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CEeFEITTL O X

I I TRODICCO T O

El t2rmino "medio interestelar” se usa para indicar el
material en forma de polvo y gas que existe entre las estrellas. A
pesar de disponerse de una considerable cantidad de evidencias que
ya seftalaban su existencia, las dificultades gue presentaba su
interpretacidn provocaron gue la presencia de este medio, que
representa  una apreciable fraccidn de la masa completa de 1la
galaxia, no fuese aceptada en forma mds o menos contundente hasta
1930,

Durante mucho tiempo se pensd que el espacio interestelar
estaba vacios recign con el invento del telescopio hacia comienzos
del siglo XVIIl, s2 pudieron observar algunos de sus aspectos més
interesantes: la presencia de las llamadas "nebulozas difusas" (de
acuerdo a la nomenclatura de la Spoca).

En 1874 Herschell, notando una ZONA del cielo
particularmente desprovista de estrellas, concluyd gue realmente
existian agujeros o tineles entre las estrellas. £l reconocimiento
de estos agujeros oscuros como las siluetas de nubes oscuras de
polvo, tuvo que aguardar la aparicidn de una nueva tecnologia: la
de la fotogratia estelar.

Entre tanto se fue acumulando evidencia observacional de 1la
presencia de este material opaco en galaxias espirales, muy
evidente a través de bandas ecuatoriales oscuras. Esto acentwd 1l1la

idea de que si realmente la Via Lictea era una galaxia espiral, un



oscurecimiento similar en el plano podia explicar la ausencia de
cumulos globulares y nebulosas espirales en ciertas zonas.

La idea de grandes nubes de polvo fue acentudndose cada wvez
mis vy Russell en 1922, enfatizd sobre la similitud entre nubes
oscuras vy nebulosas de reflexidn, ya descubiertas en 1912, vy
sugirid la existencia de pequedas particulas de polvo de tamado
milim$trico.

Entre 1932 vy 12324 Trumpler proporcions una de las
dempstraciones mis convincentes de la existencia dé la absorcidén
interestelar general usando una escala de distancias que era
independiente de las observaciones fotomgtricas, para lo cual basd
su trabajo en mediciones de los didmetros angulares de comulos
abiertos (al ser #ste un mtodo geomsStrico no resuwltaba sensible
a la presencia de la absorcidn, mientras que las mediciones
fotomEtricas si lo eran’. Esto le permitid mostrar, no sdlo que la
absorcidn debia estar presente, sino gque obtuvo una estimacidn de
su valor promedio. En 1933 Hubble brindd una vista mis uniforme
del contenido de polvo del material interestelar con €l uso de
recuentos de galaxias.

Faralelamente fueron apareciendo indicios de la pressncia del
gas interestelar (cuyo componente dominante es el hidrdgeno, en
alguna de sus tres tormas: atdmico (HI), molecular (Hz) o ionizado
(HII). La primera evidencia directa que indicaba la existencia del
tas interestelar, provino de un trabajo de Hartmann de 1904, guisn
observd lineas estacionarias en una binaria espectroscépica vy

sugirid que ya que estas lineas no formaban parte del sistema
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binario su origen debia ser la absorcidn producida  por uwna nube
firia de gas interestelar ubicada entre el sistema. binarioco y la
Tierra. B8in embargo, se planteaba la duda de qgque el gas podia
residir en las cercanias de la estrella y no en una vasta
extensidn & lo largo de la linea de la visual, por lo que la
explicacidn propuesta por Hartmann no gand una inmediata
aceptacidn hasta que trabajos posteriores de Struve (1927) y de
FPlaskett v FPearce (1930) demastraron gue las ideas originales de
Hartmann sran sustancialmente correctas. En particular estos dos
Wltimos autores demostraron la existencia de una fuerte.
correlacidn entre la intensidad de las lineas interestelares‘'y la
distancia de la estrella.

En 1245 van de Hulst anuncid que debia ser posible observar
hidrédgeno at$mico en la longitud de 21 cm. Esta prediccidn tedrica
fue confirmada en 19951 con la deteccidn simultinea de la linea de
21 ©m por Ewen y Purcell y por Muller y Qort. En 1955 Lilley, a
través de la comparacidn de conteos de galaxias con un
relevamiento en la linea de 21 cm del anticentro galictico, dejé
establecido gue las nubes de polvo eran a la vez nubes de gas.

El descubrimiento en los dltimos 20 a#os de numerosas Y
complejas sspecies moleculares, ha acentuado la enorme importancia
de las nubes moleculares (coincidentes con los complejos oscuros)
las que poseen casi la mitad de la masa del medio interestelar en
nuestra galaxkia, y que es el lugar donde nacen las estrellas. El
avance de teorias de formacidn a@stelar cada vez mis sofisticadas

avalan la necesidad de obtener datos que puedan ser confiables,
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para que gstas puedan desarrollarse sobre la base de condiciones
iniciales bien establecidas.

El estudio del material interestelar resulta pues doblemente
importante: a) porque juega un rol preponderante en la evolucion
de las galaxias, ya gque Sstas contienen casi un 40% de su masa en
forma de gas y polvo interestelar. Las estrellas se forman en el

. .
medio interestelar y permanentemente vierten en #£] ‘materia
enrigquecida en elementos pesados por nucleosintesis. b) el medio
interestelar cuya distribucisdn y estructura dista mucho de ser
homogsnea, ez escenario de wuna gran variedad de fendmenos:.
formacidn y destruccidn de molgculas, ionizacidn y recombinacidn,
excitacidn de niveles atdmicos y moleculares, condensacidn v
destruccidn de granos de polvo, intercambios t#rmicos, etec. Todos
estos eventos gque posibilitan la observacidn de un vasto rango de
pardmetros, lo convierten en un interesante 1abmwat0riok tanto
para la fisica, como para la gquimica.

Las observaciones de radio de lineas moleculares han revelado
la composiciﬁn gquimica de los componentes de las nubes oscuras ¥y
han dado idea de las temperaturas reinantes. Los estudios spticoas,
por su parte, proporcionan datos sobre absorciones y distancias de
las mismas, lo cual a su vex, conduce a valores estimativos de sus
Masas.

El polvo intetestelar, que es el elemento estudiado en este
trabajo, se encuentra en su mayor parte en Fforma de nubes o
complejos oscuros, con masas y tamadios de muy diversos tipos,

concentrados hacia el plano galdctico. Estos complejos oscuros



tienen como componentes peqguedtns granos de polvo, cuyas
propiedades fisicas y gquimicas sdlo pueden ser detectadas por la
observacidn de los sfectos que producen sobre la luz gue los
atraviesa.

El polvo interestelar introduce diferentes modificaciones en
la luz de las estrellas provocando uwuna disminucidn de su
intensidad. La luz estelar es enrojecida y extinguida por el
polvo. La extincidn interestelar resulta de la combinacidn de dos
fendmenos:  absorcidn vy dispersidn Los efectos de extincidn vy
enrojecimiento producidos por los granos de polve afectan las
estimaciones de distancias estelares y por lo tanto el andlisis
de las densidades estelares, con lo cual una determinacidn precisa
de los mencionados fendmenos es de primordial importancia en los
estudios de estructura galictica (Mihalas y Binney, 1981). Ademis
@l polvo introduce un efecto de polarizacidn interestelar, que no
25 mis que la elim@na:iﬁn selectiva de la luz cuyos vectores de
polarizacidn estin alineados paralelamente al eje mayor de los
granos de polvo.

For lo tanto, independientemente del intersgs gque despierta el
ctonocimiento de los problemas encontrados en el andlisis de las
propiedades fisicas propias del medio interestelar, el desarrollo
de teorias mis complejas que permitan ajustar mejor los datos
observacionales, ha creado la necesidad de profundizar , tanto en
el conocimiento de las propiedades opticas de los granos de polvo,
como en el estudio de la distribucidn del polvo interestelar y en

la determinacidn de los pardmetros gue caracterizan a las nubes



osCcuras.

Los estudios dedicados al material oscuro interestelar han
dejado en claro la existencia de una micrgestuctura o estructura
en pequeda escala de esas concentraciones, pero a pesar de e{la,
la mayor parte de los trabajos realizados se han ocupado de los
grandes complejos oscuros como un todo v en cambio poca e ha
dicho sabre las catracteristicas estadisticas de los,
microcomponentes oscuros, asi como de su distribucisn.

Ambarzumian fuf el primere en  proponer una representacidn
para el material interestelar, responsable de la absorcidn
observada, basada en un conjunto de nubes discretas caracterizadas
por wna cierta profundidad dptica promedio Y digtribuidas
homoggneamente al azar en el plano galdctico.

Chandrasekhar vy Muinch (1252) consideraron un modelo de
distribucidn de densidad continua del polvo pero presentando
fluctuaciones de cardcter estadistico, & introdujeron 21 concepto
de coeficiente de correlacidn angular para el enrojecimiento.
interestelar.

Munch (1932) analizd la distribucion estadistica de -los
excesos de color en términos del modelo de nubes discretas de
Ambarzumian y supuso gue la dimensidn lineal dée estas nubes era
tan pequeda, comparada con la distancia promedio entre ellas, gue
podian set consideradas como puntos a lo largo de la linea de la
visual, con lo cual resulta evidente qgue no podia ofrecer una
respuesta clara respecto del tamado de las micronubes, gquedando

establecida la necesidad de considerar, @ntre otros ajustes, nubes



con formas geomstricas mis reales y .obtuvo en general sdlo
agpectos ilustrativos de otros parimetros, como  ser el axceso
introducido por cada microcomponente.

Aparecen lusgo, algunos otros trabajos gue estudian las
fluctuaciones de la distribucidn espacial de la materia oscura,
como el de Serkowski (1938) que introduce el importante concepto
de funcidn de estructura del material interestelar vy que le
permite analizar las variaciones de la densidad proyectadaj
Erzeminski y Serkowski (1967) que en base a estudios de
fotometria fotoelgctrica y polarizacitn de las estrellas del
cumulo Stock 2 obtienen wun valor de 1 pc para 1la microescala de
fluctuaciones de la densidad del polvo en esa zona; Sheffler
(19467) propone, para ajustar la funcidn de estructura que observa,
una hipstesis bimodal con nubes discretas, unas peguedas vy otras
grandes, a4 las gue le corresponden absorcionss promedio b
dimensiones lineales efectivas muy distintas.

Spbreviene luego un periodo de inactividad en el acopio de
informacidn sobre la microestructura del material osEuro
interestelar. Los primeros een retomar esta orientacisn en el
estudio del material interestelar fueron Clocchiatti y Marraco
{198ba, 198&6b), guienes rescatan e1 concepto de funcidn de
estructura del medio interestelar, mostrando gque e un elemento
sumamente efectivo para la investigacidn de la distribucidgn de la
densidad del polvo interestelar. Froponen una serie de modelos vy
de la comparacidn de la funcidn de estructura observada para NGO

2516 y de la calculada a traves de los modelos, obtienen



resultados gque sugerirdn la existencia de una cierta Jjerarguia v
periodicidad 2n la distribucidan de las concentraciones de polvo vy
gas.

Este trabajo de tesis se ha centrado en el estudioc de una
zona ubicada en la regidn de la nube oscura de Norma. Los datos de
fotometria fotogrifica de la rona evidenciaban la posible
existencia de microestructura dentro de la nube.

Fara tratar de explicar este efecto y obtener informacidn
adicional sobre los elementos gque caracterizarian a las
microcompaonentes, se desarvrollaron modelos numsricos, gue a traves
del ajuste de distintos pardimetros libres permitiesen un
acercamiento progresivo a los datos observados, obteniendo asi,
informacidn sobre la distribucidn vy estructura del polvo en la
ZOna.

En el segundo capitulo se indicardin las caracteristicas de la
zona estudiada, asi como la obtencidn y naturaleza de los datos de
fotometria fotogrifica de la misma, que han dado origen a los
diagramas de excesos vs. distancias, los cuales servirin para
testear 21 grado de ajuste con los resultados generados por los
modelos.

El tercer capitulo corresponde a la descripcidn de los
modelos estadisticos, gue mediante el empleo de distribuciones
estocdsticas para la generacidn de posiciones y magnitudes, se han
utilizadao para representar el estado de la distribucidn del polvo
en esa zona de la nube de Norma.

For vltimo, el cuarto capitulo corresponde a las conclusiones



ha gue se ha arribado con el uso de este tipo de simulaciones,
entre las gue se incluyen los pardimetros que mejor repressntan
las observaciones, como ser radio de las micronubes, 4cesos
medios, numero de microcomponentes, eventuales indicios de-

periodicidad en las distribuciones, etc.



[y =) ol N I W Y Ix

LY . HMeéd T EMR Il OBSERW SSD T ORal

A - T .= rresag i dSrm odes Roore s

Dentro de las regiones de la Via Lictea, la de Norma ha sido
trascendente para los estudios gue se ocuparon del esclarecimiento
del trazado de los brazos espirales de la galaxia puesto que,
entre las distintas secciones de Zsta, la qug corresponde a
Norma-Circinus es donde los modelos de estructura espiral exhiben
lags mavores discrepancias sobre la existencia y trayectoria de los
brazos galidcticos (Rydgren, 1974)y. Es, en esta regidn, donde
encontramos una sxtensa formacidn oscura gue, comenzando en  las
proximidades de alfa Centauwro, se desarrolla cercana al cero de
latitud galédctica hasta casi 1=330°, para desplazarse luego hacia
latitudes galdcticas positivas en direccidn a alfa Escorpio ¥y a la
gque se conoce como la "Nube Oscura de Norma.

Los estudios realizados en esta regidn muestran la presencia
de zonas de muy fuerts absorcidn, la gue comenzando en las
cercanias del S0l se incrementa con la distancia dentro de 1 kpc.

Haug y Eredow (1977) han encontrado en un mapeado de la
absorcidn para cuatro rangons de distancia, indicios de dos
posibles concentraciones ssparadas, una a menos de 0.3 kpe v otra
mis alli de 0.7 kpc del Sol. Esto coincidiria con 1o hallade por
Haug, Ffleiderer y Dachs (12663, Schnur (1970) y Rydgren (1974} en

cuanto a que el enrojecimiento en la regidn de MNorma aparecs,
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fundamentalmente, &n una capa de fuerte oscurecimiento localizada
aproximadamente a 0.7 kpc del Sol para luego incrementarse
gradualmente hasta una distancia de 2 kpo. La extincidn visual en
@sa capa variaria de 1.9 a mis de 3 magnitudes. For su parte
Muzzio y Faorte (1973) ratifican, en base a los grandes excesos de
color hallados en las cercanias de 1=328°, que la capa de polvo,
presente en la regidn, debe hallarse a menos de 1 & 2 kpe del Sol.

Stephenson v Sanduleak (1971) realizaron una bdasqueda de
estrellas OB en placas de prisma objetivo, gque se ha constituido
en una de las fuentes mis completas de este tipo de estrellas, en
la regidn de Morma. i se realiza un grdfico de 1 (longitud
galidctica) vs. b (latitud galdctica), se observarid la existencia
de notables interrupciones en la distribucidn superficial de las
estrellas 0B, lo cual estaria sugiriendo la presencia de grandes
concentraciones de polvo. Justamente, la existencia de altos
valores en la absorcidn, fue sedalada por Muzzio (1974) quien
descubrid estrellas OB en las cercanias de 1=327%4 y b=-C"4
(Campo Morma III de Bok, Bok y Miller, 1972} con excesos de color
gntre 1 y 2.5 magnitudes, lo cual las pondria fuera del alcance de
las busquedas de prisma objetivo. De este modo el limite de
E&v=1'2 mag patra las estrellas (OB de Norma del mencionado
catilogo, seria solamente un efecto observacional de seleccidn
provocado por el material absorbente.

Fara llevar a tcabo esta investigacidn, s eligieron dos
campaos: ung con absarcidn y otro libre de ella o de comparacidn.

La eleccidn de ambos se realizd en base a la inspeccidn visual de
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placas directas del telescopico Curtis-—-Schmidt del Observabtorio
Interamericano de Cerro Tololo.

La zona de absorcidn, ubicada precisamente dentro de la nube
oscura, cuenta con una extensidn de aproximadamente un grado
cuadrado y fue seleccionada entre otras por la uniformidad de
ascurecimiento gue presentaba, en claro contraste con los
alrededores. El campo elegido sstdi centrado en 1=325%6 vy b=0A13,
valores estos gque fueron hallados con referencia a las estrellas
2398, 3402, 3381 y 3386 del catidlogo de estrellas brillantes de
Stephenson y Sanduleak (1971).

En 1=323° Haug y Bredow (1977) se#alan la existencia de una
notable brecha en la distribucidn de estrellas, lo que indicaria,
segun estos autores, la presencia de valores de la absorcidn no
determinables a partir del tipo de muestra con el que trabajaron
(estrellas entre B2 v BB).

El drea elegida se superpone en parte al campo 308 del
catilogo de Feitzinger y Stiwe (1984), donde se le asigna opacidad
FZ (en una escala de 1 a &, siendo & lo mis opaco) de acuerdo al
catdlogo de Lynds (1962)5 en cuanto a su forma, s la clasifica
alta-beta, seguin la designacidn de van den BRergh (1972). La zona
en cuestion tambifn figura en &l catilogo de Neckel (19&7) donde
== le asignan valores de la absorcidn entre

2.2 mag & Av E 3.0 mag. A su vez, la zona seleccionada contiene
al campo 177 del catdilogo de Hartley, Manchester, Smith, Tritton y
Goss (19862, &n el gue se le asigna clase de densidad B, lo cual
corresponderia a una zona donde, si bien se distinguen estrellas

b
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de fondo, hay una notable disminucidn en la densidad estelar
comparada con una zona libre de absorcidn,

La eleccidn de un buen campo de comparacidn reguisre mucho
cuidado, ya que si bien es de esperar la presencia de la absorcidn
interestelar general, debe tratarse de gque estd muy poco afectado
por la nube oscura que se estudia pero 1o més cercano a ella como
sea posible. Con un tamado de aproximadamente un grado cuadrado,
el drea seleccionada agui, esti situada en 1=32798 y b=-2136 ,
coincidiendo con una regisn ya estudiada por Drilling (12468), lo
cual permitid incluir en este estudio objetos ya relevados por gl.

Una vez establecidas las dos ireas de trabajo, 1)
seleccionaron los objetos a utilizar para el estudio de la

distribucidn de la absorcidn, para los cuales se determinaron

espectros, magnitudes y colores.
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El material observacional utilizado, fue obtenido en turnos
de observacidn otorgados al Dr. Juan Carlos Muzzio en el
Observatorio Interamericano de Cerrso Tololo (en adelante 0QICT)Y,
durante los aftos 1975 (placas de clasificacidn espectral en baja
dispersicdn y directas BV) y 1977 {placas H—alfa); todo el material
se obtuvo con la cdmara Schmidt de 60 cocm de didmetro (£/3.5,
gspejo de 90 cm de didmetro).

Las placas sobre las cuales se realizd la clasificacidn

espectral fueseron tomadas con 21 prisma objetivo delgado adosado al



telescopio Curtis-Schmidt del OICT. Los espectros asi obtenidos,
Qo
gue resultan con una disgspersidn de 13460 A/mm en H-gamma, permiten
reconocer grupos de clases espectrales, si se utiliza una emulsidn
I1ila-J (horneada en nitrdgeno’ vy si se toma la precaucidn de tener
buenas condiciones de "seeing". Como los espectros son mds cortos
que lo usual, s2e puaden alcanzar magnhnitudes mis dsbiles (la
magnitud limite es del orden de B=15 mag) sin correr el peligro de
entrar en serios problemas de superposicidn de los espectros. De
todos modos las superposiciones ocurren y a menudo son  resueltas
con el agregado de una segunda placa con el prisma rotado 180°, de
modo de tener los espectros orientados en direcciones opuestas
sobre placas diferentes de la misma exposicidn. Los espectros
fusron ensanchados 0.2 mm. En este caso se contd con dos placas de
A0 minutos de exposicidn (tomadas con el prisma rotado), uwuna de 10
minutos, otra de 13 (la unica no horneada) y dos de BO minutos.
Las placas BY directas fueron tambisfn obtenidas con 1la
cimara Schmidt, empleando emulsicn Ila-D v filtro BG-14 para el
visual, y emulsidn Ila-0 v Ffiltro G613 para el azul. Se
obtuvieron tres placas para cada color con tiempos de exposicidn
de 10 minutos tanto para el visual como para =21 azul.

Se poseian ademsis, placas para realizar bdasquedas de objetos
con H-alta en emisidn, las cuales fueron obtenidas utilirande el
prisma de 4° de la cimara Schmidt, la emulsidn 1Ila-F (horneada en
nitrdgeno) y un filtro Schott REZ que limita la longitud de los
espectros a la zona que interesa. El prisma produce una

o
cdispersidn de 1040 A/mm en H-alfa y los espectros sg ensanchan
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0.1 mm, logrindose asi una magnitud limite en el rojo del orden de
15 mag. Se tomaron dos placas de 30 minutos de exposicidn cada una

con 21 prisma rotado 180°.
IIca Clasificacicmn especthtrr=a1

Las tg€ecnicas de clasificacidgn espectral, si bien no ofrecen
grandes dificultades, requieren de una prdictica intensiva que debe
llevarse a cabo antes de comenzar a aplicarlas. Esta experiencia
se efectud clasificando independientemente, una muestra de objetos
de la zona centrada en AR=10h 20m y D=-53° tomadas de las listas
tde Wooden (1971) y con un trabajo anterior en la zona del Saco de
Carbsn (Martinesz, Muzzio y Waldhausen, 1%80).

El sstudio de los esspectros se realizd con una lupa binocular
QOlympus, utilizando por 1o general 2k, pudiendo recurrir a
aumentos mayores cuando los detalles lo requirieron.

En este trabajo se adoptaron los criterios de clasificacidn
gspectral para espectros con wna dispersidn de 1360 Z/mm an
H-gamma de Martinez, Muzzio y Waldhausen (1980). De acuerdo a
ellos se pusde trabajar con los siguientes grupos de clases
sspectrales: B4-R8, R?-A3, A4-F3, F&-G2, G3~-KO, KI-KS v kEé&-M (para
estrellas mis tempranas que B4 =ze pueden utilizar losz criterios de
Muzzio y Orsatti, 1977al.

Se debe prestar mucha atencidn en la eleccidn del intervalo
espectral gue se utilizard para que hava suficiente cantidad de
objetos, tanto en el campo de comparacidn como en el de absorcion,

dee forma de permitir realizar g1 andlisis estadistico de 1la
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muestra.

Tambign es importante destacar, la conveniencia de poseer
intervalos espectrales angostos, puesto gque BN esds casos  la
magnitud absoluta media v la dispersidn en torno a la media, son
bastante bien conocidas, lo gue asegura la exactitud de los
pardmetros gue se uwtilizan (y eventualmente permite gue, de
calcularse distancias, Sstas sean determinadas con mayor
seguridad) .

Fara 1l estudio de la absorcidn se eligieron estrellas
comprendidas en el rango B?-0A%, ya que reunen tres propiedades que
las convierten en excelentes candidatos para el estudio de la nube
oscura: i) son intrinsecamente brillantes como patra penetrar la
capa de polvo. ii}) estin presentes en gran numero, permitiendo
realizar estudios estadisticos. Trabajos previos indican marcadas
concentraciones de estos objetos en la Via Lictea dentro de 2 kpo
del Sol (Drilling, 1968; McCuskey y Houk, 1271; McCuskey vy Lee,
1976, iii) son bastante ficiles de clasificar 2sn  lazs placas de
prisma objetivo delgado por la intensidad de las lineas de Balmer.
Fara las B9-A2Z no es visible la linea K del Call, permitigndolas
distinguir de tipos mis tardios y como el prisma objetivo
transmite sustancialmente luz en el ultravioleta, el Salto de
Balmer es fdcilmente visible, lo cual ayuda a diferenciar las
estrellas A de mavaor luminosidad de estrellas de tipo mis temprano
sobre la Secuencia Frincipal.

Ademis de las estrellas BY-AZ se reconocieron, por razones de

completitud, las comprendidas &n los grupos espectrales B4-BE v
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Los Jrupos mencionados presentan las siguientes

caracteristicas:

B4-B8: lineas de H de intensidad media, Salto de Balmer,

BP-AZ: lineas de H y Salto de Balmer de midxima intensidad.

A4-F5: lineas de H de intensidad media, S5alto de Balmer presente.
Lineas H y kK del Call bien visibles.

Esta busqueda arroid como resultado, la seleccidn de 18é
estrellas en la zona de absorcidn, comprendidas en los tres tipos
espectrales, vy 342 en la de comparacidn, y como e2sta dltima  zona
coincidia con una regidsn yva estudiada por Drilling (1968), se

agregaron otras 35 estrellas ya clasificadas por =1.

X rLoodda Fotomestrias fobtogme3dFfFica

Mediante fotometria fotogrifica BY se calcularon los colores
de las estrellas seleccionadas =2n los dos campos. Las mediciones
se efectuaron con el fotadmebtro de idiris QCuffey, instrumento gue
provee una forma sencilla y segura de medir los tamadnos de las
imigenes estelares. Este instrumento, perteneciente a la Comisidn
de Investigaciones Cientificas y TScnicas de la Frovincia de
Buenos Alires (cIicy, e instalado en la Facultad de Ciencias
Astrondmicas vy Beofisicas de la Universidad Macional de La Flata,
funciona de la siguiente manera: el haz smitido por una limpara de
proyeccidn se divide en dos, el haz de medida y el haz de
referencia. El haz de medida pasa a travEs de una lente de

colimacidn, un diafragma de iris graduable v una lente abjetivo
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{inferior) que produte una imagen del iris sobre la superficie de
la placa fotogrificay esta imagen del iris sobre la placa es
anviada, a traveés de una lente objetivo (superior) a un espejo
semiplateado, con lo gue parte del haz de medida se proyecta sobre
la pantalla y el resto (aproximadamente el 5S04) pasa por un
“chooper" mecidinico y llega a una fotocz#lula. For su parte, el haz
de referencia pasa a travss de una cuva de densidad variable
llegando al ‘"chooper" mecdnico vy luego a la Fotocslula., El
"chooper" desplaza alternativamente los dos haces de luz gque
llegan a la fotocsflula. El haxr de medida puede variarse abriendo o
cerrando 21 diatragma; cuando ambos haces son iguales la aguja de
una escala graduada es llevada a cero y la abertura del idiris es
entonces leida en un contador digital. De esta manera pueden
obtenerse lecturas exactas del iris, ya que =ste esti acoplado
mecinicamente al contador digital en forma directa.

Fara investigar, identificar y centrar una imagen sstelar, se
utiliza el haz de campo (que se encuentra en el camino del haz de
medida), el que ilumina un drea de 5 mm de didmetro de la placa
fotogritica.

Una medicidn se efectua de la siguiente forma: antes de
empezar a medir se elige una posicidn de cufa adecuada para la
placa que se desea medir, la cuda se selecciona midiendo varias
estrellas con distintas posiciones de la misma y se elige aquella
que d& menor dispersidgn en magnitud. A continuacidn se miden las
diferentes estrellas centrdindolas en el diafragma y cerrando dSste

hasta conseguir el equilibrio de los haces. Kl tamado del
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diatragma da entonces una medida del brillo de la estrella en
cuestidn.

La lectura del tama¥io del diafragma es convertida en
magnitudes por medio de una secuencia fotoelsctrica patrdn. For lo
tanto es necesario contar con una secuencia de este tipo en la
placa a medir. En este caso se utilizd la de Bok, Bok y Miller
(1972). En cada szesidn se miden primeroc las estrellas patrdn y
lueqo las de programa, pero s nNecesario compensar  peguedias
variaciones en las medidas con el tiempo (drift) lo cual se lagra
midiendo cada hora aproximadamente, cuatro estrellas con hrillos
intenso, intermedio v d£bil.

Depido a que el sistema fotogrdfico no coingide exactamente
con el fotoeldgotricn, s necesario emplear correcciones por color,
Fara las placas BY obtenidas con la cdimara Curtis-Schmidt del

OQICT, las correcciones son (Muzzio y Orsatti, 1977a):

V+g = Ve Q.20 (B-V) fe

Bfg Bfe — 0,23 (B-Vife
donde los subindices fg y +fe indican sistemas fotogrifico vy
fotoelsctrico, respectivamente.

La reduccidn se efectua caloculando previamente los wvalores
correspondientes a las estrellas patrdn en el sistema fotogrifico
y representando grificamente esos valores contra las medidas
correspondientes obtenidas con el fotdmetro de iris. e traza

lueqo la curva media y entrando a esta curva con las medidas
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correspondientes a las estrellas de programa g2 obtiensn los
valores B o ¥V, segun el caso, de las mismas en el sistema
fotogridfico. Finalmente, invirtiendo las ecuaciones dadas arriba
s obtienen los resuwltados BY en el sistema fotoel#ctrico.

Laz maedidas se tomaron en dos placas directas para el azul
(B) vy dos para el visual (V). En 1la mayoria de los casos los
resultados de las dos mediciones en cada color difirieron en menos
de 0.30 magnitudes; cuando las diferencias fueron mayores de ese
valor los objietos fusgron remedidos en una tercera placa del color
correspondiente. El error tipico para este tipo de mediciungs,
teniendo en cuenta el tipo de placas, instrumento y mEtodo de
reduccidn utilizados, s inferior a .06 magnitudes en cada color.
Fero por supuesto, va que Sste s un valor promedio, cabe esperar
2rrores menores en  las zonas cercanas a la sscuencia  patrdn

empleada.
Il e=a Comnmntroles sstadisticos

Como paso previo a la utilizacidn de los datos obtenidos para
investigar la distribucidn del polvo en la regidn de Norma, se
aplicaron algunos controles estadisticos para verificar la
exactitud del m#todo observacional empleado en la determinacion de
las medidas fotomStricas, 1os cuales se pasan a detallar.

l.— Se calculd el promedio v la disparsidn de las diferencias
entre la magnitud visuwual fotoelgctrica vy la fotogrifica (VYfe-Vfg)
y de los colares ((B=V)fe—-(B-V)+fg)}) para objetos con ambos tipos

de fotometria en otras zZOonas. Los datos de fotometria
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totoelséctrica fueron extraidos del trabajo de Muzzio (1979) yv los
de fotometria fotogrifica para los mismos objetos, de HMuzzio vy
Orsatti (1977a) para la regidn de Crux-Centaurus, Muzzio y Orsatti
(1977b) para WVela 1 y 1IiI, y Orsatti y Muzzio ((1980) para
Circinus—Norma. Los resultados estin dados en la Tabla 1, donde N
representa el namero de objetos en cada zona. lLos valores
obtenidos muestran gque no existen diferencias significativas que
puedan indicar la presencia de anomalias en la fotometria
fotogridtica.

Lo~ Ee estimd la dispersidn que presentaba cada placa tanto para
las medidas de magnitud viswual V como para la magnitud azul B,
para lo cual se seleccionaron en la zona de la nube 159 estrellas,
bien distribuidas en magnitud, y 14 en la zona de comparacidn. Los
objetos de ambas zonas fueron medidos junto con las secuencias de
calibracidn de Bok, Bok y Miller (1272) en todas las placas V (8
en total) v B (tambi#n &) tomadas en el OICT vy cque se hallaban
disponibles en los Departamentos de Fotometria y Estructura
Galdctica. El cdlculo de la dispersidn se efectud utilizando la

siguiente expresidsn:
Ne
z 2
N, =4 i —vi (1 / (Nt - Ne))
¢:=1

donde VJj es el promedio para cada estrella en base a las 8 placas
V, Vi es el valor de la magnitud V para cada estrella en cada
placa, Ne ez el nimero de estrellas por placa y Nt es igual a

8%#Ne; en igual forma se procedis® con la magnitud B. En la Tabla 2



figuran los resultados obtenidos para cada placa por separado, los
cuales tampoco presentan indicios de diferencias significativas,
hallindose dentro de los valores gue cabria esperar en
comparaciones de este tipo (Y =0,086).

Estos resultados, al igual gue los del punto anterior,

constituyen un buen respaldo para este trabajo, ya que la no
eristencia de diferencias notables para sestrellas medidas con el
mismo instrumento y en las mismas placas, hace suponer 4que la
fotometria fotogrifica es correcta.
Z.— Como uJultimo paso se procedid a controlar el fendmeno de
vignetting, seguin 1 cual las estrellas muy cercanas al borde de
la placa aparecerin mis débiles de lo que realmente son, debido a
la pérdida de una cierta cantidad de 1luz.

Si llamamos r a la Ffraccidn de luz perdida expresada  en
magnitudes, f a la distancia medida sobre la placa desde el
centro vy o al dngulo subtendido por la interseccién de la imagen
de la placa correctora con el espejo principal, se obtienen,
variando o , los valores que se proporcionan en la Tabla 3. Como
las placas fotogrificas tienen un tamadno de 19 cm por 19 cm, de
los valores hallados se ve que una estrella ubicada en &1 centro
de uno de los lados (aproximadamente 9.4 cm del centro) sufre una
atenuacidgn gque no llega a 0.05 magnitudes y para una estrella en
la esquina misma de la placa (aproximadamente 13.3 cm del centro)
la atenuacidn no llega a 0.2 magnitudes. En este trabajo la zona
bajo estudio estd a solo 7 cm del centro de la placa.

El control observacional de este fendmeno se efectud de la

I
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siguiente forma: se eligieron dos grupos de estrellas de lozs que
se obtuvieron medidas de fotometria fotogrifica en dos placas, de
forma tal gue &n una de ellas, uno de los grupos estuviese ubicado
muy cerca del borde v en la placa restante la ubicacidn fuese
exactamente al revés.

Los wvalores obtenidons de las magnitudes no mostraban
diferencias apreciables, lo gque fue confirmado por la aplicacidn
del test estadistico t de Student, con lo cual puede concluirse

que el efecto de vignetting no introduce efectos de consideracidn.

IrTr—+. Diagraamas B—Y twsa M- EE— D

El nomero de estrellas clasificadas en la zona de absorcidn,
notablemente menor al del campo de comparacidn, esti sedalando,
s5in lugar a dudas, la presencia de una masa de polvo absorbente en
la regidn. La ubicacidgn de este material ascuro poadria
determinarse graficando los exncesos de color de las estrellas como
funcidn de la distancia al Sol.

Esto es lo que se ha hecho para cada tipo espectral por
sepatrado, pero presentando diagramas B-V VS, Y-E5(B-V},
equivalentes a lozs mis corrientes de EB-V VS (Vo-Mv). La

explicacidn es la siguiente:

B-V = E, + (B-V)o
V-I(B-V) = V-3E,, -3(B-V)o
V-3(B-V) = V-Av-3I(B-V)o

V=3 (B-V) (Vo-Mv) + (Mv—3 (B-V) o)

1
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donde (B-VYio y Mv-3(B-V)o son valores constantes para un tipo
espectral dada ¢(he aqui la wventaja de haber tomado grupos
espectrales angostos). For lo tanto estos diagramas resultan més
pricticos que los conocidos de excesos vs. middulo de distancia, ya
gque al no ser necesario adoptar valores para (B~Vio y My desde un
principio, basta con modificar 1 origen para alterarlos. Estos
diagramas estin dados por las figuras 1 a &, cuyo detalle es el

siguiente:

Figura Zona Tipo espectral No. de estrellas
1 nube B4-B8 S0
2 nube BS—-A% 108
nube A4~ 30
4 comnparacidn B4-BS &2
] comparacisn BY--A% 240
& comparacisn A4—FS 40

En cada figura se han trazado dos rectas gue representan los
limites de completitud de las bdsgquedas vy que estin dadas por las

siguientes eupresiones:

V=ZE(B~V) B—4 (B-V) BM—4(B—U)

(i

V-5 (B=-V) B-4(B—-V) & ﬁn—4(B—V)
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donde BM Y Ba representan los limites brillante vy debil,
respectivamente, de la busqueda y para los que se han adoptado losz

valores:

Zona By Bm
nube 12mag 13mag
comparacidn 12mag i4mag

Desde va que estos limites no son exactos sing aproximados,
pudiendo alguna de las estrellas caer tanto por encima como por
debajo de ellos.

La interptretacidn de las figwas 1| a & reqguiere tener en
cuenta gue la dispersidn de los resultados es grande, tanto en
abcisas (dispersidn de las magnitudes absolutas) como en ordenadas
(dispersidn de la extincidn en la nube). Las Ffiguras 2 y S
muestran una distribucidn similar para las estrellas BY-AF de
ambas zonas. Sin embargo y pese al mayor limite de magnitud
aparente, hay muchas menos estrellas en la zona de la nube. La
conclusidn seria gque en tanto gue pocas estrellas de la =zona de
comparacidn tiensn excesos tan grandes como para caer fuera de la
zona de completitud de las observaciones, muchas de las estrellas
de la zona de la nube poseen tales excesos.

En cuanto a las restantes figuras, una posibilidad seria
aceptar gue, en tanto gue en la zona de comparacidén hay una
distribucidn mis o menos unifarme tanto para las estrellas R4-EBB
como para las A4-FS, en la zona de la nube solo se hallan las

ros
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B4-HB8 afectadas por fuerte absorcidn (las mis lejanas) y las A4-F5
afectadas por baja absorcidn (las mis cercanas). 8in embargo a
Juzgar por la gran dispersidn de la ®xtincidn en la Figura 2,
resulta sospechosa la falta de estrellas B4-B8 con poca absorcion
Yy A4-F35 con fuerte absorcidn.

lLa presencia de objetos con H-alfa en emisidn podria
introducir una dispersidn considerable en los valores observados,
por lo tanto se realizd, como control adicional una busqueda de
aquellos, no encontrindose ninguno.

Lo que se ha observado en estos diagramas, pareceria
ratificar lo hallado en varios estudios realizados en la regidn de
Norma, 2n cuanto a que 2l oscurecimiento pareceria variar
considerablemente sobre pequedas distancias angulares en el cielo
(Westerlund, 196%; Drilling, 1972) y por lo tanto los grificos de
axncasos de color contra distancias, mostrarian bastante dispersidn
a menos que se elija un campo 1o suficientemente psguedo.

For lo tanto, se empleardn simulaciones numgricas para
generar modelos de nubes en los que se variardn distintos
pardimetros libres, y gque luego s utilizardn para explicar los

diagramas observados.
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Es concebible pensar en un modelo de distribucian del
material interestelar, mis o menos realista, dadeo por campos de
nubes de polvo espaciadas estocdsticamente con superposiciones
arbitrarias. La construccicdn de un modelo con tales
caracteristicas requiere de la wtilizacidn de los M2todos de Monte
Carlo.

l.os M&todos de Monte Carlo constituyven una forma de efectuar
muaestreos artificiales y pueden ser utilizados para resolver
problemas complicados en su formulacidn analitica o para simular
problemas puramente estadisticos.

La simulacidn, que es la aplicacidn gque se les dard en el
presente estudio, se refiere a la provisidn de imitaciones
aritmsaticas de fendmenos fisicos reales (El ejemplo clisico es la
simulacidn del movimiento de un neutrdn dentro de la pared de un
reactor, su camino de zig—zag puede ser imitado por un  paseo
aleatorio aritmftical,

La idea principal es construir, a travdgs de la introduccidn
de numeros aleatorios sujetos a reglas bien definidas, un modelo
egtocdstico gque permita simular la totalidad del problema a
tratar. Luego de un nomero grande de pruebas o ensayos, se

observan los resul tados v se procede a la slaboracidn del andlisis
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estadistico correspondiente.

Las ventajas del m#todo son, por sobre todo., que adin agusllos
problemas gque ofrecen grandes dificultades pueden, a menudo, ser
tratados fédcilmente, pudifndose introducir las modificaciones
deseadas sin mayores inconvenientes. Las desventajas son: una
precisidn quizds pobre (caso que no es @l presente, puesto gue no
se trata de la aproximacidn con exactitud de un algoritmo
algebraico) y el gran numero de pruebas que son necesarias, hecho
2ste wltimo, ue se ve compensado por la aplicacicn de los grandes
y modernos squipos de cdmputosi; en este  trabajo se utilizd el
gguipo HF 1000 adquirido con un subsidio de la Comisidn de
Investigaciones Cientificas de la Frovincia de Buenos Aires e
instalado en la Facultad de Ciencias Astrondmicas y Geofisicas de
la Universidad MNacional de La Flata.

De lo mencionado hasta ahora, se deduce gque los nameros al
azar juegan un importante rol en las aplicaciones de los Mgtodos
de Monte Carlo y gus por lo tanto es necesario, no solo poseerlos
en gran cantidad, s5iN0 que s un  requerimiento esencial, el
obtenerlos con gran rapidez.

Frincipalmente se utilizan tres m2todos para la generacidn de
nomeros al azar (Froberg, 196% pig. 3IB&):

i) El gue utiliza la parte media de un cuadrado.
ii)y El mftodo de Fibonacci.
iii) El qque emplea los residuos de potencias.
Los numeros generados por cualesquiera de estos m#todos,

sigquen una ley de formacidn prefijada con lo cual se puede  probar



gue no son conpletamente al azar. Es wun hecho que despugs de
obtener una serie finita de nimeros, periddicamente comenzardin a
repetirse a intervalos dados. FPero si el pariodo es lo
suticientemente grande y si satisfacen uwna serie de test
estadisticos, se pueden usar con confianza y s los llamari
numeros "“pseudo-al azar'.

El m#todo de los residuos, que es el usado con mayor,
frecuencia, puede explicarse definiendo 21 operador mod tal que,
dados dos numeros enteros X e Y, X(mod ¥Y) sea igual al residuo de
la divisidn de X por Y. For ejemplo: 28(mod 32)=1 puesto que
22=3Z%x7+1. Fodemos enunciar las siguientes propiedades del operador
mod:

1} 8i Z=X({mod Y} entonces (X-—-Z) (mod Y)!=0
2) Si X Y entonces X(mod Y)=X y siempre X{(mod Y Y.

Entonces dado un ndamero inicial Xo y la +drmula de recurrencias

Xn+l = XXn{mod N}

donde X y N son enterons, los sucesivos Xn+l son numeros "pseudo-al
azar".
Veamos un ejemplo con Xo=1, N=11 y X=2. El conjunto de los

XNl numeros resultantes seris

a partir del altimo valor los numeros se repiten ciclicamente,
generdndose una secuencia de N-1=10 nimeros "pseudo-al azar"

comprendidos entre 1 vy ese valor (VMazsonyi, 1970 pdg. 33I2).

8
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Si uno elige convenientemente X y N pusde obtener’ secusncias
de Xn suficientemente largas antes de repetirse. En Hamming (1962,
pig. I84) se brinda una explicacidn de como elegirlos.

Fara la generacidn de npomeros al azar se usd aqui la
subrutina FRANDU extraida del "Scientific Subroutine Fackage"
(Fartram IV IBM (1977, pag. 77) que fuera adaptada a las
caracteristicas del equipo HFIQGO por &l Dr. Hugo G. Marraco.
Dicha subrutina calcula nuameros al azar reales, uniformemente
distribuidos entre 0 v 1, utilizando el mftodo de residuns de

potencia antes mencionado.

IITIasaE . Sermer s 4 Cmy o =) (N T e K-~

s distribuciones prefijiasadas.

La distribucidn mis simple que se puede emplear es la

"rectangular". La expresidn normalizada de esta distribucidn es:

J 1/ (b-a’ an

(-0(')4) (1)

Cuando se desea uwuna distribucidn rectangular, con a Y b
arbitrarios, se la obtiene a partir de la distribucidn con limites
Oy 1, como va se menciond. Sea [Xil el conjunto de numeros sujeto
a la funcidn distribucidn (1), se pueden obtener los X1 por medio

des

30



Xi = (b—-arXi + a
cuando x3=0 resulta Xi=a
cuando Xi=1 resulta Xi=b
por lo tanto a<Xi<b ya que ©:Xi<i

La distribucidn rectangular juega un papel realmente
importante para los mftodos de Monte Carlo, puesto gque otras
distribuciones de nameros al arar pueden ser obtenidas a partir de
ella.

8i en vez de tratarse de la distribucidn rectangular como en
2l caso anterior, los pardmetros libres que se desean fijar deben
determinar una funcidn no constante, se pueden generar los nimeros
al azar empleando algunos de los siguientes mEtodos:

1} MEtodo de la funcidn distribucidn acumulativa.
2} Método de rechazo.
3) MEtodos especiales.

En los dos primeros casos surgen dificultades al aplicarlos a
la funcidn distribucidn normal. En el caso del mEZtodo de la
funcisn distribucidn acumulativa ssta no es expreaesable
analiticamente, por lo cual resulta imposible obtener su  inversa
sin emplear aproximaciones. En 21 caso del mftodo de rechazo, en
teoria, es aplicable a cualqguier distribucidn pero resul ta
prictico solo si se lo utiliza en distribuciones vilidas dentro de
un intervalo finito de la variable aleatoria. En 21 punto 3} bajo
la denominacidn de m2todos especiales, se incluye 21 que usa el
teorema central del limite para calcular los naimeros al azatrr con

distribucidn normal para un valor medio vy dispersgidn dados. De
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acuerdo con 2l teorema central del limite se puede obtener una
aproximacidn a la distribucidn normal de los nameros al azar "Y',
a partir de una secuencia de numeros al azar con distribucidn

uniforme, mediante la expresidng

—

X
Y= ((23 Xi-~k/2)) /7 ( V K/A12)
L=

donde:
Xi es el numero al azar con distribucidn uniforme entre © y 1.
K. es el numero de Xi valores usados.
Cuando K tiende a infinito, Y se aproxima a la distribucidn normal
asintdticamente.

Asi se obtiene una distribucidn normal con valor medio cero y
dispersidn unitaria. Fara ajustar a un valor medio <Y* y a una

digpersidn dados se aplica la siguiente conversidng

Fara la generacidn de los numeros al azar con distribucian
gaussiana se utilizd, an este trabajo, la subrutina GAUSS, tomada
al igual gue la RANDU, del "Scientific Subroutine Fackage'" IBM
(1977), pero usando K=48 en vez de K=12, lo que di uwun mejor

ajuste.
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El modelo estadistico para el material interestelar
presentado agui, estd compuesto de numerosas concentraciones de
polvo o micronubes, que por razones de simplicidad adoptarin
simetria esfdrica. Manejadas adecuadamente, estas concentraciones
gstsricas pueden ser utilizadas para delinear concentraciones
mayores de forma arbitraria. Desde va, no se debe considerar que
estas micronubes son completamente reales, 21 rol que desempedan
es similar al de las esferas usadas para modelar granos
interestelares cuando se intenta estudiar =1 enrojecimiento
interastelary por lo tanto los pardmetros que se deduzcan para
ellas serdn vidlidos desde el punto de vista estadistico.

Cada una de estas micronubes estard caracterizada por dos
pardmetros fisicos de intergs: su radio y el exceso medio
provocado sobre la luz de las estrellas gque la atraviesan y gque se
constituirdn en pardmetros libres del modelo.

No existen de antemano, razones para suponer una distribucidn
determinada para las nubes en la regidn, no demasiado extensa, que
se@ estudia aqui. For lo tanto se utilizard como hipdtesis de
trabajo, una distribucidn uniforme para las posiciones de los
centros de las wmicronubes, lo que significa que estardn
distribuidas al azar dentro de un elemento de volumen determinado.

Este elemento de volumen corresponderd al contenido por una
pirdmide cuadrangular truncada, de altura DMIN, Su base mayor (de
1°

lado Z2#DLAT), subtendida por un dingulo s4lido de (similar al



drea de las zonas observadas) gstard wbicada a una distancia
mixima DMAX del observador 0 {(ver {figura 1)

La presencia de la absorcidn provocada por cada uwuna de las
microcondensaciones de polvo, debe ser estudiada a travss del
atecto gue produce sobre la luz de las estrellas, con lo cual
resulta imprescindible contar con un cierto numero de $stas dentro
del mismo elemsnto de volumen. Fara ello se han generado, tambign
sequn una distribucidn al azar, las coordsnadas (#,y,2) para cada
estirella, dentro de un volumen similar al que contiene los centros
de las micronubes. El tamatio de los volamenes mencionados no es el
mismo ya que, aqusl donde se han generado los centros de las
micronubes, 5 mayor que el correspondiente al de las estrellas en
un valor equivalente al radio de una de las micronubes. El objeto
de esta precaucidan es contemplar los posibles efectos de borde
ocasionados por cada microcomponente oscura. 0 2 sea, lo que se
pretende es que el espacio tomado en consideracidn represents, an
la forma mis real posible, un trozo de una regidn mayor 2n la cual
se halla inmerso.

Tanto las coordenadas de las estrellas, comg  las de las
centros de las micronubes, fueron obtenidas siguiendo una
distribucidn rectangular del tipo de (1) dentro de los limites del
drea definida por el producto DMIN*DLAT. Obviamente como se
desprende de la observacidn de la figura 1, no interesan todos los
valores hallados, hacigdndose necesario un recorte que limite los

mismos a la distribucidn deseada, dada por la expresidn:
fF{yrI=—(DLAT/DMAX) X+DLAT

)



La figura 2 muestra un corte, segin el cuadrante positivo del
plano (#,y), del volumen de generacidn, Los valores para las
coordenadas son generados en  toda el drea ravada, aceptindose
solamente, los correspondientes a la zona cuadriculada Y
descartindose el reshto. lLos demds cuadrantes se abtuvieron por  un
proceso similar.

Ademis de las posiciones, para cada estrella se generaron al
azar sus magnitudes absolutas de acuerdo a una distribucidn
gaussiana de valor medio ZMv: vy dispersidn en torno a la media
TM v
I XYoo EE Ll s=ames i Sy od e A owes PrarEmme bt ros

o = 1os mode L oss
Fara el cdlculo de las distancias se utilizd la expresidn:
My = Y+5-5%log(d)

donde Mv es la magnitud absoluta visual del objeto, V su magnitud
visual aparente v d su distancia en parsecs (pc).

La generacidn al azar de las magnitudes absolutas, seguin una
distribucidn gaussiana, exigid la adopcidn de uwun valor para la
magnitud absoluta visual promedio «<Mv: y la dispersidn en
magnitudes V;v El poseer, 2n este caso, "grupos espectrales",.
condujo a la utilizacidn de los datos de McCuskey (192&646) , fuien
Justamente, proporciona valores de <Mv: vy de G;v para. ‘'grupos

espectrales"; el mis cercano al grupo BY-AY% de este trabajo, era



el BE~-A0 de McCuskey, para el cual: TMvE=+0,2 vy ‘;MV=O.5.

Fara £l indice de color intrinseco (B-V)o, se considerd
(B-V)o=0.0 vy para la constante de absorcidn selectiva Rv
(Rv=AV/EB_V) gse adoptd el valor Rv=3.0. La existencia de un valor

normal de Rv para la regidn comprendida entre las longitudes
galdcticas 320°¢ 1 g 332°, +Fue corroborada por Waldhausen vy
Marraco (1982), guienes obtuvieron un valor standard para ;\max
(longitud de onda de maxima polarizacidn) entre
0.48 /;m )max Q.68 )q,m Ya que Amax estd relacionada con el
tama®o promedio de los granos de polvo responsables de la
polarizacidn observada, resulta ser un buen estimador de Ry, con
lo cual aplicando la relacidén de Whittet y van PBreda (1978)
pudieron obtener Rv a partir des Amax.

Fara las magnitudes visuales aparentes limites dgbil Wiy ¥
brillante (Vle), se adoptaron las obtenidas para las estrellas del
grupo BY-A% de la zona de la nube, siendoy Vl» =14.11 Yy
VlB =11.1%2, respectivamente.

Los datos de VlD, UlB Y Mv={Mv}—qu se utilizaron para

calcular DMAX y DMIN.

Fara el exceso de color por nube (Em), se ha considerado el
propuesto por Spitzer (1978), para el modelo de "Nube Standard",
Em=0.053 mag. Esta cantidad, que luego multiplicada por la
constante Rv nos dard el valor de la absorcidn en el visual (Av),
corresponde al mayor efecto que una micronube puede provacar-
sobre el rayo de luz gue la atraviesa. Es decir, cuando el haz de

luz de la estrella pasa por una nubese a lo largo de su didmetro,



sufre una atenuacidn mixima dada por Av=0.05%Rv  magnitudes.

El radio de las micronubes fue variando a lo largo de los
distintos ensayos, e comenzd inicialmente con uwun valor de
0.001 kpc, correspondiente al mencionado modelo de "Nube Oscura",
para ir lusgo aumentando progresivamente hasta 00.004 kpec, wvalopr
con el cual se realizaron buena parte de las simulaciones
inigciales gue se describirin en 21 prdximo punto.

£l numero de estrellas generadas en todos los modelos de la
primera etapa, que s& pasan a detallar, nNno es mayor que 1000, G§i
bien este @s un numero un poco alto comparado can la cantidad real
de objetos en cada zona (186 en la regidn de la nube y 344 en la
de comparacidn}, resulta adecuado contar con un panorama amplio de

los resultados de cada una de las corridas.
T ILIYXda. Mode L o= imiciales

Es necssario tener presente que el obistivo que se persigus,
es tratar de representar, con la mayor exactitud posible, los
datos observados, lo cual, 2n dltima instancia, gignifica poder
reproducir los diagramas (B-V) vs. V-3 (B-V) oabservados para las
astrellas B?-A3 (Fig.l12 vy 115).

Como se recordaris, los grificos observados mostraban
estrellas cercanas con un alto valor del exceso y estrellas
lejanas con poco exceso, por esta razdn, intentar ajustar los
resultados obtenidos con un sdlo exceso promedio, resultaba
dificil vy poco realista.

En consecuencia se procedid la siquiente formas en los

e
~d



diagramas observados para las estrellas BE9-683 (Fig.ll2 yv 115), se
eligieron dos intervalos en V-3(B-V), cercanos a los extremos de
la distribucidén de lazs estrellas en dichos grificos (tomindose la
precaucidn de que en cada uno hubiese suficientes objetos como

para que la muestra fuese representativa del resto). 8Se calculs

en base a las expresiones: 2
E Z ( Eg-v)(. L ) Z ((Ee.v - (EB-V)L)

B-v - —= "Eg;’\," <

m m

@l valor medio del exceso "EREAL" vy de la dispersidén "SIGMR" para

las estrellas cuvos valores de V-3(B-V) correspondian a cada uno
de los dos intervalos elegidos y gque, ademis, se encontraban entre
los limites de completitud, descartindose las gue se hallaban poe
encima del limite d£bil o por debajo del limite brillante. La
figura 2b permite uma visualizacidn de lo que se pretendia, alli
se observan sobre un diagrama (B-V) wvs V-E(B-V) las rectas
correspondientes & los limites de completitud brillante vy de£bil,
respectivamente, y dentro de ellos, dos dreag ravadas que
corresponden & las zonas del diagrama que se trataban de
reproducir. Este procedimiento se efectud tanto para la zona de
la nube, camo para la de comparacidn. Los intervalos
seleccionados fusron:
9 & V-E(B-V) g 10 y 11 & v=-3(B-V) g 12

obtenigndose:



Zona de la Nube
NEL1=12 EREAL1=0.95 SIGMR1=0.18

MEZ2=3& EREALZ2=C, 50 SIGMRE=0.21

Zona de Comparacidn:

NE1=22 EREAL1=0,72 SIGMR1=0.11
NE2=&4 EREALZ=0.48 SIEGMR2=0.11
donde:

NEl: Miumero de estrellas en 21 primer intervalo

EREALL: Exceso medio i el primer intervalao

SIGMR1i: Digpersidn del exceso en el primer intervalo

NEZ: MNMumero de estrellas en el segundo intervalo

EREALZ: Exceso medio en el segundo intervalo

SIGMR2: Dispersidn del exceso &n el sequndo intervalo
EREALYl y EREALZ fueron elegidos como pardmetros de ajuste.

Al conjunto de valores iniciales gue caracterizan un cierto
tipo de nubes, lo llamaremos modelo y a la ejecucidn de un
programa con esos valores se le denominard corrida.

Bisicamente, para la obtencidn de un modelo que se ajuste a
las suposiciones antes establecidas, se procedid de la siguiente
manera: se comenzd por generar un namero dado inicial de nubes
(NUNU)Y v de estrellas (NUE), ambos pardmetros libres del modelo. A
continuacidn se calculd para cada estrella, el camino recorrido
por el rayo de luz hasta 21 observador, controlindose cada posible
interseccidn con cada una de las nubes generadas, de producirse

wsta, el tramo recorrido por la luz dentro de cada micronube fus



multiplicado por el coeficiente de atenuacidn correspondiente,
acumulindose en un vector, de modo tal gque la suma total de
atenuvaciones, fusse precisamente, la cantidad de absorcidn total
que experimenta la luz de cada estrella, luego de finalizada su
trayectoria a través de la zona analizada.

Estos valores finales de la absorcidn para cada estrella, se
convirtieron en excesos, veritficdndose si aguellas estrellas que
s@ hallaban dentro de los limites de completitud, pertenecian a
alguno de los dos intervalos seleccionados en V-3(B-V}), de ocurrir
asi, el objeto era asignado al intervalo correspondiente.
Concluida la veritficacidn se procedia al cilculo de los valores
del "exceso medio calculado" (EM1I y EMZ) obtenido para cada uno de
los dos intervalos. De no alcanzarse los valores de EREALL v
EREALZ se recomenzaba nuevamente todo el proceso, generando una
nueva cantidad de nubes cuyo efecto era acumulado al yva existente.
Este procedimiento fue repetido tratando de obtener,
aproximadamente, los valores de EREALL y EREALZ, lo gue indicaria
gque la absorcidn provocada por la cantidad de material
interestelar considerado, era la adecuada para reproducir en forma
aceptable los valores observados.

l.a figura 3 muestra uno de los primeros modelos corridos con
datos reales. Alli se generaron 46000 nubes con radio R=0,004 kpc y
exceso medio por nube Em=0,03 mag. Con @#sto se intentaba
reproducir el "campo general" o "fondo de absorcidn”, gue estaria
presente tanto en la zona de comparacidn odmo en la zona de la

nube. En la figura 4 se observa este "cvampo general”, atectado
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por la presencia de una pantalla de 0.001 kpec de ancho y ubicada a
una distancia del observador (DFAN) de 0.7 kpc v en la que se
geneﬁarmn 500 micronubes (para las que se mantuvieron los
parimetros anteriores). La figura 3 muestra el mismo grifico pero
con la diferencia de que en el eje de abcisas se ha graficade el
midulo de distancia verdadero Vo—-Mv para cada estrella. En  ambos
graficos se distingue con facilidad gue una zona de absorcidn, adan
de escasa profundidad aungue de considerable densidad, provoca el
enrojecimiento o aumento del exceso de todas las estrellas del
modelo, o sea un  incremento en 21 valor de la absorcidn causado
por la aparicidn de la nube de polvo, representada en este caso
por la pantalla de 500 micronubes

De las pruebas realizadas en esta etapa inicial surgieron las
siguientes conclusiones:
a.— En los grificos de (B-V) VS Y- (B-\) observados para las
estrellas B?-A% (Fig.IIZ v 119y, el valor de V-Z(B-V}) no es mayor
cque 13, en cambio en el correspondiente a las simulaciones
numEricas esta cantidad es ampliamente excedida, lo que indicaria
un alcance en distancia mayor gque el necesario, resul tando
conveniente reducir DMAX, cuyo valor inicial era aproximadamente
7.9 kpc (lo cual corresponde a Vo-Mv=14,5).
b.—- Al tratar de ajustar EMl y EMZ2 contra EREAL 1 v EREALZ se vid
ques
i) Era necesario aumentar el nuamero de estrellas que para el
primer intervalo de V-Z(B-V), se hallaban dentro de los limites de

completitud; ii) lograr que, al superponer la pantalla, los
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efectos de S#sta no provocasen un desplazamiento masivo fuera de
los limites de completitud, para las estrellas cuyos midulos de
distancia aparente pertenecian al segundo intervalo. Esto llevd a
pensar 2n una pantalla menos densa, lo cual equilvadria a tener
Phuecos" en <Z£sta regidn de mayor absorcidn, aumentando la
probabilidad de que parte de las estrellas nmno se vieran afectadas
por la pantalla y disminuyendo asi, los candidatos a tener excesos
muy grandes ademis, provocaria una dispersidn miz acorde con los
valores observados de SIGHMRLI y SIGMRZ.

Tratando siempre de ballar las condiciones iniciales gue
arrojasen como resultado, valores lo mis aproximados posible a
EREALL v EREALZ, se efectusd wuna serie de simulaciones, que
involucrd ? modelos con diferentes variantes.

Los valores adoptados para los pardimetros tueron los
siguientes: DMAX=Z.98 kpc, DMIN=3.28 kpc y para las micronubes
H=0,004 kpc y EM=0,05 mag. La pantalla de 0.001 kpc de ancho se
ubicd a 1 kpo del observador.

Se generaron modelos con 1000, 2000 vy 4000 micronubes,
superponifndole a cada '"campo general" pantallas de 50 y 100
micronubes, respectivamente. En las figuras 6 a 11 se muestran
las distribuciones de "fondo" y aqugllas con pantallas de 100
nubes solamente. Los resultados obtenidos para EML, SIGMAL, EMZE vy
SIGMAZ se presentan en la Tabla 4 (Como antes NE1 vy NEZ2
representan el numero de estrelas en el primer y segundo intervalo
respectivamente).

Si uno superpone los grificos observados (Fig.lll y IIZ2), &



los obtenidos a partir de los modelos, ancuentra un acuerdo
razonable para el modelo con 2000 micronubes. Desde yva, en todos
los modelos aparece una gran cantidad de estrellas gue no  figuran
en los grificos observados, simplemente por la imposibilidad
prictica de detectarlas (estrellas lejanas con mucho exceso o
estrellas cercanas con poco exceso).

Fara controlar los resultados obtenidos y verificar las
dispersiones introducidas por los factores de azar, cada uno de
los modelos sin pantalla vy agu@llos con pantallas de 100 nubes
fueron corridos, por lo menos tres veces cada wno, utilizando
nomeros semilla diferentes (Un numero semilla es el dato de
entrada que precisa la subrutina de gensracidn de nameros al  azar
para iniciar el procesol, en la Tabla 9 se ®wtractan los datos
hallados.

A continuacian, se decidid estudiar la influencia de dos
pardmetraos muy importantes: el radio R de las micronubes vy el
exceso medio Em por micronube. Se generaron modelos, mantenigndose
los pardmetros utilizados para el grupo anterior, con "campos
gensrales" de 2000 micronubes an los que se variaron,
alternativamente, el radio R y &l exceso medio Em. En la figura 12
se muestra £l resultado de la corrida con R=0,008 kpc v en la gue
s mantuvo Em=0.05 mag. Fara el modelo siguiente se considerd
Em=0.1 mag y R=0.004 kpc (figura 13). Fara el caso gue did origen
a la figura 14 se alteraron simultineamente el radio y el exceso,
que pasaron a tomar los valores R=0,008 kpc v Em=0.10 mag. En el

modelo de la Figura 15 se adoptd para R=0.002 kpc y para



Em=0.10 mayg.

Ademis, se corrid otro grupo de modelos con "campos
generales" de 1000 micronubes, en los que tambis®n se variaron el
radio v el exceso medio (figuras 16 a 18)

Los resultados de estos grupos se presentan en la Tabla é&.

Resulta evidente gque los mejores ajustes, tanto en las
distribuciones en (B-V) vs. V-3%(B-V), asi como en los valores para
EREALL vy EREALZ ocurren para R=0,004 kpc y Em=0.03 mag.

De lo expuesto hasta aqgui, se desprende gque un acusrdo
realmente bueno con los datos reales estd prdximo a concretarse,
debiendo resolver para ello la cuestidn de como ajustar la
distribucidn de aquellos objetous, que estando dentro de los
limites de completitud, no corresponden a ninguno de los dos
intervalos en VY-3(B-V) seleccionados. En otras palabras, es
necesario poder comparar la distribucidn completa a 1o largo del
2je de abcisas debidgndose efectuar una mayor cantidad de
experimentos numiEricos, para lo cual resulta imprescindible
emplear metodos mis ridpidos y expeditivos, tal como se euplicari

en el prdximo capitulo.
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En el capitulo anterior se presentd la necesidad de encontrar
un mEtodo de ajuste expeditivo y rédpido, que permitiese lograr un
acuerdo mis general entre los modelos propuestos y 1los datos
observados., Fara ello se recurrid al mftodo Simplex y al test
estadistico YChi cuadrado®. (Ver fApdndice A)

En este estudia, el uso conjunto del mftodo Simplex y el test
Chi cuadrado, se materializd a traves de un  programa, cuvo
funcionamientao ha sido detallado en el ApZndice R, el qgue, a
traves del cdlculo de varios modelos, art+roja un valor de Chi
cuadrado, que corresponde al mejor valor obtenible a partir de los
parimetros iniciales dadosy a cada uno de estos procesos completos
s los ha dado en llamar “JOB".

Los pardmetros iniciales fuesron, segon el caso, 21 namero
de nubes de fondo (NBE) y el de la pantalla (NFT) o el nuomero de
nubses de la pantalla y el radio de las mismas nubes (Rp)s en ambos
casos se consideraron, segan la prueba, excesos y radios distintos
para ambas clases de nubes

Se comenzd a trabajar con la zona de absaoarcidn, teniendo como
ubjetivo la aproximacidn al diagrama observado para las estrellas
B-A3 (Fig.I12) de la zona en cuestidn. Se decidid reducir el

valor de DMAX a 2.351 kpc {(considerando que se estaba perdiendo



tiempo al generar objistos en un  volumen mayor gue 1 reall ¥
llevar la base menor de la pirdmide de generacidn a 0.6 kpc del
observador para poder disponer de objetos con los valores més
chicos de la distribucidn en V-I(B-V).

Se tomaron como valores del radio y exceso, tanto para las
micronubes del fondo como de la pantalla, los que lograrom los
mejores acuerdos en los modelos iniciales del capitulo antetrior, ©
sea R=0,004 kpc vy Em=0.03 mag. Imponiendo estas cantidades vy
Ltomando como pardmetros iniciales de ajuste 21 nomero de nubes en
el fondo (NBK) yv n la pantalla (NFT), se corrieron 8 JOBs, que
condujeron a valores promedios para NMBE y NPT de 960 y &0 nubes
respectivamente. Las figuras 1 y 2 (JOBs 04 vy Q&) corresponden a
esta serie.

A partir de agqui, incluyendo las +tiguras a que se ha hecho
mencidn, en todos los diagramas aparecen las rectas que marcan los
limites de completitud de las busquedas (ver Capitulo II(1)}. La
inscripecidn NUBES sequida por la suma de dos naimeros corresponde a
NBE (el primero) v NFT (el segundol). Con RB v EMB se indican los
valores del radio y £l exceso para las nubes del fondo y con Rp vy
EMFf los correspondientes a la pantalla.

S5i se comparan las figquras 1 v 2, con el grdfico observado
(Fig.If{2), se ve que la mavor parte de las estrellas se hallan
concentradas entre 10 & V-3(B-V) & 11.9 , faltando objetos en los
extremos de la distribucidn. Se pensd entonces, en micronubes mis
pequedas, de modo de provocar una dispersidn mayvor (que es lo que

se@ nota en la Fig.Il2) dentro de los limites de completitud;y si se
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recuerda que la absorcicdn producida por cada nube e&ra proporcional
al tama¥io de la mizma, podria suceder que al ser menor el radio,
el efecto final provocado por la totalidad del material oscuro,
fuese tambifn menotr, aumentando la dispersidn en el diagrama vy
permitiendo que algunas estrellas cercanas cayesen dentro de las
rectas de completitud.

For consiguiente, se ejecutaron varias corridas del JOR (8 al
14 inclusive), manteniendo los pardmetros anteriores pero
proponiendo tanto para RE como para Rp el wvalor 00002 kpec.

La figura 3 (JOB 14} muestra la distribucidn obtenida para
una de estas corridas. Alli se observa dque se ha alcanzado en
parte lo esperado, pero en cambio se nota un desmejoramiento en
cuanto al despegue masivo de los objetos del limite brillante,
para concentrarse hacia la recta dsbil (como si muchos objetos
tuviesen fuertes valores del excesol). En consecuencia se decidid
proceder en forma opuesta a la explicitada en el paso anterior, o
sea, nubes con radios mis grandes, de modo de causar que la
mayoria de los objetos estuviesen afectados por fuerte absorcidn,
escapdindose algunos de los limites de completitud y mostrando,
quizds, wna distribucidn mis uniforme. For lo ftanto se llevaron a
cabo una serie de 5 JOBs (JOR 17 al 21) con radios para las
micronubes del fondo y de la pantalla de 0.006 kpc. La Figura 4
(JOB 19) es ejemplo de uno de ellos. El acuerdo logrado con la
Fig.ll2 mno es malo, pero no resultd dptimo. Se comenzaron entonces
a variar, en ftorma paulatina, los valores del radio para las nubes

del fondo y de 1la pantalla, teniendo en cuenta consideraciones
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similares a las formuladas recientemente.

En la Tabla 7 se proporcionan los datos de todos los JOEs
corridos para la zona de absorcidgn. La columna 1 indica el numero
de JOR, (las posibles alteraciones en la correlatividad de la
numeracidn corresponden a corridas fallidas, por ptoblemas
introducidos por el sistema de tiempo compartido utilizado v no a
mmisiones voluntarias), la segunda di el mejor valor abtenido para
Chi, las seis columnas siguientes corresponden a los valores del
radio, exceso y numero de nubes para el campo general v la
pantalla respectivamente, que responden al valor citado para Chi.
En la columna 9 =2 indica el namero de modelos que integraron cada
JOB v a continuacidn se sevala, 2n los casos en  que corresponde,
el numero de ftiguwra gue los representa.

A partir del JOB 25 comenzaron a introducirse variaciones
para los excesos de las nubes del fondo (EMB) vy de la pantalla
(EMP)Y . Ya la figura 7 (JOB 2&) muestra un muy buen acuerdo con el
grifico observado (Fig.IIzZ}).

El numero de estrellas utilizadas para el muestreo se redujo,
a partir del JOB 27, a la mitad de su valor o sea NUE=S00, con lo
cual se ahorrd tiempo de cdmputo sin perder precisidn en  las
representaciones.

De la comparacidn simultdinea del grifico observado (Fig.IlIlz)
v de las Ffiguras presentadas resulta, decididamante, gue la
figuara 9 (JOB 31) es la gque mejor se ajusta a aguel, a pesar de
gue su Chi no Ffuf 21 mis bajo obtenidos los pardimetros gque

caracterizaron este modelo fusron RBE=0.004 kpc y EMB=0.05 mag para

48



2] campo general y Rp=0.001 kpc y EMP=0.10 mag para la pantalla.
.

El JOB 37 se corrid como comprobacidn, poar cuanto se le
entregaron tres pares de valares inicialess distintos v un numero
semilla tambifn diferente, arribdindose a un Chi similar (15.00)
caracterizado por los mismos valores de RB, Rp, EMB y EMF.

Habiendo llegado a una aproximacidn satisfactoria para la
zona de absorcidn, se tratd a continuwacidn, de modelar la zona de
comparacidn. Fara esta regidn los pardmetros iniciales de cada
modelo fueron el numero de nubes y su radio (en los grificos las
variables correspondientes al radio vy exceso de las nubes del
campo general serin RADNU vy EM, respectivamente).

Fara &l namero de estrellas se volvid a NUE=1000 (recordar
que 21 numero de objetos de esta zona es notablemente mayor al de
la anterior).

De los valores que lograron el mejor acuerdo para la regidn
oscura, se adoptaron, para iniciar este nuevo conjunto de pruebas,
los correspondientes a la componente més diluida de la absorcidn,
o sea al campo general, tresultando: EM=0.05 mag y RADNU=G.004 kpc.

Fara esta serie de experimentos los JOBs se indicardn como
JORC para distinguirlos de los ejecutados para la zona opaca.

Comparindola con el grifico observado para las estrellas
BE9-AZ de la zona de comparacidn (Fig.I15), la figura 14 (JOBRC 0©1)
gque repregsenta las corridas efectuadas con estos valores, muestra
la completa ausencia de objetos para V=-3(B-V) & 1o0.Z2 (menos
importante resulta la falta de estrellas para V-3(BE-V) 3 11.35 ).

Es por 2llo que se acercd la base menor, cdel volumen de
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generacidn, hasta 0.3 kpc del observador, con lo cual se espetaba
captar aguellas estrellas cercanas con excesos no  demasiado
elevados. Este valor para la distancia minima al observador,
coincidiria muy bien con el primer escaldn de polvo en las
cercanias del Sol, ubicado a menos de 0.3 kpc {(Fernia, 19625
MNeckel, 19663 Haug y Bredow, 1977).

A pesar de ello, la figura 1% (JOBC 02) seguia presentando la
ausencia de estrellas en 21 primero de los intervalos en V-3(B-V)
mencionados. For lo tanto se decidid llevar el valor de EM a
0.1 mag. La figura 1& (JOBC 94} muestra la distribucidn obtenida,
evidentemente el acuerdo mejorsd sorprendentemente y es de destacar
2]l cambio sustancial operado en el valor de RADNU, arrojado por el
Simplex para Chi=%.1%2 (notablemente bueno). En este grifico se han
dibujado tambifn las estrellas que cayeron por debajo del limite
brillante, para controlar su comportamiento en relacidn directa
con los objetos ubicados en ese sector del diagrama B%-A3
observado (Fig.I15). UObviamente en el modelado han entrado muchas
mis estirellas que en los diagramas reales, son todas aquellas que
no pueden ser detectadas con el tipo de busguedas que se
utilizaron en esta investigacidn (los objetos cercanos y con poco
exceso sardn lo suticientemente brillantes como para aparecer
sobre-expuestos en las placas de prisma objetivo)l.

Fara tratar de completar el vacio sufrido entre los limites
de completitud para V-3 (B-V) 5 10.2, se etectuaron nuevas corridas
pero con EM=0.1% mag, de modo que, al provocar un aumento general

del exceso se lograse, a su ver, que aumentase la cantidad de
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objetos para ese intervalo de VY-3(B-V).

Los resultados alcanzados fueron tan satisfactorios (figura
17 JOBRC 05) que se decidid tomar los valores EM=0.15 mag vy
RADNU=G, 0013 kpc como detinitivos para esta regidn. Como control
estadistico se corrieron tres JUOBCs (JOBCOS al 08) con distintos
numeros semilla, inclusive para la configuracidn de las estrellas,
gue arrojaron valores similares para EM y RADNU (2l JOBCO7
proporciond un valor alto de Chi, comparado con los restantes,
porgque fug interrumpido, antes de alcanzar un resultado dptimo,
debido a inconvenientes del equipol.

Los datos correspondientes a los modelos de esta regidn se
detallan en la Tabla 8, gue sigue uwuna estructura similar a la
tabla anterior, con la salvedad de que solo se proporcionan datos
para el campo general.

A continuacidn se retornd a la nube, donde se efectuaron dos
nuevas cotrtridas cuyos datos aparecen en la Tabla 2. Fara =1 campo
diluida, se tomaron como base los valores de RE y EMB  arrojados
por las experiencias realizadas con la zona de comparacidn
(G.001% kpe vy ©.13 mag, respectivamente). En este caso los
pardmetros iniciales entregados al Simplex, fueron radio y ndimero
de nubes de la pantalla (Rp y NPFT). En ambos JOBs el valor deal
exceso considerado para las micronubes de la pantalla fue
EMF=0.10 mag. La figura 17, gue corrsspondes al modelo con el mejor
valor de Chi para el JOBOQ (Tabla %), fug obtenida con este
conjunto de valores iniciales y se caracteriza por presentar, en

la pantalla, nubes con radios inferiores a 0.002 kpc. Si wme la-
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compara con el grifico observado para las estrellas B?-43

(Fig.I1-2) de esta zona, se ve que el ajuste alcanzado es
excelente. For lo tanto, con =21 objeto de corroborar los valores
obtenidos, se efectuwd una nueva corrida con el mismo conjunto de
valaores iniciales, pero distinto numero s=semilla (figura 20,

JOpoly, el que arrojd valores similares para Rp.

L i IDomnmc lias i ones

Como se recordarid, se partid de diagramas observados B~V vs.
V-3(B-V) para estrellas B7-A% (Fig.ll2 yv II3)y Z£stos mostraban upna
gran dispersidn, tanto en abcisas, como én ordenadas (dispersidn
de la extincidn dentro de la nube), sugiriendo la posible
axistencia de microestructura dentro de la capa de material
absorbente, responsable de la extincidn observada.

Fara analizar =sstos fendmenos se realizaron simulaciones
numEricas con las que se tratd de modelar el medio oscuro
observado. La elaboracidn de estos modelos, con pardimetros libres
tales como radio y exceso de las micronubes representativas del
material oscuro, permitieron alcanzar un conjunto de valores
caracteristicos para las mismas.

El excelente ajuste logrado, materializado a travsEss de la
figura 17 para la zona de comparacidn vy 19 y 20 para la de
absorcidn, estdi indicando, sin lugar a dudas, que la singularidad
o concentracidn de la densidad, representada por la pantalla de
polvo, esti caracterizada por pegquedas nubes con radios entre

0.0015 v 0,002 kpc, realmente contundentes en cuanto al efecto
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provocado por cada una en forma individual.

Estos wvalores para los radios de las micronubes, entre O.001
y 0.002 kpo, coinciden muy bisn con los propuestos por  Serkowski
(1958), EKrzeminski y Serkowski (1767} y Sheffler (1967 para la
microescala de fluctuaciones de la densidad espacial del polvo
interestelar.

For otra parte, se hallan en buen acuerdo con lo encontrado
por Clocchiatti y Marraco (1986b), gquisnes logran explicar la
pendiente en la vecindad de 0.001 kpc, de la funcidn de estructura
del material interestelar, observada para 2] comuwlo NGC 2516, con
nubes de tamado tipico promedioc inferior a 0.00% kpe. No obstante,
como  los modelos gue calcularon con estas caracteristicas
provocaban una dispersidn del exceso de color, mayot gque el
requerido, propusigron, como solucidn para este desacuerdn, el
agrupamiento de nubes individuales en complejos o concentraciones
de nubes.

De lo expuesto se concluye que la representacidn adecuada
para la tregidn de polvo estudiada, estard dada por un campo
general diluido con una zona de mayor concentracidn en la densidad
del polvo, caracterizada por peguedas nubss o "balines" de polvo
cdsmico (con radios entre O,.0015 v 0.002 kpc), responsables de las

grandes dispersiones presentes en los diagramas observados.
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METODO SIMPLEX

El m&todo Simplex empleado, permite obtener en una forma
directa v muy rédpida, los valores gque hacen minima (o mixima,
sagun sea @l caso) una funcidn f(x,y) propuesta, partiendo de 3
valores iniciales cualesquiera (ldgicamente cuanto "mis realistas"
sean #stos, menor serd el numero de iteraciones que necesitard el
Simplex para arribar a la solucidn final). En realidad, lo gue
hace este mEtodo, es moverse sobre el plano (K,y), calculando en
rada movimiento wun nPuevo par de valores (X,¥} Yy guedindose
finalmente con los tres mejores pares.

La iteracidn se detiene cuando llega a un valor dado,
definido a priori, y que representa la precisidn con gque se desea
obtener =1 resultado final.

La figura 1 muestra un diagrama de flujo del mstodo Simplex.
Se comienza por leer los *tres pares de valoares iniciales
(X(I),¥Y(I1)), luego se define JEJE=l, gue setvird para controlar el
numero de iteraciones que efectuard el programa. El siguiente paso
consiste en calcular los valores de F(X(I},¥Y(I})), qgque daremos een
llamar Y (1), para cada par (X(1),Y{1)) (en el presente trabajo
este proceso corresponde al cidlculo de un modelo completo a traves
de la subrutina GENE, cuyo esquema de trabajo se describe en el
apsndice B). For intermedio de la subrutina ORDEN =e ordenan los
V(I) de menor a mayor. A partir de agui, el Simplex proporcionard,

2n sucesivas estapas, nuevos pares de valores

bé




Fara ello llama, en primer t&rmino, a la subrutina REFLE, que

mediante las exprasiones:

X (4) =ABES (X (1) +X (2) =X (3))

¥ (43 =ABRS (Y (1)+Y(2)=Y{(3))

calcula X¢{4) e Y{4), permitiendo estimar, a través de la subrutina
GENE, VY (4). Se investiga si VY{(4) resultd menor que el mejor VI
con que ya se contaba, o sea V(l), de ser este el caso (lo que
estard dando la pauta de que la direccidn seguida een el plano
(x,y) @s la correcta) se fija [CRI=0 yv se llama & la subrutina

EXFA que haciendo uso de:

X(5)=ABS(3# (X (Ly+X(2) 1 /2-2%X (3))

Y (S5 =ABS (3 (Y (1) +¥Y (2)) /2-2%Y (3))

sfectoa una expansidn en dicho plano en la misma direccidn
proporcionada anteriormente por REFLE. Con X{3) e Y (%) se computa,
siempre por mediao de la GENE, V(3), gque se comparard con V{4§) y de
resultar menor se incorporard al grupo de los tres mejores valores
de Y(I).

Sgi V4 fuese mayor gue Y1), se cCcontinda el proceso
compardndolo con V(3);: zi  resultase menor s procede & un
reagrdenamiento de los V(I), lumgo de establecer ICRI=0 e I=4. En
@l caso negativo, el Simplex llama a la subrutina CONT, la cual a

traves de las expresiones:

X{A4r=(X (1) +X(2y)*7/16+X (32 /8

Y(4)=(Y{(1)+Y(2)y#7/16+¥ (322 /8

&7



efectia una contraccidn en el plano (x,y), proporcionando un nueveo
par de (X(Ir,Y(I})) con el que se volverd a estimar V{4).
Nusvamente V{(4) se compara contra V(X), si resulta menor, el
procedimiento 25 similar al descripto inmediatamente arvriba, de
suceder lo contrario indicardi que la contraccidn efectuada no fue
suficiente con lo cual se define ICO=3 y se procede a realizar
otro movimieneto en igual direccidn del plano (x,y), a travss de

la subrutina SHRIN, gue calculard X{4) e Y (4) usando:

X(4r=(X(1)+X(ICO) /2

Y(4)y=(Y (1)+Y(ICD)) /2

con estas cantidades se computa V(4), gue se compara con V(3) v de
llegar a ser menor, se define ICRI=0 e I=4, se reordena el nuevo
conjunto de VY(I) y se continua con el proceso. Fero de lo
contrario, significard que la reduccian debe ser mayor, con lo
cual se pregunta si ICO es igual a 2, como es la primera vez que
88 Pasa por aqui (dentro de la primera iteracidnl, ICO serd
distinto de ese valor (el cual le seri asignado) y s8 vuelve a
aplicar SHRIN.

Si ICO fuese igual a 2, s sigue adelante. Los proximos pasos
estardn destinados a controlar si se ha arribado al valor deseado
de VY(I), o al menos se ha efectuado un numero dado de iteraciones
antes de detener el cdlculo.

Fara ello se verifica si JEJE es menor o no, gue un  namero
dado N de iteraciones deseadas y si V(1) resulta menor que un

cierto valor A esperado (que representa la precisidn gue se

&8



pretende alcanzar), en caso tontrario antes de volver a iniciar un
proceso completo se controla 1 wvalor de ICRI, #sta variable
decidird si, de no haberse alcanzado A, vale la pena continuar, o
s@a 51 el Simplex esta &n condiciones de lograr un mejor ajuste a
partir del cdlculo de nusvos pares (X{(I),¥{(I)}; finalmente se

imprimen los tres mejores pares (X(I),Y(l)) hallados.
TEST CH1 CUADRADRD

La prusba estadistica Chi cuadrado sirve, en esencia, para
decidir si las frecuencias observadas en una distribucidn difieren
significativamente de las frecuencias esperadas. En
correspondencia con cada frecuencia predicha por la hipéStesis
propuasta, habri una frecuencia esperada. S5i indicamos el valor de
la frecuencia esperada o calculada con C y el de la Frecuencia

2
abservada con O, entonces el Chi cuadrado ¢ 7L ) s calcula como

N
2 —

2

75 = Z [ (O-C) /C1

=1
donde N es el numero de intervalos en gue se divide la
distribucidn para efectuar el cidlculo del estadistico.
2
§i Sx =0, las frecuencias observadas y fedricas concordarin
P
exactamente; mientras que si 7'}0 no ocurrird asi. A mayores
1 . .
valores de 7¢ . Mmayores son las discrepancias entre las
frecuencias observadas y esperadas.
Fara aplicar el test debesn tomarse algunos recaudos: el

namero de observaciones por intervalo no debe ser inferior a cinco



y ademis no diferir, un intervalo de otro, en + 3504 del wvalor
promedio.

Fara este trabajo los intervalos fueron tomados en la +orma
gue se muestra en la figura 2, donde los rayados corresponden a
cada uno de los cinco intervalos en que se agruparon los valores
comprendidos sntre las rectas de completitud. El tamado de estos
intervalos era regulado automiticamente para poder ajustar cada
uno de ellos a las condiciones requeridas arriba. Los puntos A, B
y OY, que corresponden a los valores limites de cada intervalo
sobre los ejes 2 ¥, s variaron en pasos de 0.9 9y 0,25
magnitudes respectivamente, hasta alcanzar las condiciones minimas

gxigidas.



PP =] 1 O =

En el capitulo IV se explicd de que manera se arribd a wun
modelo satisfactorio qgue ajustara los datos observados. Este
proceso se materializd a través del uso conjunto del mstodo
Simplex, el test estadistico Chi cuadradeo y wn programa de
generacidn, columna vertebral del cdlculo, integrados en un todo
al que se did en llamar JUOB. En el Ap#Sndice A se describicd el
esquema de trabaio del metodo Simplex mostrindose, en la figura l1
de dicho Ap#£ndice, su diagrama de flujo, en el cual el mencionado
programa de generacidn aparecia en la forma de la subrutina GENE.
Aqui se explicitard expresamente =21 proceder de d£gta, abvidndose
la descripcisan del comportamiento detallado del Simplex.

La figura | presenta un diagrama de flujo del JOB completo
que comienza con la adguisicidn de los datos comprendidos en  tres
gtrupos, el primero involucra a los pardmetros fisicos del volumen
de generacicn: DMAX, DMIN, DLAT, DFAN (ver capitulo [II), las
caracteristicas de las nubes del fondo y de la pantalla: RE, EME,
Rp v EMF, el numero de estrellas involucradas: NUE v el numero
semilla inicial: YN, necesario para iniciar los procesos de
generacidn &l azar cuando gllo lo requiera. El  segundo grupo de
datos corresponde a los valores de X(1) e Y(I} gue manaja el
Simplex y gue sequn &l modelo variaron alternativamente entre el
numero de nubes de fondo (NEK) y el de la pantalla (NFT), o el
numero de nubes de la pantalla yv el radio de las mismas nubes

(Rp). El tercer y uwltimo grupo es el de las coordenadas XE, YE, ZE

71



y magnitudes absolutas YM de las NUE estrellas. Estos valores
calculados previamente, fueron generados al azar haciendo wuso de
la subrutina RANDU (Bcientific Subroutine Fackage, I1BM, 1977) .
Seguidamente se desarrolla el mz#todo GSimplex propiamente dicho
cuyo detalle, como se indicara previamente, no figurard en sste
diagrama, pero si se recordard que cada valor de FIX(I),Y(I)}
resulta de la corrida de un modelo completo para lo cual es
necesarlio recurrir a la subrutina GENE.

A continuwacidn se presenta el programa de generacidn, gque
comienza inicializando las variables AV(I), AVI(I), AVZ2(I), NX(I)
vy NXO(I), cuyo significado se veri en breve.

e prosigue con @l cidlculo de las coordenadas XBE, YBK vy ZBE
del centro de las NBE nubes del campo diluido, llamande & 1la
subrutina RANDU, simultaneamente se verifica si cada una de las
estrellas del modelo atraviesa o no, la nube de radio RE genesrada
precedentemente, permitiendo estimar AV1I(I), gue no &s mis gue la
acumulacidn de las trayectorias recorridas por 21 rayo de  luz
dentro de cada nube. Este valor de AVI(I) ez convertido a
magnitudes de absorcidn, multiplicsindolo por el coeficiente
adecuado (EB/(2*RE)).

El prdximo paso es computar, usando nuevamente la subrutina
RANDU, las coordenadas XFT, YFPT v ZPT, pero ahora para las NPT
nubes de la pantalla, y el valor de AVZ(I) correspondiente a la
absorcidn producida por las nubes de la pantalla para cada

estrella.

Luego de estimar la absorcidn total para cada una de las

e
£



estrellas involucradas, se calculan B-V (BV)Y y V-3(B-\V) vVMOD) e
inmediatameente se controla si con los valores particulares para
@sas cantidades, una estrella dada se halla (o no) dentro de los
limites establecidos por las rectas de completitud (Fig.Il - 1 a
&by en ocaso atirmativo el objeto es individuwalizado v s
incrementa en 1 el contador NXT, que al +Final del DO dard el
numero  total de objetos comprendidos dentro de los limites
mencionados.

Conocida la cantidad de objetos que se hallan en la zona del
diagrma BV vs. VMOD gque nos interesa, se procede a su asignacidn
an cada una de las 9 dreas en gue se dividid la zona en cuestidn
(Apsndice A, Fig. 2), correspondientes a los intervalos necesarios
para el cdlculo del CLhi cuadrado, dando lugar a la estimacidn de
NX (1), NX(Z2), NXI3), MNX (4} y NX(5) (numero de estrellas por
intervalar.

A continuacidn se leen los valaores de BV (BYO) Y V=3 (B-\)
(VMODO) de las NTEDQ estrellas observadas, distribuysSndose =n log
intervalos NXO(1) a NXO0(35), cuvos limites fueron establecidos en
el cilculo correspondiente a las estrellas del modelo.

Con estos datos se procede al cdlculo de Chi cuadrado, usando

la expresidn:

5

A
CHI =2?E(NX(1)—NXD(I))/NX(I)J
it

La subrutina GENE, devuelve entonces el control al programa
principal, entregdndole un nuevo valor de CHI cuadrado, con el

cual proseguir =1 JAEB.
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