢ puede trabajar sin problemas en coordenadas esféricas, como
se busca generar una imagen proyectada en el plano del cielo, es mcjor, a los fines practicos,
hacer el pasaje de coordenadas y continuar el estudio en el sistema cartesiano.

2.3 Generacion del camulo

La modalidad de trabajo ¢s generar posiciones al azar, pero bajo la condicion de que
cumplaii con las funciones de distribucion correspondientes a cada coordenada. El método
empleado en los programas fue Monte Carlo. Este consiste basicamente de tres pasos:

1. Se gencra un nimero al azar y sc calcula la variable asociada a esc nimecro. Para
nuestro caso, ¢stas serian las coordenadas.

2. Usando la expresion de la distribucion que dicha coordenada debe cumplir, se evalia a
la misma en ese punto. En nuestro caso éstas serian las ecs. 2.3 0 2.4. Es conveniente,
para este paso, que estén divididas por el valor maximo que toma la distribucién. La
razon para ésto se debe a que los gencradores de nameros al azar dan valores entre 0

¥ 1.

3. Se genera otro niimero al azar que se utiliza para comparar con ¢l valor de la dis-
tribucion normalizada. Si este nuevo niimero resulta ser menor que el valor de la
distribucién en ese punto, entonces guardamos cl primer niimero que se generd; si
resulta ser mayor, se descarta.

De esta manera, lo que se hace es generar una distribucién que incluye las posibles
fluctuaciones estadisticas que caracterizan a estas funciones. Asf se calcularon las coorde-
nadas r,  y ¢ para un total de 2x10° puntos. Este cs cl nimero de estrellas que se estima
pertenecen a 47 Tuc. A modo de test, sc pucden graficar histogramas de las variables
generadas. Estos deben tener la forma de la distribucion que se pide que siga la variable.
Por ejemplo, en la Fig. 2.2, se muestra cl correspondiente a la coordenada radial. Como se
puede ver, si se traza una envolvente al histograma, lo que resulta es un perfil tipo King.
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2000
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Figura 2.2: Histograma de la coordenada radial

En la Fig. 2.3 se despliega la distribucion de los puntos en 3 dimensiones. Cada uno
de estos puntos representa una estrella.

Lo que se hizo luego fue realizar la proycccion sobre el plano del cielo. Dentro de esta
proyeccién también se tomd en consideracion que se busca simular una observacion real.
En nuestro caso se eligié simular una imagen en un CCD que tenga 2000x2000 pixels. A
la distancia que se encuentra 47 Tuc, ésto nos da un proyeccién en el plano del cielo de
unos [-15 pc,+15 pc] en x y otro tanto en y. El origen de csa proyeccion estd en el centro
del cimulo. El resultado de esa proycccion se puede ver en la Fig. 2.4, donde tanto x como
y estan dadas en parsecs.

En esta primera instancia, podemos ver que la forma que toma esta proyeccién es lo
que se esperaba. Este grafico muestra una distribuciéon muy similar a la que se ve en las
observaciones.

2.4 Generacion de las magnitudes

Luego de tener una distribucién espacial correcta de los puntos, se le debe asignar a
¢stos los valores de la magnitud en la longitud de onda que se quiera. En cl presente trabajo
se cligieron las magnitudes en el visual (V) y en el azul (B). La metodologia es la descripta.
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Figura 2.3: Distribucién volumétrica de puntos en coordenadas cartesianas

en la seccién anterior, pero ahora se tienen distintas expresiones para las distribuciones de
color.

Para saber cémo es la forma que tienen estas expresiones, se necesita saber como es la
funcién de luminosidad. Esta depende del cimulo que se elija simular y es preciso tener
datos fotométricos confiables. Para el caso de 47 Tuc, la mayor fotometria realizada-hasta
ahora es la que se encuentra en el trabajo realizado por Hesser y colaboradores [12]. En
este trabajo se presentan los datos individuales de cerca de 9000 estrellas. Los valores
tabulados estan separados en 4 campos y son la posicion y las magnitudes V' y B. De estos
ultimos valores se derivo el color B — V, que también aparece tabulado para cada objeto.

Lo primero que se hizo fue calcular los porcentajes respecto del total de estrellas que
pertenccen a cada rama del diagrama H-R. Para esto sc utilizaron las tablas I, II1, IV y
V del trabajo de Hesser y se considerd que la muestra dada en el mismo representa bien al
total del cimulo y sc los puede aplicar a una muestra mas grande. Se trabajo con 4 ramas,
a saber: la secuencia principal (SP), que se extiende desde V =17.10 hasta V '=23.80; el
turn off (TO) que toma valores desde V' =17.10 a V' =17.20; la rama de las gigantes (RG)
que va desde V' =11.70 a V =17.10; y la rama horizontal (RH), con V' =14.06 a V =14.09.
Notese que a la rama asintética se la consideré dentro de la rama de las gigantes. Con
esta informacién y los valores del color B — V' para cada una de las ramas propucstas, se
encontraron que los porcentajes correspondicutes son:

10
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Figura 2.4: Proycccion en cl plano de ciclo.

SP=79.62
TO= 2.14
RG=17.73
RH= 0.51

En funcién de estos porcentajes, se calculd el niimero total dc cstrellas en cada rama.
Ademas, las estrellas dentro de cada rama no ticnen una distribucién uniforme. Lo que
debemos hacer ahora es estimar cual es la distribucion en cada una de estas ramas. La
forma en la cual se distribuyen la da la funcién de luminosidad, ®. Esta funcién nos da el
numero de estrellas que tienen magnitudes entre V' 'y V 4+ dV. La modalidad de trabajo
fue la siguiente: utilizando la tabla XV del trabajo de Hesser y colaboradores, se reprodujo
la figura 22 de dicho trabajo. Esta figura describe el comportamiento del log(®) como
funcién de V. Se rehizo esta figura, pero ahora como ® contra V' y se identificé en dicho
grafico las secciones correspondientes a cada rama del diagrama H-R.

Sélo se consideraron distribuciones uniformes en la SP y en la RG, dejando distribu-
ciones planas las correspondientes al TO y a la RH. A continuacion se realizaron ajustes
para cada seccion de la curva [Ver apéndice Al.

Una vez conocida la distribucion de estrellas dentro de cada rama, se pueden generar
las magnitudes para los 2 x 10% de estrellas que se van a simular.
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2.5. Generacion de los colores

2.5 Generacion de los colores

Para calcular B — V, se adopté cl diagrama color-magnitud descripto en la seccién VI
del trabajo de Hesser y colaboradores. Nuevamente, se reproduce el diagrama en base a
los datos compilados en la tabla IX de dicho paper y se separa en las distintas ramas. Para
cada una de ellas se obtiene un ajuste para B — V en funcién de V. Con las magnitudes
ya calculadas, s6lo resta calcular el color valiéndonos de estos ajustes.

A cstos valores sc los generd sumandoles un parametro de crror. Este valor depende de
la seccién que se simula y fue sumado o restado al azar, teniendo como valores extremos
los errores medios que salen de la fotometria de 47 Tuc del trabajo de Hesser.

El la Fig. 2.5 se muestra el diagrama color magnitud simulado. El ancho que presenta
es debido a la simulacién de los errores fotometricos, i.e., cuanto se desvia el cimulo real
de un ajuste perfecto.

Por ltimo, se calcularon las magnitudes en el azul a partir de los colores B — V y de
la magnitud en el visual. Esto se hizo a fin de facilitar los c4lculos que se deben realizan
en la siguiente parte del trabajo.

Todo lo descripto en el presente capitulo se realizé mediante la implementacién de un
programa en FORTRAN 77. Las fuentes de este programa se encuentran en el Apéndice
B de este trabajo.
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2.5. Generacion de los colores
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Figura 2.5: Diagrama Color-Magnitud simulado.
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Capitulo 3

Calculo de los efectos del material
Interestelar

-Querrian decirme -dijo Alicia, con cierta

timidez- por qué estdn pintando esas rosas?

Cinco y Siete no dijeron nada, pero miraron o Dos.
Dos empezé en voz baja:

-Bueno, el hecho es, senorita, que aqui

deberia haber un rosal rojo, y nosotros pusimos

por error uno blanco. Y si la Reina lo descubre,
nos hard cortar la cabeza a todos.

Lewis Carrol
Aventuras de Alicia en el
Pais de las maravillas.

3.1 Introduccién

Con el objeto de poder determinar el nivel de detectabilidad del material interestelar
dentro de los ciimulos globularcs, es necesario ahora modelar las caracteristicas de este.
Para ello ya se han gencrado las distribuciones espaciales y de brillo individuales de las
estrellas que lo conforman. Este paso ha sido descripto en ¢l capitulo anterior. En base
a esta generacion, que daremos en llamar “ctmulo limpio” (por la idea de que esta libre
de material interestelar), sc calcularan los cfectos sobre las cstrellas de una distribucion de
gas y polvo. Sélo se considerara al polvo con una distribucion que sea la misma que la de
las estrellas en el cimulo. Esto es, que la densidad de polvo dentro del mismo sigue una
ley de la forma de un perfil de King, en donde las diferencias entre ambas distribuciones,
la correspondiente al cimulo y la del material interestelar, radican en los valores de la
densidad central.
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3.2. Caracterizacion del material interestelar

3.2 Caracterizacion del material interestelar

La existencia de material interestelar trae como consecuencia la absorcion de la radia-
ciéon emitida por las estrellas. Esta absorcion se traduce en un aumento de las magnitudes
observadas, esto es una deisminucion del brillo. La cantidad en la cual se disminuye la
radiacion depende de las caracteristicas del material y de la longitud de onda de la obser-
vacion.

El material interestelar absorbe y emite radiacion en las distintas longitudes de onda
con distinta eficiencia. Estos procesos sc realizan por medio de dos mecanismos: la emision
o absorsion pura y la dispersién. En el presente trabajo consideraremos solo la absorciéon
y lo haremos de manera global. Considcraremos que el material esta descripto, en este
sentido, por un coeficiente de absorcion del medio, «,, que depende de las caracteristicas
fisicas de este y de la longitud de onda. La forma que toma este coeficiente no es trivial y
en la mayoria de los casos so6lo se lo conoce de manera aproximada.

En funcién de este coeficiente, se define una cantidad, llamada Profundidad éptica del
medio, 7,, que nos aporta informacion acerca de la masa de material responsable de la
absorcién, y se define como

dr, = %, dS, (3.1)

donde dS es un diferencial de camino dentro del medio. A partir de esta definicion es que
podemos pensar en la profundidad 6ptica como una medida de la inversa del camino libre
medio de la luz dentro del material. Si el medio es opaco (csto es, esta descripto por un 7,
mucho mayor que 1), gran parte de la radiacion que incide sobre el material sera absorbida
por el mismo y sé6lo observaremos la luz proveniente de la parte mas externa, producida en
los procesos de emisién que alli ocurran [14]. A este tipo de medio se lo llama 6pticamente
grueso. Si, por el contrario, el medio es dpticamente delgado (7, mucho menor que 1), la
radiacién observada aportara informacion de regiones més internas. ‘

3.3 Consecuencias de la presencia de material interes-
telar

De qué manera se ticnen en cuenta cstos cfectos sobre la radiacion observada? Las
magnitudes observadas se definen como

m, = —2.5 log(l,) + C ' (3.2)

donde I, es la intensidad especifica neta que emerge de la fuente observada y C es una
constante que surge debido a que las observaciones deben ser calibradas con fuentes es-
tandar. Esta intensidad se calcula como solucién a la ecuacién de transporte. Se puede
aproximar a la intensidad por la expresion:



3.3. Consecuencias de la presencia de material interestelar

4 I, = I,exp(—T1,). (3.3)

El valor I, es la intensidad incidente sobre el material. Necesitamos, entonces, una
expresién para 7,. Esta estd provista por la integral de la ecuacién 3.1, para lo cual hay
que conocer k,. La integral se extendera desde la posicién que ocupa la fuente que emite la
radiaciéon hasta donde haya material intercstclar, en sentido hacia el observador. De esta
manera, lo que obtenemos es:

v Ty = /h‘,,, ds. (3.4)
Si la densidad numérica de particulas que conforman el medio estd dada por n, y m,

es la masa que tienen dichas particulas, la relacién entre ambas cantidades est4 dada por
la funcién de distribucion del medio, p(r)

fy= [)_(E_)_ (3.5)

Si-llamamos a la seccion eficaz que caractiza a las particulas ¢,, podemos usar una
expresidn aproximada para cl cocficiente de absorcién dada por:

Ky =05 1 (3.6)

Y reemplazando la ecuacion 3.5 en la ecuacién 3.6, obtenemos:

= - 57
ey (3.7)
Finalmente, la expresién que buscamos para 7, es:
% [ p(r)dS (3.8)
Ty = — . v
=)

Es en este punto donde dehemos resolver dos cuestiones:

1. Necesitamos conocer como es la expresion de la distribucion de polvo en el medio,
p(r). Esta dependera de la posicion ya que representa la densidad de particulas.

2. Debemos fijar las constantes que caracterizan al medio, las cuales englobaremos en
un solo valor, C,,.
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3.3. Consecuencias de la presencia de material interestelar

Para resolver ambos problemas, tenemos que tener en cuenta los modelos que se eli-
jan. Como una primera aproximacion al problema general que se plantéo en este trabajo,
supondremos que la distribuciéon de polvo tiene la misma forma que la distribucion de
estrellas dentro del cimulo. Luego la forma asumida para p(r) sera

_
plr) = (1 -+ (r/rc)2)3/2). e

La integral 3.8, se realiza a lo largo de la linea de la visual. En nuestro caso, esto cs
lo mismo que integrar a lo largo de la variable z, desde la posicién que ocupa la estrella
hasta el borde del ciimulo. So6lo estamos considerando la presencia de material interestelar
dentro del cimulo. La relacion entre r y z la da la definicién del radio:

r? =z + 9% + 22 (3.10)
Finalmente la integral que debemos realizar es:

73

T,,:C’,,/ T (3.11)

Esta integral debe calcularse para cada una de las estrellas pertenecientes al cimulo.
Esto se llevé a cabo mediante la implementacion de un programa en Fortran 77 [Ver
apéndice BJ]. Como s6lo integramos a lo largo de la linea de la visual, la integracion se
realiz6 s6lo sobre las estrellas que forman parte de la proyeccion sobre el plano del cielo.

El otro problema que se nos presenta es: Qué tipo de particula conforma el polvo? De
esto depende el valor de C,, cl cual a su vez depende fuertemente de la longitud de onda.
Esta constante es de¢ la forma

G, = 22k (3.12)

myp

Vemos que engloba todas las constantes que caracterizan al tipo de particula que con-
forma el medio interestelar. Como lo que estamos buscando es saber cual es el nivel de
detectabilidad del material dentro de los cimulos, la metodologia adoptada fue la siguiente.
Primero se fijaron los valores totales de 7, en la longitud de onda del visual. Se tomaron
cuatro valores distintos, a saber

e 7y = 0.5
e 7y = 1.0
e Ty =15
e 7y = 2.0

17



3.4. Colores y magnitudes con extincién

Tabla 3.1: Parametros para la integracion

Ty B Cy Cp

0.5 0.6563 0.41668 0.54690
1.0 1.3125 0.83337 1.09380
1.5 1.9688 1.25005 1.64700
2.0 2.6250 1.66674 2.18759

Estos valores corresponden a la integral 3.11 con (x,y)=(0,0) y desde z; = —r, hasta
2y = 1,. Esto significa que el maximo valor posible que puede llegar a tomar la profundidad
Optica en cada uno de los casos es uno de los que se listaron. Calculando la integral y
teniendo el valor de 7y, derivamos los valores de Cy, como el valor de 7y divido por la
integral descripta. El valor de esta integral es 1.20. Para hallar los valores correpondientes
a Cp nos valemos de la constante de absorcion, cuya expresion es

Av Ty
H= = , 3.13
(Az— A7) (ra—) il
donde A, son las absorciones en cada una de las bandas dadas. Tomando el valor tipico
para R en la Galaxia, R=3.2 [15], obtenemos que los valores 75 son:

75 = 1.3125 1y, (3.14)

Y con ambas profundidades 6pticas, la constante Cp resulta:

cp =2 (3.15)

Ty s

Los resultados correspondientes a cada longitud de onda se compilan en la tabla 3.1.

3.4 Colores y magnitudes con extincién

Vali¢ndonos de las ecuaciones 3.2 y 3.3, sc obticne que la magnitud se vera afectada en
una cantidad:

Am, = —-2.5log(l,/1,) = 2.5log(e)T,. (3.16)

En funcién de esta expresion y de los valores tabulados en 3.1, se calcularon las nuevas
magnitudes en las dos bandas propucstas. Esto se llevo a cabo mediante la implementacién
de un programa realizado en FORTRAN 77, cl cual sc puede ver en el Apéndice B. En las
Figs. 3.1 y 3.2 se presentan los diagramas Color-Magnitud para los distintos valores de 7,,.
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3.4. Colores y magnitudes con extincién

(a) v =0.5 (b) v =1.0

Figura 3.1: Diagrama Color-Magnitud, I
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3.4. Colores y magnitudes con extinciéon
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B-vV B-V
(a) Ty = 1.5 (b) Ty = 2.0

Figura 3.2: Diagrama Color-Magnitud, II
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3.4. Colores y magnitudes con extinciéon

Si comparamos los diagramas con alguno de los observacionales, como por ejemplo el
presentado en la fig. 18 del trabajo de Hesser [12], en donde se trata de ajustar los modelos
teoricos a las observaciones, lo que vemos es que un efecto como el puesto de manifiesto en
las figs.3.1 y 3.2 puede caer dentro de los margenes de error de las observaciones y pasar
inadvertido para bajos valores de 7,,. Estos primeros resultados nos estarian dando la pauta
de que, si existe material interestelar dentro de los cimulos globulares, la deteccién de este
puede estar enmascarada por los errores de observacion.
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Capitulo 4

Generacion de las imagenes

Fuiste atrapado en el fuego cruzado de tu infancia
y tu estrellato, soplado por la brisa de acero.
Vamos ti, blanco de risas lejanas;

vamos, extranjero; y ti, leyenda,

y tu, mdrtir; y brilla/

Brilla tu Diamante Loco
Wright, Waters, Gilmour.
Pink Floyd.

4.1 Introduccion

Lo que buscamos ahora es poder generar una imagen que simule una observacién. Para
esto fueron utilizados los paquetes que conticne el programa de procesamiento de iméagenes,
IRAF [16].

4.2 Resultados

Utilizando la subrutina MKOBJECT, que sc encucentra dentro del paquete NOAO -
ARTDATA, se generaron las imagenes correspondicntes a cada uno de los ciimulos simu-
lados. Esta subrutina crea una imagen con formato FITS a partir de un archivo ASCII
que contenga las coordenadas de las estrellas en pixels y las magnitudes. Sobre cada una
de las futuras estrellas, ajusta una PSF (Point Spread Function), cuyos parametros deben
ser ajustados dentros de la subrutina y también dentro del paquete que la contiene. Se
debe fijar un tiempo de exposiciéon y un punto cero para la magnitud, asi como también
si se desea que la imagen posea ruido o no. La espccificacion de cada un de estos puntos
depende de la presicion con la que se quicra a la imagen final. En el Apéndice C, damos un
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4.2. Resultados

16 r—m————1—— 16 ————— 7
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Figura 4.1: Comparacion de los perfiles de brillo, I

ejemplo. Algunas de las imagenes desplegadas se muestran en el mismo Apéndice. Como
se ve en las mismas, desde cl punto de vista dc la forma y el tamafio del cimulo, no hay
diferencias entre las imagenes. Solo realizando un andlisis mas profundo, sc pueden obtener
diferencias apreciables.

Una vez obtenidas las 5 imagenes, una del “ciimulo limpio” y las 4 restantes correspon-
dientes a cada valor de 7y, se aplico la subrutina ELLIPSE, que se encuentra dentro de
STSDAS - ANALYSIS - ISOPHOTE. Basicamente, esta subrutina traza elipses concéntri-
cas, calculando el brillo total contenido en cada anillo entre dos de cllas consecutivas [Ver
Apéndice CJ. Esto nos permite levantar un perfil de brillo del objeto estudiado. Porque
queremos hacer esto? Para ver si ocurre algun cambio cn las imagenes al agregar polvo a
las mismas. En las figs. 4.1 y 4.2 sc presentan los perfiles de brillo comparados respecto al
correspondiente al cimulo globular sin contenido de polvo.

Lo que observamos a partir de los perfiles de brillo es que, efectivamente, la radiacién
que recibirfa un observador se ve disminuida. Esta merma en la cantidad de luz detectada es
mayor a medida que la profundidad éptica aumenta, siendo de casi una magnitud mas para
el caso de 7y=2.0. Se espera que una distribucién de polvo suave, como la que se planteo
en este trabajo, sea 6pticamente delgada. Esto conduce a tener valores de 7, menores que
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4.3. Estimacion de la masa
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Figura 4.2: Comparacién de los perfiles de brillo, II

la unidad. Si esto es lo que esta ocurriecndo, entonces tenemos un argumento mas a favor
de que la presencia de polvo dentro de los ctimulos globulares podria ser enmascarada tras
los errores observacionales, ya que, para 7 = 0.5, los errores tipicos de las observaciones
son del orden de la diferencia entre los dos perfiles de brillo (el correspondiente al ciimulo
sin polvo y el que ticne un 7 = 0.5).

Nos preguntamos ahora que significan, en terminos de la masa de polvo, los distintos
valores de la profundidad éptica que escogimos. Lo que buscamos es poder tener un marco
de refencia mayor a los fines de poder realizar una comparacion.

4.3 Estimacion de la masa

En esta seccién estimaremos la cantidad de masa de polvo que esta representada por
los valores de 7y impuestos en el capitulo anterior. El calculo se basa en que la masa total
de polvo es
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4.3. Estimacion de la masa

:I‘abla 4.1: Paramectros de las particulas

a; (nm) oy (pc®)  m, (grs)

3 2971075 3701070
10 3.30 1074 4.14 10717
30 2.97 10748 3.74 10716

100 3.30 1077 1.38 10~
300 2.97 1074 3.74 10713

Tabla 4.2: Masas estimadas de polvo

T, M(M,)
0.5 0.026
1.0 0.053
1.5 0.079
2.0 0.105

= fe dv 4.1
| werm D

donde la integral se extiende sobre todo el volumen que ocupa el cimulo. Para poder
conocer M, nesecitamos saber cual es el valor de p,. Este valor lo podemos derivar apartir
de considerar el valor de C,, calculados en el capitulo anterior. Luego, necesitamos estimar
de alguna manera las cantidades que definen la constante C,. Es necesario, entonces
conocer los valores de los parametros oy y m,. Para csto debemos clegir que tipo de
particulas conforman el material interestelar. )

Basandonos en las conclusiones del trabajo de Pellizza [9], ¢l tipo de particula que per-
mancce por mas tiempo dentro del ctimulo son los silicatos. Tomando los tamafos tipicos
de cstos en la Galaxia, dados por Draine y Lee [17], se ticnen cinco tamaifios diferentes,
dados por los radios a;. Para cada uno de estos tamafos, se calcularon las secciones eficaces
y las masas. Esta tiltima sc calcula como el producto de la densidad de cada particula, p,,
por cl volumen de cada una de cllas. El valor adoptado p, fue de 3.3 grs/em3. En la tabla
4.1 se dan los distintos valores hallados.

En funcién de estos resultados se calcularon los valores medios de la scccién eficaz y
de la masa, 0 y m. Los promcdios fucron pesados por las funcién de distribucién corres-
pondientes. Estas son proporcionales al radio de la particula a la -3.5, en el caso de los
tamanos, y lo mismo ocurre para el caso de m. Utilizando toda csta informacion las masas
estimadas son las dadas en la tabla 4.2.

El valor para la masa de polvo dentro de los cimulos, que sale de los modelos de
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4.3. Estimaciéon de la masa

evolucién [3] es de 0.03 M. Esto estarfa, seglin nuestros calculos, representado por una
profundidad éptica de entte 0.5 y 1.0.
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Capitulo 5

Conclusiones

Gonzalvo.- Por la virgen, senor, no puedo mas/
Me duelen mis viejos huesos: hemos andado
en mil laberintos, por atajos y por

sinuosas rutas. Con vuestro permiso,

necesito descansar.

William Shakespeare
The tempest, Act. III, Scene III

Hemos estudiado la presencia de material interestelar, basicamente polvo, dentro de
los ctimulos globulares simulando computacionalmente distintas situaciones. A partir de
los resultados obtenidos lo que podemos concluir es que la posible presencia de material
interestelar dentro de los ctimulos globulares podria pasar inadvertida para bajos valores
de 7v, ya que los niveles a los cuales se hace detectable su presencia, son comparables con
los errores observacionales. Esto se puede ver tanto en los diagramas color-magnitud como
en los perfiles de brillo, obtenidos a partir de las imigenes gencradas.

En este sentido, no estamos cn condiciones de afirmar que cfectivamente existe material
intra-ciimulo. Por otro lado, cstos primeros resultados ponen de manifiesto que, el hecho
de no detectarlo, no significa que no podria existir. Hemos visto que para bajos niveles
esperedos de polvo dentro de los ciimulos globulares [3], los efectos son enmascarados por
los errores de la fotometria. Lsto nos leva pensar en que deberiamos buscar la mancra de
realizar mediciones mas precisas, o con difcrentes técnicas, con cl fin de poder tener una
resolucién mayor y asi obtener mediciones con menor error. Esto deberia estar acompanado
por cl desarrollo de una teoria méas detallada desde le punto de vista evolutivo de las estrellas
que conforman los cimulos globulares y una caracterizaciéon mas precisa de las particulas
que conforman el medio interestelar del halo de la Galaxia.
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Epilogo

La tdctica consiste en saber

qué hacer cuando hay algo que hacer.
La estrategia, en saber qué hacer
cuando no hay nada que hacer.

Savielly Tartakover.

En el presente trabajo se plante6 un modelo sencillo para el material interestelar y sus
posibles consecuencias observacionales sélo se las consider6 desde el punto de vista de sus
caracterfsticas Opticas observacionales. En basc a lo ya realizado, nos proponemos estudiar,
como una continuacién a este trabajo, modelos mas completos.

Es asi que se plantea como trabajo a futuro, generar una estructura indivual e indepen-
diente de material interestelar con ubicacién conocida a priori y analizar cual es su nivel de
detectabilidad. Es decir, si es observable o no una estructura de este tipo ubicada dentro
de un ciimulo globular.

A ésto le seguiria un modelo mas realista atin, basado en la ubicacion de “burbujas” de
material interestelar alrededor de estrellas que hayan llegado a su etapa de gigantes rojas.
Los tamanos de estas “burbujas” dependeran de qué tan evolucionada sea la estrella y la
cantidad de estas estructuras estard dada por la edad del cimulo a simular. Por tltimo,
se sumaran ambos modeclos de distribucion de polvo, el suave y ¢l localizado, y se realizara
¢l mismo tipo de comparacién que en cl presente trabajo.

Ademés, se propone incluir la dispersion cn los modelos y estudiar qué es lo que sucede
con la polarizacién.
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Apéndice A

Ajustes de V,B-V y &

Se reproducen aqui las tablas IX y XV del trabajo de Hessser y colaboradores, en las
cuales se basaron los ajustes para generar las magnitudes y los colores. También se dan
las expresiones de los ajustes y sus graficos correspondientes. Con estos valores se realiza
el diagrama que se ve en la Fig.A.1.

Tabla A.1: Magnitudes y colores

\% B-V \% B-V Vv B-V
RGB 13.00 1.06 18.50 0.60
11.70 1.70 13.20 1.00 18.75 0.64
11.85 1.60 13.50 0.90 19.00 0.68
12.03 1.50 13.80 0.88 19.50 0.75
12.23 1.40 RHB 20.00 0.84
12.55 1.30 14.06 0.76 20.50 0.96
13.00 1.19 14.09 0.91 21.00 1.07
13.50 1.10 MS 21.50 1.19
14.00 1.01 17.10 0.76 22.00 1.30
14.50 0.95 17.12 0.70 22.30 1.35
15.00 0.90 17.18 0.60 22.65 1.38
16.00 0.83 17.40 0.55 22.90 1.40
16.50 0.81 17.50 0.54 23.30 1.43
17.00 0.79 17.65 0.54 23.60 1.45
AGB 17.90 0.55 23.80 1.50
12.50 1.24 18.05 0.56

12.75 1.14 18.25 0.57

Los ajustes se realizaron para cada seccion. Recordar que a la rama asitética se la
consideré junto con la rama de las gigantes y en el caso del turn off, se lo tomé por
separado de la secuencia principal. Se dan a continuacién los ajustes realizados.
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A. Ajustes de V,B-Vy ¢
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En las Figs. A.2 y A.3 se muestran los ajustes que corresponden a la SP y a la RG,
a modo de ejemplo. Nétese que los ejes estan invertidos respecto a los diagramas color-
magnitud tipicos ya que lo que se busca es B — V como funciéon de V.
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A. Ajustes de V,B-Vy ¢

. Tabla A.2: Funcién de luminosidad

\% log(¢) V log(¢) V log(¢)

12.36 -0.97 16.39 0.28 20.15 1.43
12.66 -0.67 16.63 0.47 20.40 1.34
12.83 -0.67 16.89 0.54 20.62 1.46
13.13 -0.49 17.15 0.98 20.87 1.34
13.42 -0.75 17.37 1.16 21.11 1.48
13.91 -0.01 17.63 1.18 21.36 1.43
14.09 032 * 17.88 1.29 21.62 1.46
14.41 -0.67 18.13 1.28 21.88 1.51
14.59 -0.07 18.38 1.29 22.14 1.69
14.88 -0.37 18.63 1.30 22.38 1.69
15.13 -0.22 18.86 1.45 22.62 1.74
15.39 -0.19 19.13 1.18 22.88 1.90
15.63 -0.12 19.41 1.20 23.10 1.79
15.88 -0.08 19.60 1.43 23.38 1.98
16.12 -0.04 19.87 1.40 23.59 2.02

Con los valores dados en la tabla A.2 se realizaron las Figs.A.4 y A.5, a partir de las
cuales se calcularon los ajustes utilizados en el programa.

Los ajustes de la funcién de luminosidad se dan a continuacion:

¢(V) = —83.628753779 + 12.927084594 V — 0.6641067 V2 + +0.011367699 V* (SP),
¢(V) = 19.572905996 — 5.657188484 V + 0.611450814 V' ~
—0.029292671 V* 4 0.00052496 V* (RG).  (A.5)

Los puntos correspondientes a la RH fucron removidos para hacer el ajuste y los mismos
sc hicicron por scparado en cada una de las ramas. En las figs.A.6 y A.7 se muestran las
curvas correspondientes a los ajustes realizados.
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B-V (RG)
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2.5 T T T T v T v T B 1 i 1

el

05 - .. e -

Log (@)

0.0 -
-0,5 |- i -

-1,0 | -

12 14 16 18 20 22 24

Figura A.4: Logaritmo de la funcién de luminosidad

T , M) i T T T

1.0k J

08} ’ i

r J

06 4
3

© 4
3
~

© 04} o

o rj\/ W
g

0.0 |- o-se—ae P DN .

12 14 16 18 20 22 24

Figura A.5: Funcion de lnminosidad normalizada

33



A. Ajustes de V,B-V y ¢

08

®(MS)/domax.
=]
[}

o
>

0,2

Valores reales
Ajuste

0,0

24

Figura A.6: Ajuste para la SP de la funcién de luminosidad

0,035

0,030

0,025

o
o
N
o

&(GR)/dmax
o
e
w

0,010

0,005

0,000

T T 2 T T T
o Valores reales
Ajuste
- 4
o]
r 9
o -
o
° o
° o,
o
o
o ° °
o
1 1 | A A 1 |
12 13 14 15 16 17
A"

Figura A.7: Ajustc para la RG de la funcién de luminosidad

34



Apéndice B

Codigo FORTRAN implementado

El programa de generacion de las posiciones, colores y magnitudes para cada estrella en
el cimulo se muestra en este apéndice. En él se hizo uso de la subrutina de generacién de
niumeros al azar Ran2, extraida del Numerical Recipes [13]. Esta subrutina nos garantiza
la sufiente cantidad de niimeros al azar independicntes que necesitamos. La misma tiene
un perjodo de 10'8; después de llegar a generar tal cantidad de nimeros, pucde llegar a
reiterarse. A continuacion se muestra el codigo correspondiente.

PROGRAM PARA LA GENERACION DE UN CUMULO GLOBULAR

B o e e e e ————— e e e e e e e e e e e e
IMPLICIT NONE
INTEGER i,Nstar,semilla,DEBUG
REAL al,a2,a3,a4,ran2
DOUBLE PRECISION r,pi,radiocore,rédiotidal,x,y,z,phi,theta
DOUBLE PRECISION f,distri
LOGICAL clave
REAL xa,xb,ya,yb
INTEGER NumSP, NumTO, NumGR, NumRH
INTEGER NsimSP, NsimTO, NsimGR, NsimRH
INTEGER Ncontrol2, dif
REAL b1, b2, b3, b4, b5, b6,b7,b8,b9,bl10
REAL bi11,b12, b13, bil4, bl5, ran3
DOUBLE PRECISION V,BmenosV,errorSP,errorTO,errorGR,errorRH,p
DOUBLE PRECISION VSPi,VSPf,VTOi,VTOf,VGRi,VGRf,VRHi, VRHf porSP,
DOUBLE PRECISION porTO,porGR,porRH,FISP,FIGR,BLUE
PARAMETER (pi=3.141592654D0)
o P S S

OPEN(UNIT=10,FILE=’coord-cart.dat’)
OPEN(UNIT=13,FILE=’proyec.dat’)
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B. Cédigo FORTRAN implementado

40
41
42
43
44
45

OPEN (UNIT=16 ,FILE=’magni.dat’)
OPEN (UNIT=14,FILE=’color.dat’)
FORMAT (2(£12.4,2x) ,I7)

FORMAT (3(£12.4,2x))
FORMAT(2(£12.4,2x))
FORMAT(5(£12.4,2x))

FORMAT (2(£12.5,2x))

FORMAT (4(£12.4,2x))

WRITE(*,*) ’Bienvenido a Andru.for’

WRITE(*,*) ’Suerte con su cumulo!’

WRITE(*,*) ’GENERACION DEL DIAGRAMA COLOR COLOR’
WRITE (*,’(A,$)’) ’Numero de estrellas? : °

READ (*,*) Nstar

64 .89d0
0.60d0

radiotidal
radiocore

]

(pc) ’,radiotidal

~- WRITE(*,*) ’El radio tidal elegido para el cumulo es
o

WRITE(*,*) ’El radio de core elegido para el cumulo es (pc)’

,radiocore
porSP=79.62
porT0=2.14
porGR=17.73
porRH=0.51

WRITE(*,*)’Los porcentajes elegidos para la SP,TO,GR,y RH son’
WRITE(*,*) porSP,porTO,porGR,porRH

NumSP=INT((porSP/100.) *Nstar)
NumTO=INT((porT0/100.)*Nstar)
NumGR=INT ((porGR/100.) *Nstar)
NumRH=INT ( (porRH/100.) *Nstar)

Ncontrol2=NumSP+NumTO+NumGR+NumRH

dif=Nstar-Ncontrol2
IF(dif.LT.0)THEN
NumSP=NumSP-dif
ENDIF
IF(dif.GT.0) THEN
NumSP=NumSP+dif
ENDIF

WRITE (*,*)NumSP,NumTO, NumGR , NumRH
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VSPi=17.10 .
VSP£=23.80
VT0i=17.10
VT0£=17.20
VGRi=11.70
VGRf=17.10
VRHi=14.06
VRHf=14.09
NsimSP=0
NsimT0=0
NsimGR=0
NsimRH=0
semilla = -1
DO i=1,Nstar
bl = ran2(semilla)
IF((b1.LT. (porSP/100.)) .AND. (NsimSP.LT.NumSP)) THEN
errorSP=0.020

clave = .false. ! Comienzo con no lo encontre
DO WHILE (.NOT.clave)

b2 = ran2(semilla)

b3 = ran2(semilla)

s VSPi+(VSPf-VSPi)*b2
FISP =-83.628753779+12.927084594*V-0.6641067*V*%*2
+0.011367699*V*%x3
IF (b3.LT.FISP) clave = .true. ! Lo encontro
END DO
b4 = ran2(semilla)
bS5 = ran2(semilla)
p=(-1)** (INT(2xb4))
BmenosV=(62.96-9.427*V+0.466*V**x2-0.00751%V**3)
+p*errorSP*b5
BLUE=BmenosV+V
NsimSP=NsimSP+1
WRITE(14,41) V,BmenosV,BLUE
ELSE ,
IF((bl.LT.(porSP/100.+porT0/100.)).AND.(NSimTO.LT.NumTO).
AND. (b1.GT. (porSP/100.))) THEN
b6 = ran2(semilla)
V = VT0i + (VTOf-VTOi)*b6
errorT0=0.020
b7 = ran2(semilla)
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@

b8 = ran2(semilla)

p=(-1)*% (INT(2*b7))
BmenosV=4931.49-573.36%V+16.667*V*x*2+p*errorTO*b8
BLUE=BmenosV+V

NsimTO=NsimTO+1

WRITE(14,41) V,BmenosV,BLUE

ELSE

IF((b1.LT. (porSP/100.+porT0/100.+porGR/100.)) .

AND.(NsimGR.LT.NumGR).AND.(bl.GT.(porSP/lOO.
+porT0/1Q0.) ) ) THEN
errorGR=0.01

clave = .false. ! Comienzo con no lo encontre
DO WHILE (.NOT.clave)

b9 = ran2(semilla)

b10 = ran2(semilla)

v = VGRi+(VGRf-VGR1i) *b9

FIGR=19.572905996-5.657188484*V+0.611450814*V*%2-
0.029292671*V**3+0.00052496*V**x4
IF (b10.LT.FIGR) clave = .true. ! Lo encontro
END DO
bil = ran2(semilla)
b12 = ran2(semilla)
p=(-1)**(INT(2*b11))
BmenosV=37.603-6.915%V+0.437*V*x%*2-0.0093%V**3
+p*errorGR*b12
BLUE=BmenosV+V
NsimGR=NsimGR+1
WRITE(14,41) V,BmenosV,BLUE

ELSE

IF((NsimRH.LT.NumRH)) THEN
b13 = ran2(semilla)
V = VRHi + (VRHf-VRHi)*b13
errorRH=0.01
b14 = ran2(semilla)
bi15 = ran2(semilla)
p=(-1)** (INT(2%b14))
BmenosV=-69.54+5%V+p*xerrorRH*b15
BLUE=BmenosV+V
NsimRH=NsimRH+1
WRITE(14,41) V,BmenosV,BLUE
ENDIF

ENDIF

ENDIF
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ENDIF
clave = .false. ! Comienzo con no lo encontre
DO WHILE (.NOT.clave)
al ran2(semilla)
a2 ran2(semilla)
x radiotidal*dble(al)
f distri(r,radiocore)
IF (a2.LT.f) clave = .true. ! Lo encontro
END DO
a3 = ran2(semilla)
a4 ran2(semilla)
theta = acos(1-2*dble(a3d))
phi 2.d0*pi*dble(ad)
x = rxcos(phi)*sin(theta)
y = r*sin(phi)*sin(theta)
z = r*cos(theta)
xa=-15.
xb=15.
ya=-15.
yb=15.
IF(((x.GT.xa) .AND. (x.LT.xb)) .AND.
0 ((y.GT.ya) .AND. (y.LT.yb))) THEN
WRITE(13,41)x, y, 2z
WRITE(16,42)V,BLUE
ENDIF
WRITE(10,45) r,x,y,z
END DO
WRITE(*,*) ’Definicion de la proyeccion en el
Q eje x de la caja observacional, x-minimo y-maximo
Q iguales a’ ,xa,xb
WRITE(*,*) ’Definicion de la proyeccion en el
eje y de la caja observacional, y-minimo y-maximo
Q iguales a’,ya,yb

(=)

CLOSE(UNIT=10)
CLOSE(UNIT=13)
CLOSE(UNIT=14)
CLOSE(UNIT=16)

DOUBLE PRECISION FUNCTION distri(r,rcore)
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IMPLICIT NONE
DOUBLE PRECISION* r,rcore
DOUBLE PRECISION termi,x

X = r/rcore

terml = (1.d0+x**2)**x(1.5)
distri = 7.2168784*(r**2)/terml
RETURN

END

REAL FUNCTION ran2(idum)

INTEGER idum,IM1,IM2,IMM1,IA1,IA2,IQ1,IQ2,IR1,IR2,NTAB,NDIV
REAL AM,EPS,RNMX

PARAMETER (IM1=2147483563,IM2=2147483399,AM=1./IM1,IMM1=IM1-1,
*IA1=40014,TA2=40692,1Q1=53668,1Q2=52774,IR1=12211,IR2=3791,
*NTAB=32,NDIV=1+IMM1/NTAB,EPS=1.2e-7 ,RNMX=1.-EPS)

INTEGER idum2,j,k,iv(NTAB),iy

SAVE iv,iy,idum2

DATA idum2/123456789/, iv/NTAB*0/, iy/0/

“n A f (idum.le.0) then

" idum=max (-idum,1)
idum2=idum
do 11 j=NTAB+8,1,-1
k=idum/IQ1
idum=TA1* (idum-k*IQ1)-k*IR1
if (idum.1t.0) idum=idum+IM1
if (j.1e.NTAB) iv(j)=idum
continue
iy=iv (1)
endif
k=idum/IQ1
idum=IA1*(idum-k*IQ1)-k*IR1
if (idum.1t.0) idum=idum+IM1
k=idum2/1Q2
idum2=TA2* (idum2-k*IQ2)-k*IR2
if (idum2.1t.0) idum2=idum2+IM2
j=1+iy/NDIV
iy=iv(j)-idum2
iv(j)=idum
if(iy.1t.1)iy=iy+IMM1
ran2=min (AM*iy,RNMX)
return
END



B. Cédigo FORTRAN implementado

El segundo programa implementado es el que realiza las integrales para el calculo de 7.
También fue hecho en FORTRAN 77 y se integra utilizando el método de Simpson. Dentro
del mismo cddigo se realiza cl calculo de las nuevas magnitudes y los nucvos colores para
los distintos valores de 7. El cédigo es:

41
42
43
44
46

PROGRAM MULTITAU

"IMPLICIT NONE

INTEGER n, ICONT,p

DOUBLE PRECISION DeltamVa, DeltamBa, NewVa,NewBa,NewBmenosVa
DOUBLE PRECISION DeltamVb, DeltamBb, NewVb,NewBb,NewBmenosVb
DOUBLE PRECISION DeltamVc, DeltamBc, NewVc,NewBc,NewBmenosVc
DOUBLE PRECISION DeltamVd, DeltamBd, NewVd,NewBd,NewBmenosVd
DOUBLE PRECISION tauVb,tauBb,tauVc,tauBc, tauVd,tauBd
DOUBLE PRECISION tau,d,ztidal,c, rc, rt,h

DOUBLE PRECISION tau2, taul,tauVa,tauBa

DOUBLE PRECISION x_star, y_star, z_star, V,B,t

DOUBLE PRECISION f

~-. EXTERNAL F

FORMAT (3(£12.4,2x))
FORMAT(2(f12.4,2x))
FORMAT(5(F12.4,2x))
FORMAT(2(£12.5,2x))

FORMAT (4(f12.4,2x))

rc = 0.6d0

rt = 64.89d0

c=1.085736203

h=rc/100.

WRITE(*,*) ’Programa para el calculo de Tau’
OPEN (UNIT=9,FILE=’tau-simpa.dat’)
OPEN (UNIT=10,FILE=’tau-simpb.dat’)
OPEN (UNIT=11,FILE=’tau-simpc.dat’)
OPEN (UNIT=12,FILE=’tau-simpd.dat’)
OPEN (UNIT=13,FILE=’newmagia.dat’)
OPEN (UNIT=14,FILE=’newmagib.dat’)
OPEN (UNIT=15,FILE=’newmagic.dat’)
OPEN (UNIT=16,FILE=’newmagid.dat’)
OPEN (UNIT=7,FILE=’magni.dat’)

OPEN (UNIT=8,FILE=’proyec.dat’)
ICONT = 0
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100 READ (8,*,END=150) x_star,y_star,z_star
READ (7,*,END=450) V,B
ICONT = ICONT+1
d=sqrt (x_star**2+y_star**2)
ztidal = sqrt(rt**2-x_star**2-y_star**2)
n=INT((ztidal-z_star)/h)
t=n/2.
p=INT(t)
IF(t.EQ.p)THEN
20 IF (z_star.LT.0) THEN
CALL simpson(f,-1.%z_star,ztidal,n,taul,x_star,y_star,rc)
CALL simpson(f,O.dO,—i.*z_star,n,tauQ,x_star,y_star,rc)
tau=2*tau2+taul
tau = (rc**3)*tau
ELSE
CALL simpson(f,z_star,ztidal,n,tau,x_star,y_star,rc)
tau = (rc**3)*tau
- ENDIF
"ELSE
n=n+1
GOTO 20
ENDIF
tauVa=0.416684478*tau
tauBa=0.546898377*tau
tauVb=0.833368956*tau
tauBb=1.093796755*tau
tauVc=1.250053435*tau
tauBc=1.640695133*tau
tauVd=1.666737913*tau
tauBd=2.187593511*tau
DeltamVa=c*tauVa
DeltamBa=c*tauBa
DeltamVb=c*tauVb
DeltamBb=c*tauBb
DeltamVc=c*tauVc
DeltamBc=c*tauBc
DeltamVd=c*tauVd
DeltamBd=c*tauBd
NewVa=V+DeltamVa
NewBa=B+DeltamBa
NewBmenosVa=NewBa-NewVa
NewVb=V+DeltamVb
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Q

150

NewBb=B+DeltamBb
NewBmenosVb=NewBb-NewVb
NewVc=V+DeltamVc
NewBc=B+DeltamBc
NewBmenosVc=NewBc-NewVc
NewVd=V+DeltamVd
NewBd=B+DeltamBd

'NewBmenosVd=NewBd-liewVd

WRITE (9,43) tauVa,tauBa

WRITE (10,43) tauVb,tauBb

WRITE (11,43) tauVc,tauBc

WRITE (12,43) tauVd,tauBd
WRITE(13,41)NewVa, NewBa, NewBmenosVa
WRITE(14,41)NewVb, NewBb, NewBmenosVb
WRITE(15,41)NewVc, NewBc, NewBmenosVc
WRITE(16,41)NewVd, NewBd, NewBmenosVd
GOTO 100

“ WRITE (*,%) ’Cantidad de registros leidos’,ICONT

CLOSE(UNIT=7)
CLOSE(UNIT=8)
CLOSE(UNIT=9)
CLOSE (UNIT=10)
CLOSE(UNIT=11)
CLOSE(UNIT=12)
CLOSE(UNIT=13)
CLOSE(UNIT=14)
CLOSE(UNIT=15)
CLOSE(UNIT=16)
STOP

DOUBLE PRECISION FUNTION £(z,x,y,rc)
DOUBLE PRECISION d,f,x,y,z,rc

d = (rox*2+x**2+y*x2+z%x2) **(1.5d0)
f = 1d40./d

RETURN

END

ALGORITMO DE SIMPSON para aproximar una integral
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QO

definida entre los limites a y b, dividiendo
el intervalo eh un nimero par de sub-
intervalos iguales.

F = Funcidn

A,B = Extremos del intervalo de integracion
N = Numero par de subintervalos

INTEG = Estimacidén de la integral

DOUBLE PRECISION (A-H,0-Z)
DOUBLE PRECISION INTEG

H = (B-A)/REAL(N)

SUME = F(A,x,y,rc)+F(B,x,y,rc)

SUMP = 0OD+0
SUMI = 0OD+0
DO I=1,N-1

Z = A + DBLE(I)*H
IF (MOD(I,2).EQ.0) THEN
SUMP = SUMP + F(Z,x,y,rc)

ELSE
SUMI = SUMI + F(Z,x,y,rc)
ENDIF
END DO
INTEG = (H*(SUME + 2D+0*SUMP + 4D+0%SUMI))/3D+0
RETURN
END
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Apéndice C

Rutinas IRAF

A continuacion, se muestran las subrutinas IRAF usadas, con los pardmetros utilizados
en cada caso, asf como algunas de las imagenes generadas. Nétese que, a simple vista, no
presentan diferencia alguna. Estas surgen, s6lo cuando se las analiza.

NOAQ. - ARTDATA - MKOBJECT

input = "limpio" List of input images
(output = "") List of output images\n\nIF NEW IMAGE
(title = "limpio") Image title

(ncols = 2000) Number of columns
(nlines = 2000) Number of lines
(header = "artdata$stdheader.dat") Image or header keyword file
(background = 100.) Default background (in ADU)\n\nOBJECT
PARAMETER
List of objects files
X coordinate offset
Y coordinate offset
Star
Seeing radius/scale (pixels)

(objects = "limpio.dat")
(xoffset = 0.)
(yoffset = 0.)
(star = "moffat")
(radius = 1.5)

(beta = 2.5) Moffat parameter
(ar = 1.) Axial ratio (minor/major)
(pa = 0.) Position angle (degrees)
(distance = 1.) Relative distance
(exptime = 10.) Exposure time
(magzero = 23.) Magnitude zero point\n\nNOISE
PARAMETERS
(gain = 2.) Gain (electrons/ADU)
(rdnoise = 10.) Read noise (electrons)
(poisson = yes) Add Poisson noise?
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(seed
(comments
(mode

1)
yes)
"ql")

Random number seed\n
Add comments to image?

STSDAS - ANALYSIS - ISOPHOTES - ELLIPSE

input
output
(dqf
(inellip

(geompar
(controlpar
(samplepar
(magpar
(interactive
(device
(icommands

(gcommands =

(masksz

(region
(memory

(verbose
(mode

"limpio"
"brilimpio"
", e1h")

un)

Illl)
i)
llll)
"
no)
"red")
")
Wy

5)

no)
yes)

yes)
Ilalll

ELLIPSE - GEOMPAR

(x0

(yo
(ellip0
(pa0

1001.)
1001.)
0.05)
20.)

input image name
output table name
data quality file name or extension
table with input ellipses for no-fit
mode
geometric parameters (pset)
algorithm control parameters (pset)
sampling control parameters (pset)
magnitude scale parameters (pset)
interactive 7
graphics output device
image cursor
graphics cursor
pixel square mask size
(‘m’ cursor key)
region masking mode ?
memory-intensive (versus
disk-intensive) 7
list summary at STDOUT ?

initial isophote center X
initial isophote center Y
initial ellipticity
initial position angle
(degrees)
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(sma0 = 10.) initial semi-major axis lenght
(minsma = 0.) * minimum semi-major axis lenght
(maxsma = 900.) maximum semi-major axis lenght

(step = 3.) sma step between successive

ellipses ‘
(linear = yes) linear sma step ?
(maxrit = INDEF) maximum sma lenght for iterative
' mode
(recenter = yes) allows finding routine to re-center
x0-y0 7
(xylearn = yes) updates pset with new x0-y0 ?
(physical = yes) physical coordinate system 7

(mode = "al")

ELLIPSE - CONTROLPAR

(conver = 0.03) convergency criterion
(maximum harmonic amplitu
(minit = 10) minimun no. of iterations at
each sma
(maxit = 50) maximun no. of iterations at
each sma
(hcenter = no) hold center fixed ?
(hellip = no) hold ellipticity fixed ?
(hpa = yes) hold position angle fixed ?
(wander = INDEF) maximum wander in successive
isophote centers
(maxgerr = 0.05) maximum acceptable gradient
relative error
(olthresh = 1.) object locator’s k-sigma threshold
(soft = no) soft stop ?

(mode = "al")
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Figura C.2: Cinulo correspondiente a 7y = 2.0
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