Apéndice A
Sistemas de Referencia

Con objeto de describir las variables cinemadticas y dindmicas de las diversas
simulaciones que hemos realizado de la poblacién de enanas blancas, tanto del disco
como del halo, hemos utilizado diferentes sistemas de referencia. A continuacién
describiremos tales sistemas de referencia y los cambios de coordenadas efectuados
entre ellos.
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Figura A.1: Sistemas de coordenadas cilindricas y galactocéntricas.

En la Figura A.l presentamos un esquema de la relacién entre coordenadas
cilindricas (p, 8, z) y coordenadas galactocéntricas (r, [,b), donde hemos tomado
la posicién del centro galdctico (CG) en el origen de coordenadas y la posicién del
Sol en coordenadas cilindricas queda como (Rg), 0, 0), con Rg = 8,5 kpc. La longi-
tud galactica | se mide en sentido antihorario con respecto al centro de la galaxia
(en Sagittarius, o = 17742,4™ § = —28°55'), mientras que la latitud galdctica b se
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mide desde el plano galactico en sentido positivo hacia el norte. La relacion entre el
sistema de referencia en coordenadas cilindricas y en coordenadas galactocéntricas
viene determinada mediante el siguiente conjunto de ecuaciones:

r=1/p?+ 22 (A.1)

[ = arcsin [ﬁ sin 0] (A.2)
Ps
z
b = arctan — (A.3)
Ps

donde p? = R% + p? — 2R pcos .
Las coordenadas ecuatoriales («, ¢) en funcién de las coordenadas galactocéntric-
as vienen determinadas por las siguientes relaciones de trigonometria esférica (Green,
1985):
sin = sin dg sinb + cos &g cos beos(f — 1)
cos d sin(a — ) = cos bsin(f — 1) (A4)
cos d cos(a — ) = cos g sinb — sin dy cos b cos(0 — 1)

donde 0 es el dngulo paraldtico y (ayg, dg) son las coordenadas ecuatoriales del polo

norte galictico. Los valores adoptados para los tres parametros anteriores para la
época 1950.0 son:

ap = 12h49™
S0 = 27°,4 (A.5)
6 = 123°

La relacién entre la velocidad heliocéntrica, (U, V, W), y los movimientos propios
en coordenandas galdcticas, (uy, b, vr), viene dada por la expresién matricial

U air bir ¢ 5\
1% = | agr baor co b (A.6)
w asr bsr cs3 Ur
donde
a1 = —kcosbsinl
by = —ksinbcosl (A.7)
cl = coslcosb
as = kcosbcosl
bo = —ksinbsinl (A.8)
= sinl cos b
y
agz — 0
b3 = kcosb (A.9)
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donde (I,b,7) son las coordenadas galactocéntricas y k = 4,74 km afio/” s pc.

Finalmente, la relacién entre los movimientos propios en coordenadas galac-
tocéntricas y en coordenadas ecuatoriales corresponde con una rotacién cuyo angulo
es el dngulo paralatico 6

Ha \ _ [ sinf —cos@ I
( 7% ) N ( cosf sinf ) ( m ) (A-10)

El movimiento propio en funcién de las componentes en coordenadas ecuatoriales,

(a, 0), resulta
1=/ 2 cos? & + i (A.11)
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Apéndice B
Rotacion galactica

En nuestra modelizacién de la dindmica del disco galdctico hemos utilizado co-
mo referencia el modelo de rotacién de Oort-Lindblad. Pese a que se trata de un
modelo sencillo es suficientemente preciso para describir la dindmica del disco en la
vecindad solar, tal y como es nuestro caso. Presentamos aqui las caracteristicas mas
importantes de dicho modelo y remitimos al lector a Ogorodnikov (1965), Mihalas y
Routly (1968) y a Binney y Merrifield (1998) para una discusién més detallada.

El modelo de Oort-Lindblad supone que la Galaxia se comporta como un fluido
en rotacién, donde las particulas del fluido son en este caso estrellas. En cada punto
del espacio, el fluido tiene una cierta velocidad media, siendo ésta la media de las
velocidades individuales de las estrellas que pasan por ese punto. El modelo de Oort—
Lindblad supone ademads que esta rotacién media del fluido cumple dos condiciones:

= Presenta simetria cilindrica respecto al eje de rotacién de la Galaxia.

= No depende de la altura sobre el plano galactico.

De la primera condicion se deduce que la velocidad media del fluido en todos
los puntos serd una velocidad circular, mientras que de la segunda deducimos que
esta velocidad circular, V., sdlo depende de la distancia, R, al eje de rotacién de la
galaxia. En consecuencia, la velocidad angular de rotacién, w, no es constante para
todos los puntos de la Galaxia, tal y como seria el caso de un sélido rigido, sino
que varia en funcién de su distancia al eje de rotacién, esto es lo que se denomina
rotacién diferencial de la Galaxia. Asi pues tenemos que: V. = w(R) x R, y dado
que la velocidad circular se encuentra en el plano galictico y es en todo momento
perpendicular al vector de rotaciéon angular, podemos escribir la siguiente relacion
entre los médulos:

Ve = Rw(R) (B.1)

Por otra parte, puesto que nuestro modelo de rotacién se limita a la vecindad
solar podemos hacer un desarrollo en serie de potencias de w(R) en torno de la
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posicién galactocéntrica del sol, Rg:
dw 1 d’w
R)=w(R R-Ry) | - “(R—Rp)?* | +=5 B.2
o) =o(o) + (R Fo) () + 3R (), e (B2

La aproximacién a primer orden de w(R) suele darse en funcién de las constantes de
QOort, definidas de la siguiente forma:

A= —%R@ (j—]‘;) o (B.3)
B = —w(Ro) - LRq (%)R (B.4)

por lo que, finalmente, obtenemos para el mdodulo de la velocidad de rotacién la
siguiente expresién:
2R
Va(R) = [(3_ _) A_B] R (B.5)
R
Cabe senalar que a partir de las definiciones fundamentales anteriores se obtienen
las relaciones de importante valor préactico:

woz%lz@):A—B y (%)Roz—(AJrB) (B.6)

Una estimacién de los valores de A y B es la de Kerr y Lyden—Bell (1986),
A=1444+12kms ' kpec™!, B=-12,0+28km s ! kpc! (B.7)

aunque Feast y Whitelok (1997) han obtenido recientemente una estimacién mds
precisa de las constantes de Oort a partir de los movimientos propios de las Cefeidas
medidos por el satélite Hipparcos: movimientos propios de las Cefeidas medidos por
el satélite Hipparcos:

A=1484+08kms kpc!, B=-12440,6kms ! kpc! (B.8)

Estos valores de las constantes de Oort implican una ligera ralentizacién de la veloci-
dad circular, mientras que proporcionan un valor actual de V,(Ry) = 232 km s~ 1.
Para proseguir con nuestro andlisis de la rotacién galactica conviene definir los

siguientes términos:

» Estdndar galdctico de reposo (EGR): un punto ideal, en reposo respecto a
un hipotético sistema de referencia inercial y situado en el centro de la Galaxia,
respecto al cual mediremos la rotacién del “fluido de estrellas”.
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= Estdndar de reposo: un punto que se mueve respecto al EGR con la velocidad
media del “fluido de estrellas”en una posiciéon dada.

» Estdndar local de reposo (ELR): estindar de reposo en la posicién del
sol. No obstante, por el importante papel que juega el ELR en la cinemdtica
galactica caben dos posibilidades en cuanto a su definicién:

e Definicion cinematica del ELR. Las componentes del ELR quedan definidas
como las medias de la velocidades de las estrellas de la vecindad solar me-
didas respecto de un sistema de referencia ideal.

e Definicion dindmica del ELR. El ELR se toma como un punto de la vecin-
dad solar con una velocidad circular exactamente igual a la que se de-
duciria de las fuerzas gravitatorias que actuan en ese punto.

Ambas definiciones concuerdan bastante bien, excepto en los valores para la
velocidad tangencial de rotacién. El promedio de la velocidad tangencial de
rotacién suele ser menor que el de la velocidad circular de rotacién, por lo que
el ELR definido cineméaticamente se retrasa son respecto del ELR dindmico.

= Velocidad peculiar de una estrella: velocidad de una estrella respecto al
ER del punto en que se encuentra.

A partir de las definiciones anteriores, la velocidad de una estrella respecto del
EGR puede ser descrita como la suma de la velocidad del ER en el punto en el que
se encuentra la estrella mas la velocidad peculiar de la estrella

V =Vgr+V, (B.9)

La velocidad del ER corresponde con la velocidad circular, V., dada en B.5,
mientras que la velocidad peculiar, por su parte, es distinta de estrella a estrella y se
distribuye aleatoriamente. De manera habitual, suele tomarse una distribucién gaus-
siana para cada una de las componentes de la velocidad peculiar. Dicha distribucién
es el denominado elipsoide de Schwarzschild

1 U2 V2 W2
Uy, Vo, W, |-+ -L5-£ B.10
¢( P Yp» P) ocexp2 ( 0% 0_\2/ U\sz ( )
donde se cumple que
U2 V2 W2
5+ 5+ =1 (B.11)

o 0y Oy
Conviene senalar que, puesto que la distribucién de velocidades anterior es respecto
al ER y no respecto al Sol, la media de las tres componentes de la velocidad resulta
por definicién nula.
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Figura B.1: Base B3 en la posicién del Sol. U estd dirigido hacia el centro de la
Galaxia, V en el sentido de rotacién y W hacia el polo norte galdctico.

Una vez hechas estas consideraciones pasaremos a estudiar la velocidad he-
liocéntrica de la estrella. Para ello utilizaremos como sistema de coordenadas la
denominada base B3 en la posicion del sol. En la Figura B.1 tenemos una repre-
sentacién de sus ejes, donde U estd dirigido hacia el centro de la galaxia, V en el
sentido de rotacién galictico y W hacia el polo norte galdctico. Asi pues, para de-
terminar la velocidad heliocéntrica de una estrella, ademdas de tener en cuenta su
propia velocidad respecto al EGR debemos también considerar la velocidad del Sol
respecto a éste. Por lo tanto la velocidad heliocéntrica de una estrella resulta

V=(UV,W)=Vgg +V, - Vir — Vg (B.12)
donde cada uno de los términos, y teniendo en cuenta la Figura B.2, resulta

» Vgr = (Ve(R)siné, V.(R) cos b, 0), velocidad del ER en la posicién de la es-
trella.

» 'V, = (Up, Vp, W), velocidad peculiar de la estrella.
» Virr = (0, Vo(Rg), 0), velocidad del ELR (definicién dindmica).

» Vg = (Ug, Vo, Wg), velocidad peculiar del Sol.

Notese que, por definicién, ni Vgr,r ni Vgg tienen componente en la direccion
perpendicular al plano galdctico. Dehnen y Binney (1998a) han realizado una esti-
macién reciente del valor de la velocidad peculiar del Sol a partir de observaciones
realizadas por el satélite Hipparcos sobre estrellas de la secuencia principal, resul-
tando ser:

Vo = (Us, Vo, W) = (10,0 + 0,4, 5,2+ 0,6, 7,2 + 0,4) km s~ (B.13)

Asi pues, el Sol se mueve hacia el centro galactico, alejandose del plano de la Galaxia
en direcciéon hacia el polo norte galdctico y girando en torno del centro galdctico a



133

mayor velocidad que la correspondiente a una 6rbita circular. Respecto de esta com-
ponente, la componente tangencial de la velocidad peculiar del Sol, se ha observado
un incremento, Vg + V*, conforme se analiza una poblacién de estrellas con mayor
edad. Este fenémeno, denominado deriva asimétrica, implica que el valor medio de la
velocidad de una determinada poblacion estelar en la vecindad solar se atrasa con re-
specto del movimiento del LSR. Esta velocidad de ralentizacion, V*, se relaciona con
la dispersién segin la componente radial, mediante la expresién (Dehnen y Binney,

1998a):
2
* UU
Vi= 80 + 5 kms—1 (B.14)
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Figura B.2: Proyeccién del ELR y del ER sobre el plano galactico.

Prosiguiendo con nuestro andlisis de la velocidad heliocéntrica, utilizando las
expresiones anteriores y denominando a (Ug, Vo, Wg) = (=Uy, —Vp, —Wy) para
mayor comodidad, resulta que dicha velocidad la podemos escribir como:

V = (Uy + Uo + Ve(R) sin8, Vy, + Vo + Ve(R) cos 0 — Vo(Rg), Wy + W) (B.15)

de donde resulta util definir dos nuevas cantidades, expresando la velocidad circular,
V., segin lo obtenido en la expresién B.5

2
Ul = Uy + [(3—R—R>A—B]Rsin0 (B.16)
©

2
I/E)’EVO-I—[(3—R—R>A—B] Rcosf — (A— B)Rg (B.17)
®
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con lo que finalmente podemos expresar la velocidad heliocéntrica como:
V= (Up + U(I)a Vo + Vz)la Wy + Wo) (B.18)

A partir de este resultado podemos afirmar que la funcién de distribucién de
las velocidades heliocéntricas es un elipsoide de Schwarzschild para cada posicién,
(r, I, b) fijada, puesto que unicamente estamos sumando un término dependiente
de la posicién a las componentes de la velocidad peculiar. La media de las tres
componentes no serd cero en este caso, sino (U}, Vi, Wy), y por lo tanto:

L U-T)? (V-T2 (W —Wy)?
¢(U,V',W)O(6Xp§(—( 0% 0) _( U%/O) _( O-%V 0)> (Blg)

Para concluir esta seccién conviene aclarar que en el modelo anterior se han
realizado de forma implicita dos aproximaciones. La primera consiste en suponer
que las dispersiones del elipsoide de velocidades son las mismas en cualquier punto
del espacio. La segunda atafie a la diferente orientacién de los ejes del elipsoide de
velocidades para cada localizacién, fenémeno éste conocido como la desviacién del
vértice. No obstante, estos efectos son de menor orden de magnitud y de escasa
relevancia cuando se analizan las propiedades globales de la cinematica del entorno
solar.



Apéndice C
Potencial gravitatorio galactico

Representaremos el potencial galactico (R, z) en coordenadas cilindricas, donde
R es la distancia sobre el plano galdctico y z la distancia perpendicular a dicho plano.
El potencial total lo escribimos como la suma de tres componentes (Flynn et al. 1996)
que son, respectivamente, el halo de materia oscura, @y, la componente central, @,
y el disco, ®p, de forma que se tiene:

d =Py + Pc+ Pp (C.1)

El potencial del halo, &y, viene dado por la expresién:

1
oy = §V§ In(r® 4 r3) (C.2)
donde r es el radio galactocéntrico, 2 = R% 4+ 22, r¢ es el radio del nticleo y Vi es la
velocidad circular. La componente central esta formada por el bulbo y halo estelar
y por la componente del nicleo interno:

to— - GMc, __GMo, ©3)

2 2 2 2
\/r +T01 \/’F +r02

donde G es la constante de gravitacion universal, Mc, y rc, son la masa y el radio
del término del bulbo y halo estelar, y Mc, y rc,, representan la masa y el radio del
nucleo interno. El potencial del disco resulta de la composicién de tres potenciales,
Miyamoto-Nagai (1975)

dp = ®D1 + CI)D2 + CI)D3 (C4)

donde
GMp.

D; — :
\/R2 + (ai + V22 + b?)?

& (C.5)
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Cuadro C.1: Parametros utilizados en el modelo de potencial galactico.

PARAMETROS DEL POTENCIAL GALACTICO

Componente Pardametro Valor
Halo Oscuro 70 8.5 kpc
Vi 220 km/s
Componente Central TC, 2.7 kpc
Mg, 3-10° Mg,
TCy 0.42 kpc
Mg, 1,6 -10° Mg
Disco b 0.3 kpc
Mp, 6,6 - 1010 M
ay 5.81 kpc
Mp, -2,9-101° M
as 17.43 kpc
Mp, 3,3-10° M,
as 34.86 kpc

donde b esta relacionado con la altura patrén, a; con la longitud patrén y Mp, son
las masas de las tres componentes. En la Tabla B.1 resumimos los valores adoptados
para los diferentes pardametros del potencial galdctico.

A partir del potencial galactico podemos calcular la componente de la fuerza en
la direccion perpendicular al plano galactico, F, = —‘?)—f, (en nuestro caso, puesto
que se trata del potencial por unidad de masa, obtenemos la aceleracién). Para cada

componente del potencial utilizado obtenemos:

8¢H 2 z
Fg=——""=-Vi—— C.6
H 0z Vi r? +r3 (C.6)
1540 M, M,
Fc = —a—c = Gz © Ca (C.7)
z \/(7"24—7%1)3 \/(,,.2 —|—7%2)3
PDp. Mp. ;
FDi:_aaDl _ G M, 3 (\/ 2“+b2+1)z (C.8)
z
\/[R2 + (ai + V22 + b2)2] ‘
donde la fuerza total en la direccion z resulta
F,=Fyq+ Fc + Fp (Cg)

En la Figura B.1 hemos representado el potencial gravitatorio total, asi como sus
diferentes componentes y sus aceleracién segin la componente z.
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Figura C.1: Potencial gravitatorio galdctico y aceleracién en la direccién z para las
diferentes componentes del modelo utilizado.

Por 1ltimo determinamos las trayectorias perpendiculares al plano galactico. En
primer lugar, discretizamos la segunda ley de Newton mediante el método de Euler,
obteniendo de manera directa un sistema de dos ecuaciones

{ ?*1 & + hep
St = &+ hF,(E7)

(C.10)

donde & = z, & = % y h = t"t! — " Finalmente, determinamos las trayectorias
a partir de la solucién del sistema de ecuaciones anterior, utilizando para ello un
método de Runge—Kutta de cuarto orden.
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Apéndice D
Microlentes gravitacionales

En este apéndice describiremos las caracteristicas mas importantes del fenémeno
de microlentes gravitacionales, asi como el formalismo necesario para describir las
observaciones de dicho fenémeno (Roulet & Mollerach, 1997). En particular, haremos
referencia a los fenémenos de microlentes debidos a MACHOs! en nuestra galaxia.

Un suceso de microlente consta bdsicamente de una fuente puntual de luz (tipica-
mente una estrella), un objeto puntual masivo, denominado deflector (en nuestro caso
un MACHO), y un observador. Si el objeto masivo se interpone en la linea de visién
entre el observador y la estrella se produce, de acuerdo con la Teoria General de la
Relatividad, una deflexion de la luz de la fuente. El dngulo de deflexién, «, viene
dado por

_AGM
“T 2%

(D.1)

donde M es la masa del objeto deflector y b el denominado pardmetro de impacto, el
cual suponemos que es mucho mayor que el radio de Schwarschild, Rg = 2GM/ c?, del
objeto deflector. Este fenémeno de deflexién conduce a la formacién de una segunda
imagen mas débil de la fuente que apareceria en la direccién opuesta del objeto
deflector. La geometria del proceso se describe en la Figura D.1.

Denominamos 6; (i = 1, 2) a los dngulos formados por las dos imdgenes de la
fuente con respecto a la linea de visién entre el observador y la lente, y S al angulo
que formaria la posicién real de la fuente. A partir de la Figura D.1, utilizando que
Dys(0; — B) = Digai, es facil obtener una expresién para la separacién angular de las
imagenes:

1 2Re\? |
2=y (21 (52) +o (02

!MACHO es el acrénimo inglés de MAssive Compact Halo Object.
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Figura D.1: Trayectorias de los rayos de luz en el plano que contiene la fuente (s), la
lente (1) y el observador (o), conjuntamente con las variables angulares y distancias
caracteristicas del suceso.

1 2R\ 2
= _ + 2 D.
01,2 2 B (Dol ) +8 (D.3)

donde Ry es el denominado radio de Einstein y cuya expresion es

_ o |GMDg D

mientras que para uso practico resulta 1til la siguiente expresién nimerica:

D M
=90A e —; T - D.
Rr =9,0AU \/10 e M@x( x) (D.5)

donde z = D)/ Ds.

Si la fuente se encuentra con respecto a la linea de visién justo detrds del objeto
masivo se observa un anillo cuyo radio es el radio de Einstein y la separaciéon angular
de este radio, es el denominado dngulo de Einstein, @ = Rg /D). Si por el contrario,
el objeto deflector se encuentra separado una cierta distancia angular, § = b/ D),
el anillo se separa en dos arcos. En consecuencia, el radio de Einstein caracteriza
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el tamano del pardmetro de impacto para el cual el fenémeno de deflexién es im-
portante. No obstante, si realizamos una sencilla estimacién para una distancia a la
fuente de 50 kpc y un objeto deflector a 10 kpc con una masa de 1 Mg obtenemos
un valor tipico de la separacién angular del orden de ~ 107% arcsec. Claramente esta
separaciéon angular es irresoluble con los telescopios actuales, por lo que el término
“microlente” parece apropiado. Sin embargo, pese a que la observacién de la imagen
en dos arcos resulta impracticable, el hecho de que un objeto masivo cruce por de-
lante de la posicién de una estrella conlleva otro efecto que si resulta detectable. Este
efecto consite en un aumento de la intensidad de luz proveniente de la fuente.

La suma combinada de luz de las dos imagenes producida por la lente gravitatoria
causa una amplificacién neta que viene dada por la siguiente expresién (Paczynksy
1996):

u?+2
A= T ()
donde )
b2 2(4 — 40)2 1/2
"= ( +”t]§2 0) ) (D.7)
B

y v es la velocidad del objeto masivo ortogonal a la linea de visién. Tal y como
vemos, la amplificacién es una funcién del tiempo, A [u(t)], obteniéndose su valor
maximo, Amax, para v minimo, Umin: Amax = A(¢ = Umin = b/REg). En particular se
obtiene A ax = 1,34 Si Uiy = 1, mientras que Apay diverge si Umin — 0.

Cabe senalar que, pese a la existencia de numerosos fenémenos astronémicos
variables, existen tres caracteristicas que diferencian los episodios de microlentes del
resto de fenémenos de este tipo:

= Puesto que la probabilidad de que una estrella se vea afectada por un microlente
es pequenia (véase mas adelante la definicién de la profundidad 6ptica) s6lo cabe
esperar un fenémeno de microlente por estrella.

= La deflexién de la luz es independiente de su longitud de onda, por lo que la
estrella no cambiara su color durante el episodio de amplificacién.

= Las curvas de luz quedan bien descritas mediante la teoria: ecuaciones D.5 y
D.6.

En la Figura D.2 podemos observar varias curvas de luz para diversos fenémenos
de microlentes observados por el equipo MACHO en la direccién de la Nube Grande
de Magallanes. Los paneles superior e inferior para cada objeto representan las ex-
posiciones observadas utilizando un filtro azul y rojo, respectivamente. Tal y como
puede apreciarse el ajuste con los modelos tedricos es muy bueno, asi como el alto
grado de acromaticidad.
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Figura D.2: Curvas de luz para tres candidatos a microlentes observados por Alcock
et al. (2000). Para cada objeto se muestra la exposicién obtenida para los filtros azul
y rojo, paneles superior e inferior de cada figura, respectivamente.
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Un pardmetro que caracteriza el periodo de observacién de un fenémeno de mi-

crolente es el denominado tiempo de Einstein, cuya definicién viene dada por

Ut

El tiempo de Einstein es un magnitud observable y puede ser medida, una vez cono-
cida la méxima amplificacién de la curva de luz, como el intervalo de tiempo que
transcurre entre dos amplificaciones que valgan la mitad de su valor miximo. El
tiempo de Einstein se adopta generalmente como la definicién de la duracién del
suceso de microlente. No obstante, el equipo MACHO utiliza en sus andlisis la mag-
nitud ¢ = 2T}, por lo que a T se le suele denominar el tiempo de paso del radio de
Einstein, mientras que a £ el tiempo de paso del didmetro de Einstein. En cualquier
caso, el tiempo de Einstein, junto con la amplitud médxima, son las inicas dos mag-
nitudes medibles, mientras que el resto de pardmetros (M, z, b, v;) dependen de
ellos. Por lo tanto, cualquier informacién concerniente al objeto masivo causante del
suceso de microlente s6lo puede ser obtenida a partir del andlisis estadistico de un
nimero suficientemente grande de casos.

Una magnitud que resulta de gran importancia en el analisis de los microlentes
es la denominada profundidad éptica, 7. La profundidad éptica se define como la
probabilidad de que en un tiempo dado una estrella pueda sufrir un fenémeno de
microlente con una amplificacién tal que A > 1,34 para umin < 1. Mateméticamente
la profundidad 6ptica viene dada por la expresion:

Dos D
= 7r/ Do) o 4, (D.9)
. M

donde p es la distribucién de densidad de microlentes. Puesto que Ry o v/M, mien-
tras que para una p dada la densidad numérica de microlentes es o« M1, la profun-
didad éptica resulta indepediente de las masas individuales de los microlentes. En
consecuencia, la profundidad éptica depende exclusivamente del perfil de densidades
de microlentes, y no de sus masas o velocidades individuales.

Experimentalmente resulta de gran utilidad practica utilizar la siguiente expre-
sién (Alcock et al. 2000) para determinar la profundidad 6ptica a partir de magni-
tudes observables:

(D.10)

donde FE es la exposicién total, que se determina como el nimero de objetos multi-
plicado por el tiempo de exposicién, #; es el tiempo de paso del didmetro de Einstein
para el suceso i—ésimo, y £(#;) es la funcién de eficiencia de deteccién (ver mas detalles
en la Seccién 5.1).
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