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EVOLUCION QUIMICA Y FOTOMETRICA Y CONTEO DE GALAXIAS

Pedro Colin Almazin
Astronomy Department, University of Chicago

Instituto de Astronomia de la UNAM

RESUMEN

En este trabajo de tesis hemos implementado varios programas numéricos que caleu-
lan, entre otras cosas: la evolucién quimica de la Galaxie, la evolucién fotométrica y el

niimero de galaxias. En el capitulo IT utilizamos varias recetas para Ia tasa de formacién

estelar y calcul la relacién edad-metalicidad y ientes de abundancias contra me-

talicidad para nuestra galaxia. En el capitulo III desarroll un modelo esténdar de
lucidn fotométrica de gal do la publicacién maés reciente de tray ias evo-

lutivas de Maeder y colaboradores, En el capftulo IV nuestro modelo de evol

fotométrica para calcular el nimero de galaxias contra magnitud aparente en las bandas
azul e infrarroja. Mostramos que las ohservaciones del niunero de galaxias en las diferentes

bandas de color, junto con los niimeros en corrimiento al rojo, sugieren fuertemente que

t ante un probl evolutivo antes que cosmoldgico. Basindonos en la idea de que

el nimero de galaxias, por en ¢co-mo

crece con el corrimiento al rojo,

debido quizés a la fusidn de gal hemos impl do un modelo sencillo que ajusta

relativamente bien todas las observaciones.

ABSTRACT

In this thesis we have implemented several numerical programs which compute, among
other things: the chemical evolution of the Galaxy, the photometric evolution of galaxies,

and the number count of galaxies. In chapter II, we have utilized various recipes for the



star formation rate and computed the age-metallicity relationship and ratios of abundances
versus metallicity for the Galaxy. In chapter I1], we have developed a standard model for
photometric evolution of galaxies using the most recent publication of evolutionary tracks
from Maeder and colaborators. In chapter IV, we use our model of photometric evolution
of galaxies to compute the number-magnitude relationship in the blue and infrarred bands.
We claim that the observations of the count of galaxies and the distribution of galaxies
with redshift strongly suggest that we are facing an evolutionary problem rather than a
cosmological one. Based on the idea that the number of galaxies per comoving volume
increases with redshift, perhaps due to merging of galaxies, a simple model is implemented

which fits all observations fairly well.
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I. INTRODUCCION GENERAL

Desde hace ya mucho tiempo la idea de que el Universo es abierto o cerrado ha in-
trigado a la comunidad cientifica y a la gente en general. Hosta el momento la evidencia
observacional apunta a que vivimos en un universo abicrto. En otras palabras, todas las
estimaciones de £, donde $2p es la densidad promedio del universo en unidades de la den-
sidad critica, pc (p. = 3H2/87G = 1.879A% x 10-°gem~2, H, es la constante de Hubble),
salvo raras excepciones, dan un valor de 2 mucho menor que uno. jPor qué entonces
creemos que g = 17. Vedmoslo dela siguiente manera: a pesar de que el modelo esténdar
de la cosmologia ha alcanzado grandes logros al predecir i) la radiacién césmica de fondo

de cuerpo negro de 2.74 °K y ii) las abundancias césmicas del 1H, *He, 2D, *He y trazas

de otros elementos ligeros como el 7Li, es incapaz de explicar, por ejemplo, el probl de
la planaridad del universo. Mas atin, ; cémo y de dénde surgieron las inhomogeneidades
de la densidad que posteriormente darfan lugar a la estructura del universo que vemos hoy

dia? Ahora, con la posible detecci liante el *“descubrimiento” reciente del satélite

COBE (Cosmic Background Explorer), de anisotropia en el campo de radiacion de fondo
de 1.1 £ 0.2 x 10~3 en Ia escala de 10° se hace mas necesario entender su origen. Estos
problemas y otros fueron exitosamente resucltos por la idea de que el universo tuvo un
L4 'y Fany ' .
periodo de expansién superluminico en una etapa muy temprana de su formacién (Uni-

verso Inflacionario : Guth 1981; Linde 1984 y referencias ahi contenidas). Ese perfodo de

iner {a enor te las di iones del universo haciendo que la

répida exp
regién que ahora ocupa el universo observable se vea plana (g = 1). Al mismo tiempo, las
perturbaciones cudnticas en el campo escalar * inflaton ” crecerinn generando a través de

sdad

la interaccién de este campo con la materia las perturbaci ias en la d

Entre las varias formas de determinar Qp (o el pardmetro de desaceleracién go, go =

1401

%‘ — Ag, Ag es la constante ¢ ) se una muy p tedora: el conteo

del niimero de galaxias vs. corrimiento al rojo (o vs. magnitud aparente). El nimero de

galaxias en un volumen en co-movimiento con la expansion del universo que se encuentraa
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una cierta distancia, o equival , a determinado corrimicnto al rojo, z, o magnitud

aparente, m, depende de: i) la densidad numérica de galaxias (por elemento de volumen

en co-movimiento), ii) el modelo gico para el vol V(z, 40, Ac), iii) la relacién

magnitud aparente vs. corrimiento al rojo y iv) la funcién de luminosidad de las galaxias.
De esta manera, para buscar algin efecto cosmoldgico a través del conteo de galaxias

es io primero i la evolucién de la funcién de luminosidad de las galaxias;

esto se realiza en detalle en el capitulo IV. En particular, se discute el problema que
la cosmo]ogfa (R0, o) = (1,0) enfrenta, donde Ag cs la constante cosmoldgica, con una
evolucion en la luminosidad de las galaxias “‘estandar' (Yoshii y Tokahara 1988; Fukugita
et al. 1990; Guiderdoni y Rocca-Volmerange 1990; Cowie et al. 1992; Koo y Kron 1992;

Carlberg y Charlot 1992). As{ mismo, se investiga la posibilidad de la evolucién de la

densidad numérica en co-movimiento producto del agluti i “merging’’ de objectos, -
no necesariaomente galaxias, de fuerte corrimiento al rojo (ver, por ejemplo, Carlberg y

Charlot 1992).

El modelo de aglutinnmicnto se ve apoyado por observaciones de sistemas de _h'ncas
en absorcion en la luz proveniente de cuasares, (QSOLS the QSO absorption line system)

(Turnshek 1989), los cuales son evidencia de agregad. iltiples de nubes de masa com-

parable a la de una galaxin, con fuerte corrimiento al rojo. Ademis, York et al. (1986)
han argumentado que los QSOLS implican una morfologia de galaxias inconsistente con
una formacién de disco significativa a = ® 1. Sin embargo, algunos astrénomos interpre-
tan a los sistemas Lyo amortiguados, QSOLS de: alta densidad columnar (~ 10%'cm™2) y
apreciable cantidad ds metales, como cvidencia de formacién de discos a una edad muy

temprana (e.g. Wolfe 1990). El modelo también cstéd apoyado por observaci preli-

minares e interpretaciones tedricas de objetos con lineas ent emisién cercanos a los sistemas
Lya amortiguados (Yanny y York 1992), los cuales muestran evidencia de agrupamiento
de regiones de formacion estelar. Ademés, cuasares y galaxias con brotes estelares bien

2 0 N . e . R TS
podrian ser evidencia de fusidn, pues se les suele rsociar con galaxias en colisién (Carlberg



1990a),

Las evidencias observacionales y tedricas permiten al menos dos escenarios divergentes
para la formacién de la Galaxia. El primero de ellos es, de algiin modo, una generalizacién
del modelo de Eggen, Lynden-Bell y Sandage (1962) en el cual el disco se forma como
resultado del colapso gravitaciona! de una nube protogalictica en una escala de tiempo
de § 10%iios (1 Ga) (Burkert, Truran y Hensler 1990). El segundo esti relacionado
con la idea de wau;qla(s) galaxia(s) se forma(n) por las mdltiples fusiones (o multiples
aglutinamientos) de nubes primordiales (Searle y Zinn 1978). En este ltimo escenario la
formacién del disco ocurre después de la Gltima gran fusién (Mathews y Schramm 1990;
Mathews et al. 1992), lo cual posibilita al disco ser varios miles de millones de afios més

Jjoven que la Galaxia misma.

Ambos escenarios toman en cuenta el hecho importante de que los componentes de la

Galaxia, halo y disco, ticnen edades diferentes. Basado en la distribucién de la luminosidad
de las enanas blancas, Winget et al. (1987) estiman la edad del disco como 9 & 2 Ga. Por
otra parte, no existen estudios serios que reduzcan la edad de los cimulos globulares més
viejos a 11 Ga o menos (ver, por ejemplo, Renzini 1991; Demarque, Deliyaninis y Sarajedini

1990).

El estudio de la evolucion espectrofotométrica de las galaxias se ha hecho a través
de la técnica estindar de sintesis evolutiva de poblaciones {Tinsley 1980; Bruzual 1983;
Arimoto y Yoshii 1986; Guiderdoni y Rocca-Volmerange 1987; Chiosi 1992). El espectro
estelarintegrado de una gniaxiu es calculado una vez que se conoce el niimero y los espectros
de.las estrellas localizadas en el dingrama HR. La confiabilidad de un modelo de sintesis
de poblaci recae princif te en: 1) la calidad y completez de una bibliot de

trayectorias evolutivas (BTE) y una de espectros estelares (BEE) y ii) un buen modelo de
evolucién quimica de la galaxia, La biblioteca de trayectorias debe ser homogénea, incluir
un intervalo amplio de metalicidades y tomar en cuenta todas las etapas evolutivas de una

estrella, Desafortunadamente, todavia carecemos de una BTE buena, tinica y completa
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que contemple trayectorias evolutivas con diferentes metalicidades; si bien los trabajos
de Mneder (1992) y Chiosi (1992) van en esta direccién. En cualquier caso, creemos
que usando una buena BTE y haciendo aproximaciones ttiles, uno puede obtener buenos
resultados. Con el nuevo conjunto de trayectorias evolutivas de Schaller et al. (1992) y

los reci en el imiento de la rama asintética de las gigantes (AGB the

asymptotic giant branch) (Herman y Habing 1985; Lattanzio 1986; Bedijn 1988; Charlot
v Bruzual 1991, de aquf en adelante ChB), tenemos la posibilidad de reunir una BTE

decente,

Una vez que se ha reunido una buena biblioteca de trayectorias evolutivas, dos ingre-
dientes mas son necesnx:ios: la tasa de formacién estelar (TFE) y la funcién inicial de masa
(FIM). Ellos determinan el tipo de galaxia que ¢l modelo caleula. El procedimiento usual
s ajustar los colores observados de las galaxias por medio de diferentes tasas de formacién
estelar, galaxias con diferentes valores de indices de color U-B, ..., V-K parecen haber
experimentado historias de formacién estelar distintas (Kennicutt 1983). El hecho de que

autores con dife! BTE y dife étodos, con sus ideraci particulares de

1a metalicidad, reproducen los colores observados de las galaxias, motivé el estudio de la
evolucién fotométrica de las galaxias prestando atencién a la tasa de formacién estelar. Por
ejemplo, es probable que la gran cantidad de galaxias que se observan con valores mode-
rados de z (Broadhurst, Ellis y Shanks 1988; Colles et al. 1990), las cuales juegan un papel
muy importante en €l conteo de galaxias {(Cowie et el. 1992 y referencias contenidag ah),
desarrollaran una tasa muy peculiar de formacién estelar, En cl capitulo I describimos
con meyor detalle y mostramos algunos resultados de nuestro modelo d;s sintesis evolutiva
de poblaciones. Obviamente, si uno no entiende como evolucionan las galaxias, parece ser

inttil esperar resultados confiables al hacer el conteo de galaxias,

Hace ya tiempo que se reconoce el papel central que toma la tasa de formacién estelar
(TFE) en modelos de evolucién quimica de galaxias {ver, por cjemplo, Tinsley 1980).

Hasta ahora, la mayoria de los célculos unicamente han tomado en cuenta la evolucién
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quiniica de el disco. Se considera el disco ya formado, con un flujo neto de gas primordial
o enriquecido, y se concibe la TFE como un proceso continto de generacién de estrellas.
El comportamiento analitico de la TFE cubre un amplio espectro de posibilidades, desde
una dependencia exponencial con la edad de la galaxia (Miller y Scalo 1979) hasta una
dependencia en ley de potencia con la densidad del gas (Schmidt 1963; Matteuci y Greggio
1986). En el modelo de evolucién quimica que consideramos, la formacién estelar también

se a iada a los

Tutinnmient.
&

De hecho, en las galaxias donde la formacién
estelar ocurre en brotes, las abundancias quimicas se desarrollan de una manera diferente
a las galaxias con formacién estelar continua. Gilmore y Wyse (1991) muestran que una

subabundancia del ox{geno observada en la Nube Mayor de Magall puede ser explicad

P

por una serie de brotes de formacién estelar.

Es bien sabido que la grafica del cociente de la abundancia del hierro a oxigeno como
funcién del cociente hierro a hidrégeno, (Fe/O] vs. (Fe/H] , donde como es usual [Xi/Xj]
= log(Xi/Xj} — log(Xi/Xj)o, exhibe una ta caracteristica para las estrellas del halo
(Barbuy 1988; Smecker y Wyse 1992 y refe ias ahf contenidas), Fr t , esto se

explica como debido a las diferentes escalas de tiempo de los distintos tipos de supernova: Ia

y II-Ib (ver, por ejemplo, Smecker y Wyse 1992). El oxigeno es creado casi exclusivamente
en estrellas masivas (> 12Mp) y expulsado en eventos de supernova tipo II (y Ib), mientras
que el hierro es creado principalmente por el evento Ia de mayor vida media (> 10%afios).
Una vez que las supernoves de tipo Ia empiezan a eariquecer el medio interestelar, el
{Fe/O) empieza a aumentar. En el capitulo Il mostramos que un comportamiento similar

para [Fe/O} puede ser producido si recurrimos a un p > ex| ial para la

tasa de formacién estelar con una escala de tiempo particular, como la sugerida por la

vieja TFE de Mathews y Schramm (1990). Como veremos més tarde, de entre las varias

tasas de for

estelar propuestas, es la vieja TFE de Mathews y Schramm (de aqui en
adelante, VMS), la que predice una meseta en ¢l cociente hierro a oxfgcno. Desde luego, a

mas baja metalicidad tal comportamiento sera observado independientemente de la TFE,
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como resultado unicamente de las diferencias en los tiempos de escala de los dos tipos de -
supernova. Que una TFE particular podia producir una parte plana en {Fe/O}, a baja

metalicidad, es algo que no habfa sido notado antes (al menos no explicitamente).

En el capitulo II, un modelo de aglutinamiento para la formacién de la Galaxia es
explorado usando dos tasas de formacién estelar que estén apoyadas por argumentos
fenomenolégicos; en cierta forma, ¢l escenario de formacién estelar que tratamos es una
historia mas completa de la galaxia, puesto quc incluye la formacién del halo. Mostramos

que una de las TFE reproduce la relacién edad-metalicidad y el cociente hierro a oxigeno

con una razonable precisién. El modelo d a una evolucién en la luminosidad que

podria las observaci r del miimero de galaxias en la parte mas débil de

las bandas azul e infrarroja (Lilly, Cowie y Gardner 1991; Cowie et al. 1992).
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II. EVOLUCION QUIMICA DE LA GALAXIA
Resumen
Se aplica un modelo de aglutinamiento “merging” a la evolucién quimica de la galaxia,
Sc hace énfasis en el problema de los cocientes de abundancias como funcién de la meta-
licidad. Calculamos la evolucién de varios elementos quimicos explorando un conjunto

amplio de posibles tasas de formacién estelar, incluyendo aquellas derivadas, usando argu-

mentos fenomenoldgicos, de un o para In for ion de la galaxia de aglutinamiento

miiltiple. Por ejemplo, podemos reproducir el caciente [Fe/O)] doun io estdndar
para la tasa de supernovas de tipo II y un nodelo binario para ln tasa de supernovas de

1 éticos.

tipo Ia, con sus cc tes aportes

2.1 Introduccién

Como se mencioné en la introduccién general, las evidencias observacionales y teéricas
apuntan hacia al menos dos escenarios divergentes para la formacién de la galaxia, aunque
)

hay investigadores que consideran los dos 108 te equivalentes (Truran

1991). Por un lado, el modelo de Eggen, Lynden-Bell y Sandage (1962) cn donde la

galaxia se forma del colapso de una nube protogalictica en S 10°afios (ver, Burkert,
Truran y Hensler 1990 para una versién mis reciente y completa). Por otro, la idea de
que la galaxia se forma por el aglutinamiento miltiple de nubes pregalacticas (Searle y
Zinn 1978). Una de las virtudes de este ultimo modelo es que la formacién del disco se
puede retrasar hasta después de la Gltima fusion (Mathews y Schramm 1990; Mathcws et
al. 1992).

. Ambos ios pueden explicar la diferencia en Ins edades del disco y del halo.
Winget et al. (1987) estiman para la edad del disco 8 £ 2 Ga (1 Ga = 10%iios), usando la
distribucién de luminosidad <le las enanas blancas. Por otra parte, las mejores estimaciones
para la edad de los ciimulos glohulares mas viejos dan 15 4 2 Ga (ver, por ejemplo,
Demarque et al. 1990). El modelo del colapso requiere un retraso de varios miles de

millones de afios entre el colapso inicial y la formacién estelar en el disco.
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La idea central del trabajo de Mathews y Schramm (1990) (ver también, Mathews et
al. 1992) es calcular la tasa de formacién estelar (TFE) asociada al evento de formacién
de la galaxia segin el segundo escenario. Esa cs una idea muy interesante en la cual atn
se sigue trabajando (Mathews 1992). En este capitulo usamos dos versiones; la primera,
basada en un modelo analitico muy simple en donde la TFE es proporcional & la tasa
de colisién entre nubes pregalicticas; y la segunda, basada en un ajuste analitico a una
solucién numérica en donde la TFE, ademés de ser proporcional a los aglutinamientos,

posee una parte que se debe la formacién estelar in situ en las nubes.

La taosa de formacién estelar juega un papel central en el modelsje de la evolucién
quimica de la(s) galaxia(s) (ver, por ejemplo, Tinsley 1980). Hasta ahora, la mayoria de
los modelos de evolucién quimica tratan por separado las diferentes componentes de la

galaxia; en particular, do hacen evolucién quimica del disco (propiamente, vecindad

solar) suponen que el disco ya se encuentra formado y que la TFE es un proceso continuo de

PR "

generacitén de

El comport. analitico de la TFE cubre un espectro amplio
de posibilidades, desde una dependencia exponencial con la edad de la galaxia (Miller y
Scalo 1979) hasta una dependencia en ley de potencia con la densidad del gas (Schmidt
1963; Matteucci y Greggio 1986). Las galaxins en las cuales la formacién estelar ocurre en
brotes (TFE discontinua) desarrollan sus abundancias quimicas de manera distinta a las

galaxias con una TFE continua.

En este segundo capitulo 1 y reprod , para el caso particular de la

vieja TFE de Mathews-Schramm (VMS), el cociente observado de las abundancias del
hierro & oxigeno vs. metalicidad ([O/H)). Esto es algo interesante porque, en particular,
se reproduce la parte plana de la grifica (estrellas del halo). La explicacién usual para
ese comportamiento es la diferencia en las escalas de tiempo de las supernovas de tipo

Ia y II (efecto In). El oxigeno es sintetizado principalmente en los estrellas de masa alta

(R 12Mg) y expulsado en eventos de supernova tipo II, mientras que el hierro es creado en

su mayor parte por supernovas tipo la de vide media més larga. Una vez que (y no antes
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de que) las supernovas de tipo In empiezan a enriquecer el medio interestelar el (Fe/O]

empieza a aumentar. Debido a la muy peculiar TFE que ideramos es que obt

un comportami de en la gréfica [Fe/O] vs. [O/H]; desde luego, una meseta a

mas baja metalicidad siempre se espera debido al efecto Ia.

El escenario que estamos considerando es en cierta forma un “modelo simple” para halo
y disco juntos. La aproximacién de reciclaje instantdneo, las estrellas mueren e inyectan
material al medio interestelor immediatamente después de que nacen, no es usada puesto

1 t i

que estamos siguiendo la evolucidn de 0s icos que son si; izados en eventos

cuya escala de ticmpo es comparable a la escula en que varia la tasa de formacién estelar.

En este capitulo, que est4 basado fundamentalmente en el articulo “Chemical and Lu-
minosity Evolution, and Counts of Galaxies in o Merger Model” (Colfn ¥y Schramm 1993),
mostramos que el modelo denotado como VMS reproduce la relacién edad-metalicidad y

. ‘ ‘s
las abundancias del oxigeno con una razonable precisién,

2.2 Ingredientes

Comencemos por describir los ingredient ios que todo modelo de lucid
quimica debe poseer y la forma en que dichos ingredientes son iderados en t
modelo.

2.2.1 Condiciones Iniciales

Q 1

p que la 6 como un agrupamiento de nubes de gas primordial
cuya masa total cs el valor actual de la masa de la Galaxia (sin incluir la materia oscura).
Consideramos a la Galaxia como un sistema cerrado; i.e., no hay accrecién ni eyeccién de
materia.

2.2.2 Funcién de Formacién Estelar

Se sabe que la funcién de formacién estelar debe ser funcién del tiempo y de la masa

estelar. Sin embargo, en ia de un entendimiento c leto de los procesos de for-

macidn estelar y por razones de simplicidad, la funcién de formacién estelar B(m,t) es
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frecuentemente separada en dos funciones independientes:
B(m, t) = ¥(t)¢(m), 2.1)

donde /() es la tasa de formacién estelar en unidades de Ga=! y ¢(m) la funcién inicial

de masa (FIM) en Mg ~pc~?. Aqui supondremos que la FIM es independiente de! tiempo
y de la posicién. Ciertamente esto no seria verdad si, por ejemplo, la FIM fuera funcién de
Ia metalicidad; hay autores (ver, por ejemplo, Schmidt 1963) que han usado esta condicién
para explicar el problema de las enanas G, el ndmero de estrellas, de baja masa (~ 1Mp),
pobres en metales que se observa es mucho menor al predicho por el modelo simple (Tinsley
1980). No obstante, como actualmente no tenemos una idea clara de como varia la FIM,
se supone una FIM constante en el tiempo y en el espacio.

Por simplicidad, hemos usado como limite inferior de la FIM el valor de 0.1 Mg, con

ello eliminamos la posibilidad de tener enonas cafés (ver més adelante); esto podria tener

consecuencias apreciables en la dirdmica de la galaxia y la naturaleza de la materia oscura

de los halos. En trabajos futuros se explorara la posibilidad de una FIM variable asi como
el papel del limite inferior.

2.2.3 Nucleosintesis Estelar, Tasas de Supernovas y Vidas Medias Estelares

Estrellas con diferente masa y composicién quimica ticnen diferente trayectoria nucleo-
sintética; i.e.,,contribuyen de manera diferente al enriquecimiento quimico de la galaxia.
Por ejemplo, estrellas con masas menores que ~ 0.8My no enriquecen el medio interestelar
porque su vida media supera la edad del universo, aunque viven lo suficiente como para
contribuir & la disminucién quimica al servir de sumidero. Por otra parte, los estrellas con
masa mayor que =~ 12M son las responsables de la mayor parte de los eiementos pesados,

tales como O, Ne, Mg, Si, etc. y probablemente de los el tos que son sintetizad

por la cap répidader “r-process el " (Arnett y Schramm 1973; Arnett

1978; Woosley y Weaver 1986); estas estrellas también contribuyen con '2C y 56Fe (Arnett,
Schramm y Trurp.n 1989). Estas estrellas masivas eyectan los nuevos elementos sintetizados

a través de explosiones de supernova de tipo Il y Ib. Para el caso de las supernovas tipo In
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(cuya fuente se cree son estrellas de masa intermedia), hemos utilizado el modelo binario
de Greggio y Renzini (1983); el punto importante aqui es que la explosion se retrasa hasta
que la estrella secundaria llene su 16bulo de Roche y empieza a transferir materin a la

compaiiera degenerada (> 10%afios, Smecker y Wyse 1992).

2.3 Modelo Numérico

. 0] ey £ . . I £ .
Las ecuaciones que gobiernan nuestro modelo de evolucién quimica tienen implicita o

13 0it

te las signientes aproxi i : i) el gas es espacialmente homogéneo, ii) la

funcién inicial de masa es independiente del tiempo y de la posicidn, iii) el gas inicial es de

del

metalicidad cero y iv) la vecindad solar sc como un si cerrado. Ademis, no
se utiliza la aproximacién de reciclaje instantinco, lo cual vuelve imposible un tratamiento

£y . .
analitico de las ecuaciones.

. .. . .
Nuestro modelo numérico de la evolucién quimica esta basado en las dos ecuaciones

siguientes (ver Tinsley 1980, para una revisién):

dmy/dt = ~B(t) + P(t) + f1(t), (2.2)
dm;/dt = Pi(t) + Bi(t) — Xi(0)fr — Bmi(t)/my(t). (2.3)

En la ecuacién (2.2), m, denota la densidad del gas en unidades de Mg pc~2, B representa
la tasa a la cual el material del medio interestelar (MI) es transformado en estrellas:
maiga
By = [ métmp(e)dm, (24)
Miew
P la tasa 2 la cual el gas es devuclto ul MI por las estrellas que mueren:
Maigs
o= [ (m—ms(m)e = r(m)am, (25)
. m(t)
y finalmente f; es el flujo neto de gas que entra (o sale) al (del) sistemn, en nuestro caso
se supone nulo. En la ecuacién (2.3), m; representa la densidad de masa del elemento ¢

en el medio interestelar, P; la tasa a la cual ¢l clemento i es producido y eyectado al MI
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y E; la tasa a la cual las estrellas regresan cualquier material que se ha quedado con su
abundancia original:
maigh

Ei= [ (m=mn)amp(t - r(m)
m(t)

mi(t — 7(m))

;—n—m.d;(m)dm, (2.6)

y finalmente X;(0) es la fraccién primordial por masa de las especies 1.

Ademis, m, es la masa remanente que deja la estrella una vez que muere, 7(m)
la vida media de la estrella y Ai(m) es la fraccién por la cual el elemento quimico i es
reducido en una estrella de masa m. Por ejemplo, para el 2D y el 7Li y otros elementos
ligeros A; puede suponerse nulo como una buena aproximacién (Brown 1992); por otra

parte, para el hierro y el oxigeno 4; = 1.

2.4 Condiciones Iniciales y Pardmetros de Entrada

Como se menciond anteriormente, la eleccién de la tasa de formacién estelar es la
decisién més sensible en cuanto a modelos de evolucién quimica se trata, Para este célculo
se han elegido varias tasas de formacién estelar, Estas vienen descritas a continuacién.
Nuestras TFE's satisf: las siguientes dos condici < $(t) > /Y(Ty) S 2.5 (Twarog
1980) y la restriccién de la continuidad, el requisito que implica la inuidad de 1a FIM,

0.18 S T,¥(T,) S 2.5 (Scalo 1986), donde T, representa la edad de la galaxia. Un valor de
15 Ga para T, seré supuesto aunque los resultados pueden ser facilmente escalados hacia

arriba o abajo por varios Ga.

Entre la amplia gama de posibilidades que tenemos para elegir la TFE hemos conside-

rado las siguientes (Brown 1992): una TFE constante:
¥(t)=1/Ty, 2.7)

una TFE exp ialmente creciente maxima (TFECM):

0.27e(2:21/T3)

90 = 2, (28)
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una TFE exp ialmente decreciente méxima (TFEDM):
2.4, (—~2.0t/T,)
Ww(e) = _.“_T__ (2.9)
H

Con TFECM (TFEDM) denotamos la tasa de formacién estelar que crece (disminuye)
al maximo durante la edad de la Galaxia y atin satisface la restriccién de continuidad de

la FIM.

También utilizamos TFE que podrian simular la TFE de aglutinamiento miiltiple: i)
1a vieja TFE de Mathews-Schramm (VMS):

Alre~to —1]eS/3%  tfty < Inr
B(t) = ) (2.10)
t/to > Inr
donde r representa el niimero de nubes protogalacticas exi antes del aglutinamiento

(para una galaxia con una mase de 10!* Mg y nubes de masa 10° Mp, r toma el valor
de 10%), ¢ es la escala de tiempo de las fusiones entre la nubes, y A y B son constantes
cuyos valores estin restringidos por 1a normalizacién de $(t) y la hipétesis de continuidad
de la FIM. Se aprecia que y(t) o e?*/*® para t/ty < Inr. Y ii) la nueva TFE de Mathews-
Schramm (NMS), (Mathews et al. 1992):

P(t) = a+ b8(t — ;)™= T 4 et — tg)e~ (-t (2.11)

donde los diversos tiempos ‘tl, 71, t2 y T2 representan los tiempos en que ocurren los brotes
(t's) ¥ la duracién de los mismos (7's). Las constantes a, b y ¢ miden la magnitud de la

for i6n estelar qui te en la nubes y la de los brotes y, desde luego, estén restringidas

por las condiciones antes mencionadas. En la figura2.1 hemos graficado las diferentes TFE.

Las diferencias entre VMS y NMS son: (i) no hay un primer brote en VMS; es decir, el
segundo término en la ec. (2.11) no existe, (ii) el término constante debido a la formacién
estelar quiescente en las nubes, el primer término en NMS, no aparece en VMS, y (iii)

la tasa de fc

estelar sup en el disco es diferente, mientras que en VMS

constante en NMS es exponencialmente decreciente. Veremos mas adelante como estas
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16

edad (Ga)

Fxg. 2,1 Aqui hemos graﬁcndu las seis diferentes tasas de formacién estelar (TFE)
La linea continua representa la vicja TFE de Mathews y Schramm (VMS). Las lineas
%untcadu, de trazos cortos, dc trazos largos y de puntos ¥ trazos ln.rgos representan las

T ¥ la nueva
TFE de Matt ¥y Sct {NMS), respecti La TFE de brecha es la linca de
puntos y trazos cortos,
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caracteristicas juegan un papel central en la determinacion del comportamiento de los

cocientes de las ubundancias vs. metalicidad.

Se dijo antes que al tomar 0.1 Mg, paracl imite inferior de 1a FIM, myoy, climinibamos
la posibilidad de tener enanas cafés. Hasta ahorn, no hay evidencia observacional ni fuertes
argumentos tedricos que determinen el valor de my,y. Incluyendo el Ymite de quemado de
deuterio (Adams y Walker 1989) o ¢l limite inferior de evaporacién (De Rijula, Jetzer y
Massé 1991}, my,, ain permite un amplio intervalo de posibilidades, asi que las enanas

cafés permanecen como un candidato viable para la materia oscura del halo.

El l{mite superior, mpigh, esth relacionado con la cuestién de: ;Qué tan masiva puede la

naturaleza hacer una estrella? Afortunad c csta incertidumbre tamy tiene mucha

influencia en los modelos de evolucién quimicn porque en la parte de masas altas la FIM
cs despreciablemente pequefia. Aqui usaremos los siguientes valores para miaw ¥ Muight
Myows = 0.1 Me, y iy = 62 Mg.
El préoximo parametro a considerar es la forma de la funcién inicial de masa. Derivanos
ia FIM de la funcién de masa, £(m), de Rana (1987) y nucstra tasa de formacién estelar,
T
$(m) = E(m)/ / P(t)dt. (2.12)

Ty=v{in)

Para resolver la ce. (2.1) sdlo falta por especifienr la masa remanente. La masa remanente

es tomada de Iben y Renzini (1983)

m m < 0.45
m{m) =< 0.15m +0.38 0.15 < m <68 (2.13)
1.4 m 2 6.8

Bajo la condicion m (Tg) = 13£3 M. pe~? (Kulkarni y Heiles 1987) valores e ln densidad
superficial total del disco galictico, my(0), ruzonablemente cercanos al valor observado

Mot = 46 £ 9 M. pe? (Gilmore, Wyse y Kuijken 1989) son producidos.
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2.5 Tasas de Supernovas

Pasemos ahora a discutir P;, la tasa a la cual el elemento 7 es producido y eyectado en

el medio interestelar.

En general, hay tres sitios para la produccién de elementos quimicos: 1)la nucleosinte-
sis de la gran explosion (ver, por ejemplo, Olive et al. 1989), 2) el medio interestelar
(via interacciones de rayos cdsmicos; Walker, Mathews y Viola 1985), y 3) las estrellas
(e.g. Burbidge et al. 1957). Excepto por 'H, *He, 2D, 3He y algo de 7Li, los cuales

4

son idos en la gran expl “big-bang”, los otros productos nucleosintéticos estdn

relacionados de una manera u otra con la formacién de estrellas. En este trabajo de tesis

+ 1) 1

nos emos sblo en tos cuya produccién principal viene de even-

tos de supernova. Tomemos como ejemplo particular el caso del oxn'geno y del hierro,
es de particular interés el oxigeno porque puede sustituir al hierro como un mejor indi-
cador de la metalicidad (Wheeler, Sneden y Truran 1989, de aqui en adelante WST). Es
bien sabido que el cociente [Fe/O] varfa con la metalicidad ([Fe/H]) (ver WST para un
discusién extensa de la variacién de los cocientes de abundancias con la metalicidad). La

subabundancia del hierro (con r to al oxi, ), en estrellas de baja metalicidad, puede

ser explicada. por las diferencias en las las de tiempo de los product de oxij y

hierro, principalmente supecrnovas tipo II (y Ib) y Ia, respectivamente.

Para el cilculo de P; hemos considerado un modelo binario de supernoves tipo Ia.

Segiin Greggio y Renzini (1983), la tasa de supernova Ia estd dada por

Mpay 0.5
RsNia=rsnia / $(mp) / Syt ~ r(pmp))dp dmsp, (2.14)
Ming Hing

donde mp es la masa del sistema binario, ¢ es la fraccién de masa de la estrella secundaria,

ma/mg, y f(p) la funcién de distribucién de s
i) =271+ y)u. (2.15)

Hemos usado v = 2, como es adoptado por Matteucei y Greggio (1986).
1]
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Con Mpyin ¥ Mma: hemos denotado la masa binaria minima y la méxima para pro-

ducir un evento de supernove Ia. Adoptando un modelo de deflagracién del carbono “C-

deflagration” (Nomoto, Thielemann y Wheeler, 1984), se ha t do a las bl

de carbono y i como progenitoras de les supernovas Ia. Para mpqr ¥ mmin bemos

usado 16 y 3 M, respecti Las expresi de mins ¥ Hing estin dadas por:

Mins = maz{2ma(t), Mminl, (2.16)

fing = maz{ma(t)/mp,(ma — 0.5mmaz)/ms). (2.17)

Por otra parte, la produccién de oxigeno es muy probablemente el resultado de la
. evolucién de estrellas de masa alta; i.e., de supernovas tipo Ib y IL Por lo tanto, es natural

suponer que sus tasas vienen dadas por;
maigh

Risniry snny & / (m)y(t - v(m))dm, (2.18)

Miew
tomando como Hmites de integracion 9 a 30 M para SNII y 30 to 62 My para SNIb,

Finalmeate tenemos la informacién necesaria para dar una expresién explicita de P;:
Pi(t) = mj raRsnra(t) + mi, nRsns(t) + mirrRsn1i(t), (2.19)

donde los m; . son las masas de los clementos i eyectados por las supernovas de cada
tipo. Tomamos m;,;a del modelo W7 de Nomoto, Thielemann y Wheeler (1984), mpc,zs
de Cahen, Scheeffer Casse (1985), y para mp.,r;7 €l valor de 1a SN 1987A ~ 0.07 Mg.
Ciertamente esperamos que los aportes estelares varfen con la. masa de 1a estreila {Woosley
y Weaver, 1986; Arnett, Schramm, y Truran, 1989) pero todavia no los detalles. Asf,y un
poco por simplicidad, hemos usado valores cons-tantes para los aportes de cada tipo. El

modelo estd normalizado de tal manera que Rsnrs/Rsnra =1y Rsyrr/Rsnie = 3.3 hoy

d

(Evans, van den Bergh y Me.Clure 1989) y reproduzea las ab
1982).

solares (C:
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2.6 Resultados

La relacién edad-metalicidad, comparada con las observaciones (T warog 1980; Carlberg
et al. 1985), es graficada en la figura 2.2a-b para las distintas tasas de formacién estelar.
Tomando en cuenta las incertidumbres que aparecen al derivar las edades de estas estrellas,
los resultados estdn en acuerdo razonable con las observaciones, excepto quizds por las TFE
debrecha (HIATUS) y NMS. Atin asi, dentro del espacio de pardmetros podemos encontrar
algunos valores que den mejores ajustes; sin embargo, estos valores de los pardmetros
podrian violar otras restricciones (Mathews et al. 1992), claramente ilustrando que los
modelos hasta ahora estdn adn incompletos.

Siguiendo a WST hemos graficado [Fe/O] vs. [O/H] (fig. 2.3a-b) usando [O/H] como

un mejor indi

dor de la metalicidad, esto se debe a que la mayor parte del ox{geno viene de

supernovas tipo II y Ib, para las distintas tasas de for i6

estelar y dos recetas para los
aportes. Los datos tomados de Nissen, Edvardsson y Gustafsson (1985) y Barbuy (1988)
son reproducidos por VMS si uno modifica 1as contribuciones al hierro de SNIb y SNIIL
haciéndolas menos importantes. Mientras que una subabundancia del hierro, relativa al
oxigeno, es vista a bajas metalicidades para todos los tipos de tasas de formacién estelar
que estamos considerando (fig. 2.3a), la cual es explicada por el efecto Ia, la meseta es

caracterfstica unicamente de VMS: la parte plana es sostenida d unos tos miles

de millones de aios, después del encendido de las supernovas Ia, debido al comportamiento

exp ial t jente particular de VMS (ver fig. 2.1 y 2.3b). En este caso, las

abundancias solares [Fe/O] = 0.0 no se alcanzan hasta que el 1ltimo aglutinamiento ha

ocurrido.

Realmente, lo que estd haciendo la diferencia entre las dos tasas de formacién estelar
inspiradas en el modelo de multiple aglutinamiento, VMS y NMS, es el primer brote de
formacidn estelar omitido en VMS. Las estrellas de masa intermedia nacidas en el primer
brote incrementarén el cociente hierro a oxx’geno, a través de las supernovas Ia, durante el

lapso de tiempo en el cual la TFE es pequeiia, produciendo ese salto que se ve en NMS
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F)g 2.2a La relacién edad: licidad para las seis disti TFE. Como en la figura
2.1 la linea contmun rcpresemn el mcdclo para la VMS TFE, la lnea punteada para la
TFE te y asi Los aportes fueron considerados: mira = 0.6,
myy = 0.07, y myy = 0.2 excepto para el modclo con VMS TFE para el cun! se usaron l) 6,
0.05,0.0 (segundn recetn), respecti Los valores ‘‘obser les fueron t
de Twn.rog (1980).

20
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Fig. 2.2b Lo mismo que en la figura 2.2a sélo que ahora los valores “abservacionales’
son dc Culberg ct al. (1985), evaluacién revisada de los datos de Twarog.

20
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y HIATUS (ver fig. 2.3a). Notemos, sin embargo, que hay tasas, por c]emp]o la TFE

constante, que aunque no poseen un primer brote ti un tend creciente cn

[Fe/O). De esta forma es necesario tener un comportami inlmente crecient

P Y

con la escala de tiempo correcta, para producir la meseta en el cociente fierro a oxigeno, Es
claro que cuando este comportamiento exponencialmente creciente de la TFE desaparece,
el efecto Ia domina y un incremento rapido en [Fe/O] es esperado (ver fig. 2.3b y linea

sélida en la fig, 2.3a).

Se han calculado también los cocientes de abundancias de otros el tos de la familia

del oxigeno, con esto queremos decir el tos que son si izados en su mayor parte por
supernovas tipo II y Ib. En la figura 2.4a-c hemos graficado las abundancias del Mg, Si y
Ti, con respecto al hierro, tomando como receta para el aporte del hierro aquel que mejor

ajusta las abundancias del oxigeno.

Tomando como base nuestro modelo simple de evolucién quimica de la galaxia, e

cociente R = (mira/mi,11)/{mrega/MFe,r) representa una cantidad importante en la

3 )

de las abundancias. Cuando un elemento tiene un valor de R menor que 1 va

1 rant dant

a ser , con respecto al hierro; por el contrario, si R es mayor que 1 serd

subabundante. Hemos calculado R para varios elementos y encontrado que el O, Na, Mg
y el Ti se comportan similarmente; es decir, son todos ellos sobreabundantes. En menor
grado, hemos encontrado también que ¢l Si y el S son sobreabundantes; sin embargo, en
el caso del Ca, R es mayor que 1. Este patrén viene, por un lado, de la condicién inicial
impuesta a los aportes de que reprodujeran las abundancias solares, y por otro, de la

receta adoptada de Nomoto et al. (1984) para los aportes de Rsnra. Ahora, en cuanto al

probl de la subabundancia del Ca una posible solucién serfa disminuir el aporte tedrico
del calcio.
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Fig. 2.3a Predicciones teéricas de la relacién [Fe/0]-]O/H|. Hemos graficado seis curvas
provenientes de las diferentes TFE y de la segunda receta de los aportes. Los datos fueron
tomados de Barbuy (1988) (cundros) y Nissen et al. (1985) (tridngulos).
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Fig. 2.3b Lo mismo que en la figura 2.3a pero sélo para la VMS TFE en una escala

mis sugestiva,
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Fig. 2.4a Grifica del cociente magnesio u hierro vs. metalicidad para la VMS TFE.
Los datos son de Gratton y Sneden (GS, 1987) {cuadros vnuos), GS (1988), simbolos x,
Hartmann y Gehren (1988), estrellas de cuatro puntas, y Magain (1989), cuadros llenos.
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Fig. 2.4b Cociente silicio a hierro.
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Fig. 2.4c Cociente titanio a hierro.
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2.7 Conclusiones

Hemos utilizado diferentes recetas para la tasa de formacién estelar; en particular, dos

tasas provenientes de un modelo f logico de aglutinamiento para la formacién de la

\ Hemos calculad i de abundancias como funcién de 1a metalicidad. Los
cocientes del O, Mg, Si, y Ti y la relacién edad-metalicidad observados son reproducides
relativamente bien por la vieja TFE de Math Sch A hay el toe cuyos

cocientes todavia no estan bien ajustados, creemos que el logro de haber reproducido

algunos i de el tos domi: anima a seguir trabajando en este modelo
simplificado.
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III. EVOLUCION FOTOMETRICA DE LAS GALAXIAS

Resumen
Se ha modelado la evolucion de la luminosidad de las galaxias a través de la técnica
tandar de sintesi lutiva de poblaci Los colores integrados de las galaxias son
Iculad do la publicacién mas reci de trayectorias evolutivas de Maeder y co-
laborad: Se han letado las tray jas dejando varios pardmetros libres como,

por ejemplo, la vida media de una estrella en la rama asintética de las gigantes. Nuestros
ltad prod bien los indices de color B-V, V-R, V-1, V-] de las galaxias. En

cuanto a loe indices de color V-K y U-V el ajuste es menos preciso; por ejemplo,
que la diferencia en V-K radica en la contribucién del polvo que no se esta considerando,
al menos en las galaxias tardias, y la calibracién utilizads. Por otra parte, Ia ausencia de

1a3 enanas blancas y de 1a rama post de las gigantes o de quizis alguna otra fase

como, por ejemplo, una rama horizontal muy caliente (estrellas de metalicidad supersolar)

explicarian Ia diferencia en U-V.

3.1 Introduccién

El dio de las propiedad pectrofc étricas dependientes del tiempo de una
galaxia se ha venido haciendo a través de la técni tandar de sintesis evolutiva de
poblaciones (Tinsley 1980; Bruzual 1983; Arimoto y Yoshii 1986; Guiderdoni y Rocca-
Vol rge 1987). El espectro estelar integrado de una galaxia se calcula una vez conocido
elnd y los espectros de las Has que pueblan una galaxia. Un modelo de sintesis de
poblaciones posee entre otros ingredientes, una biblioteca de tray ias evolutivas (BTE)
y una de modelos estelares. Sin embargo, como primera aproximacién y por simplicidad

86lo estaremos considerando en este trabajo de tesis la primera biblioteca, la segunda no

es indispensable cuando lo que se quicre esla evolucién de la itud cn los dife-

rentes colores; con todo, es posible recuperar la evolucién de la distribucién espectral de
la {a de las galaxi aproximad te (ver, Yoshii y Takahara 1988), variable impor-

tante que se utiliza en el calculo de la relacién na de galaxias vs. magnitud aparente.
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La calidad del modelo dependera de la letez ¥ h idad de la biblioteca de

trayectorias evolutivas, del método de cilculo y de la transformacién del diagrama HR

tedrico al observacional. Desafortunad; te todavia carecemos de una BTE tinica y

completa que contemple un intervalo amplio de metalicidades; los trabajos del grupo de
Maeder (1992) y del grupo de Chiosi (1992) van en esta direccién. De cualquier forma

creemos y t 08 en este ftul do una buena BTE y haciendo aproxima-

que

ciones itiles al letarla uno puede ir resultados inter Con los célcul

recientes de trayectorias evolutivas de Schaller et al. (1992, de aqui en adeclante SSMM) v
el mejoramiento en nuestro entendimicnto de la rama asintética de las gigantes (AGB the
asymptotic giant branch) (Herman y Habing 1985; Lattanzio 1986; Bedijn 1988; Charlot
y Bruzual 1991, de aqun' en adelante ChB) tenemos la posibilidad de reunir una buena

biblioteca de trayectorias evolutivas.

En este capftulo utilizamos un procedimiento estandar en el cdlculo de la evolucién de
la luminosidad de una galaxia: dividimos nuestro intervalo de masa, en nuestro caso de 0.1

a 60 Mg, en pequeil bi valos de tal que a cada subintervalo se le asigna una

trayectoria evolutiva (TE). Los cambios abruptos en las itudes y colores calculados se

eliminan al construir una sucesién de subintervalos (con sus correspondientes trayectorias
evolutivas) muy fina. En el limite en el cual el tamafio de los subintervalos se va a eero,

el método estandar es equivalente al de sintesis de iséeronas (ChB); éste se implementa

fand. tal ix]

te para evitar drasticos en los colores cuando se consideran brotes

estelar bi

de for ién estelar de d i6n muy corta; i.e., do la tasa de for
en intervalos de tiempo muy pequefios (~ 107afi0s) (ChB); de otra manera, se espera que

ambos métod

den resultados equivalent

Una vez que se ha construido un buena BTE son ios dos ingredientes mas:

la tasa de formacién estelar (TFE) y la funcién inicial de masa (FIM); de una forma u
otra ellos determinan el tipo de galaxia u objeto cuya evolucién en los colores se esta

calculando. La manera cldsica con la que se reproducen los colores observados de las
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galaxias es variando la fortna funcional de la TFE, galaxias con difcrente clasificacién
morfolégica (o fotométrica) parecen haber experimentado distinto pasado de form

estelar (Kennicutt 1983). El hecho de que autores con diferentes métodos y diferentes

BTE, con sus particulares consideraciones de la metalicidad, reprod o no los

observados de las galaxias cercanas, motivé el estudio de la evolucién fotométrica de las
galaxias prestando parti-cular atencién a las tasas de formacién estelar. Por ejemplo, es
probable que la cantidad apreciable de galaxias que se detectan con moderados corrimientos
al rojo (z S 0.4), las cuales juegan un papel central en el conteo de galaxias (Cowie et al.
1992, y referencias ahi contenidas), hayan dcsu:ro]!ado una tasa de formacién estelar muy
peculiar. Por otro lado, se ha visto ultimamente la necesidad de buscar una TFE episédica

en nuestra galaxia, contrario a una TFE que explique, por ejemplo, la diferencia

de edad entre el halo y el disco (Wheeler et al. 1989; Mathews et al. 1992).

3.2 Modelo

El propésito principal de este cupftulo es calcular la evolucién de la magnitud abso-
luta en las bandas UBVRIIKL y de los indices de color U-B,...,V-L poniendo particular

tencion a las plifi

que se han hecho en la construccién de la biblioteca de

trayectorins evolutivas. Para comparar nuestro trabajo con el de otros autores se cal-
culan las propiedades fotométricns evolutivas de las galaxias con una TFE *‘estindar”;

aunque también se calculan modclos con tasas de formacién estelar “‘peculiares”, como

la de Mathews y Schramm (1992), en un intento por rep ar mejor la lucién de

la luminosidad de las galaxias, al menos la de las galaxias espirales, Como una primera
aproximacién hemos considerado una séla composicién quimica, la solar. Es razonable, por
el momeato, quediu-se con este conjunto de trayectorias evolutivas ya que, aunque existen
TEs para otras composiciones qux’micns, éstas no satisfacen con mucho los requerimientos
de completez (que se cubra un amplio espectro de valores de la masa y que se incluyan
las diferentes fases evolutivas) y homogencidad (que el conjunto de TEs usadas no utili-

cen una diversidad de valores para la iclad, tasas de

F
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de longitud de mezclado, pérdida de mase ctc.}). AfGn méds, aunque se tuviera un BTE
completa, cubriendo un amplio intervalo de valores de la metalicidad, atn faltaria una
biblioteca completa de espectros estelares o, en su caso, una calibracién fotométrica que

cC a las distint talicidades. De cualquier forma, en un futuro se tiene pensado
T 1 p

+

quimica en la evolucid

incluir el efecto de la evol

de las propiedades fotométricas de

las galaxias.
3.2.1 Funcién de Formacién Estelar

Como se mencioné en el capitulo anterior la funcién de formacién estelar, definida ésta
de tal manera que B(¢, m)dtdm = niimero de cstrellas formadas entre ¢ y ¢+ di con masas

entre m y m + dm, es frecuentemente separada en dos funciones independientes:
B(t,m) = ¥(t)é(m), (3.1)

donde 1(t) denota la tnsa de formacién estelar y ¢(m) la funcién inicial de masa. A lo

largo de este trabajo de tesis supondremos que la FIM es una funcién independiente del

tiempo y del espacio. En este capitul id una d dencia en ley de potencia

P

con la masa; i.e.,

$(m) o« m—(1+2) (3.2)
con la siguiente normalizacién,

Maus
/ (m)dm =1, (3.3)

ming
Hemos considerado como valores para los limites inferior y superior de la FIM los siguicntes:
Ming = 0.1 y m,up = 60. Para propésito de comparacién se ha usado el valor de 1.35 para

x (el exponente de Salpeter), aunque otros valores también han sido considerados.

Principalmente con motivo de comparar nuestros resultados con el de otros autores, y
con los observados, se investigan las propiedades fotométricas de nuestro modelo suponien-

do un dependencia exponencial de la TFE

¥(t) o exp(~—t/7), (3.4)
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donde T es la escala de tiempo de la formacién estelar. También ge in iga el compor-

tamiento de la luminosidad bajo las TFE poco estindares de Mathews y Schramm (las

llamadas vieja y nueva tasas de formacién estelar en el capitulo anterior): la vieja TFE de

Mathews-Schramm (VMS)

(3.5)

o) = { Afre=t/to — 1]e54/3%  t/t, < Inr

tfty 2> Inr !
donde se aprecia que $(t) o €2¢/3%¢ parn t/ty < Inr, y la nueva TFE (Mathews et al.
1992) (NMS)

Y(t) = a+b8(t — tp)e~ /M L (1 — ty)em (1N, (3.6)

En ambas expresiones, los pardmetros tienen que ver con las caracteristicas que gobiernan
el comportamiento del modelo, las cuales son: (i) un primer brote, seguido de una mas

débil formacién estelar debido a los esporddicos aglutinami e intrinseca formacién

estelar en las nubes colisionantes, y (ii) un segundo brote como resultado de la dltima

fusidn seguido por la formacién estelar en el disco.
3.2.2 Procedimiento

El procedimiento usado aquf para el calculo de la evolucién de la luz integrada de las
galaxias es bastante conocido (Tinsley 1976; Bruzual 1983; Arimoto y Yoshii 1986), la
masa de gas que es transformada en estrellas durante el intervalo de ticmpo At = ¢4y —¢;
es

AM(titip1) = / e, (3.7

La TFE estd normalizada de tal manera que,
Tl
/ W)t =1, (3.8)
(]

donde T, denota la edad de la galaxia. El niimero de estrellas de secuencia principal de

masa m; que se forman de AM viene dado por

Ny = AM(itiss) [ d(mddm, @9)
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donde mj, j' = 1,2,...n, representan las masas para las cuales se ha calculado una trayec-

toria evolutiva. Los iimites m; and m3 se han definido como

my = R, M2 = /R (3.10)
(Tinsley, 1972). Las estrellas que nacieron durante este intervalo de tiempo At tienen
edades al tiempo ¢ que van desde ¢ — ti4; a ¢t —¢;. Supongamos que las estrellas de masa
mj viven en su k-ésima etapa evolutiva de T; to Ty. El niimero de estrellas de masa m; que
se encuentran en la k-ésima etapa evolutiva estd dado por Ia interseccidn de los intervalos
de tiempo (T}, Ty) y (t — tis1,t — t;). Especificamente, el mimero de estrellas en la k-ésima

etapa evolutiva al tiempo ¢ viene dado por
m2
NHE) = AM(T3, T3) / $(m)dm, (3.11)
™

donde T} = maz(t — Ty, t;) y Ta = min(tigr,t — T3). Obvi t do la int i6

es nula N(t) = 0, esto ocurre cuando T} > t — #; 0 Ty < ¢ — t;41. El nimero total

de estrellas se encuentra sumando sobre todas 1l ladas hasta el ti

po i en
pasos de tiempo At y sobre j (= 1,...,n). A cada tiempo ¢, los colores integrados de la
galaxia son calculados al afiadir todos los col 1 dientes a las diferentes

posici en el di HR y pesados por el nit de estrellas en cada posicidn.
3.3 Trayectorias Evolutivas

Recientemente Schaller et al. (1992) han calculado un 1i j de trayectorias

P )

evolutivas para estrellas con masas desde 0.8 hasta 120 Mg con Z= 0.020 y Z= 0.001.
Los modelos usan las nuevas opacidades de Rogers y Iglesias (1992) y de Kurucz (1991)
para bajas temperaturas (< 6000 °K). Pardmetros fisicos importantes como las tasas de
reaciones nucleares y las tasas de pérdida de neutrinos han sido actualizadas (con respecto a

Maeder y Meynet 1989, de aqui en adelante MM). La longitud de mezclado y el parémetro

del impulso sobreconvectivo “overshooting” bian como ia de las

pacidad Un tratamiento detallado de la ionizacién parcial ha sido considerado; en

particular, sus modelos toman en cuenta la jonizacién por efectos de presion, éste es un
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efecto que modifica los valores de los parimetros cstelares en la rama de las gigantes rojas

(ver més adelante).

Al igual que las trayectorias de MM, las trayectorias de Schaller et al. (1992) estén

1 d

incompletas en ¢l sentido que no consideran varias etapas de estelar a.

Para construir nuestra biblioteca de trayectorias lutivas di de la si-

guiente:

1. Como en Maeder y Meynet (1989), SSMM detienen sus modelos para estrellas de
masa baja, de 0.8 a 1.7 Mg, al final de la rama de las gigantes rojas. Para el cdleculo
de la luminosidad y la temperatura efectiva en la etapa del quemado de helio, se han

tomado unas expresiones empiricas de Lattanzio (1986) que relaci la masa (masa en

1a rama horizontal de edad cero) con la luminosidad y la temperatura efectiva; la duracién
en esa fase evolutiva vicne de los cdlculos de trayectorias evolutivas de Seidel, Demarque
y Weinberg (1987). Consideramos lo anterior como un buen ajuste de la rama horizontal
porque sabemos que los valores de los parimetros estelares permanecen casi constantes
durante la mayor parte del quemado de helio (hasta Y ~ 0.05). Por otra parte, basado en
la observacién que la etapa temprana de la rama ssintética de las gigantes (E-AGB the
early asymptotic giant branch) es casi lineal en el dingrama HR, hemos conectado el punto
donde termina el quemado de helio al punto donde comienzan los pulsos térmicos de la rama
asintética de las gigantes (TP-AGB the thermal pulse asymptotic giant branch) por medio
de una linea recta. La duracién en estas ctapas, la etapa final de la rama horizontal (HB

the horizontal branch) y la fase E-AGB, son considerados como pardmetros del modelo.

2. SSMM no van mas alld de E-AGB para estrellas de masa intermedia, de 2.0 a 5.0
M@. Hemos afiadido un punto més para tomar en cuenta la etapa de los pulsos térmicos de
la rama asintética de las gigantes, la llamada ctapa OH/IR para estrellas de masa baja e
intermedia (ChB). La luminosidad y la vida media en esta ltima fase es de Bedijn (1988)
¥ la temperatura efectiva de Lattanzio (1986) y de Becker e Iben (1979).

3. SSMM no completan la rama de las gigantes rojas (RGB the red giant branch) para
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las estrellas de 0.9 y 0.8 M. Mientras que para el modelo de 0.8 Mg lo anterior no es
importante para nuestros propésitos, debido a que ya para estas maseas la vida media en
la secuencia principal es mayor que la edad del universo, es crucial para el modelo de 0.9
My pues los colores de una galaxia eliptica dependen de los valores que toma ¢l modelo de
0.9 Mg. Hemos usado el modelo de 0.9 Mg y 2= 0.020 calculado por Schaller (material

amablemente suministrado por el Dr. G. Schaller).

4. Extrapolamos la etapa de secuencia principal (MS the main sequence) hasta el valor

0.7Mo ¥ los modelos sin evoluci de Tinsley y Gunn (1976) para masss en el
intervalo 0.1 < m < 0.7. También se han calculado los colores considerando los modelos
tedricos de VandenBerg et al. (1983) para masas bajas (0.1 £ m < 0.75 Mg) obteniendo

resultados muy parecidos.

En total, t 19 trayectorias evolutivas que cubren desde la secuencia principal
hasta la TP-AGB o la etapa del quemado del carbono para masas mayores de 5 Mgp.
Con el deseo de evitar cambios abruptos en la propiedades fotométricas de las galaxias
hemos incorporado 791 trayectorias interpoladas a nuestra biblioteca. Nuestro esquema de

en tomar puntos de trayectorias inas fist te equivalentes e

CTRYS .y

interp

interpolar linealmente en el logaritmo: la luminosidad, la temperatura efectiva y el tiempo

transcurrido, Puntos fisicamente equivalentes serfan, por ejemplo, puntos con el mismo
valor de la abundancia central del hidrégeno. Mucho cuidado debe tenerse cuando son
llevadas a cabo interpolaciones que involucran las siguientes masas: Mc, My.r y Myp.
La primera masa denota el limite arriba del cual Ia estrella posee un niicleo convectivo,
1.0 < Mc < 1.25. La segunda representa el limite acriba del cual el helio se quema
pacificamente, 1.7 < My.r < 2.0. Y finalmente, Myp es el valor maximo de la masa para

el cual la quema del carbono se realiza bajo dici d das. Exi demas los

siguientes tres Hmites que serfa adecuado mencionar, ellos son: Maras, Mec ¥y Mw. El
primero de ellos se define como la masa inicial minima para la cual se llevan a cabo todas

leares no degenerati te (Chiosi 1986). En modelos sin

las secuencias de reacciones
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“overshooting” y pérdida de masa el limite esta alrededor de las 12 Mg. Mpc representa
el limite abajo del cual la estrella se colapsa via la captura de electrones y forma, después
de fuertes destellos de neén, oxxlgcuo y silicio, finalmente un nicleo de hierro. My es la
masa méaxima que conduce a la formacién de una enana blanca, las mejores estimaciones
son observacionales y lo ubican alrededor de 8 Mg. El hecho de que Mw es mayor que
Myp (MM) significa que los llamados eventos de supernova tipo I 1/2, los cuales ocurren
por la detonacién del carbono, son objetos muy hipotéticos. Todos estos valores se refieren
al valor de ]a masa de la estrella en secuencia principal, la masa actual es una funcién que
depende de la edad de la estrella a través de la tasa de pérdida de masa; en otras palabras,

1a estrellas estan perdiendo masa al evolucionar.
3.3.1 Diagrama Color-Magnitud

La transformacion del dingrama HR teérico al observacional color vs. magnitud se hace
a través de las calibraciones estandares de Johnson (1966), Lee (1970) y Flower (1977). Los
colores en el sistema fotométrico UBVRIJKL son calculados usando las transformaciones
de Johnson (1966) y Lee (1970). Todas las estrellas de secuencia principal son clase V, las
estrellas cuyo logaritmo en la luminosidad, logL, es menor que 3.5 son clase 11! (gigantes) y

aquellas con logL mayor que 3.5 son In o Ib (supergigantes) (Becker y Mathews 1983). Para

uras may que el maximo valor dado en las calibraciones de Flower (1977), los
colores son calculados considerando a la estrella como un cuerpo negro. Se debe poner un
énfasis especial al calcular los colores en TP-AGB. Las estrellas en esta etapa de su vida

generan vientos con altas tasas de pérdida de mase que producen cascarones de material

4]

cir La luz proveniente de estas estrellas, OH/IR, se encuentra muy enrojecida
debido al polvo circumestelar. Para tomar en cuenta este efecto seguimos la misma idea
de ChB en el calculo de los colores: suponemos que todas las estrellas en la parte “alta"
de la TP-AGB (la fase de OH/IR) tienen los colores de una estrella prototipo, IK Tau;
esta estrella tiene fndices de color rep ivos de las estrellas OH/IR observadas (Reid,

Tinney y Mould 1990). Su correccién bolométrica se caleuld usando los flujos observados
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en la parte éptica y en el cercano infrarrojo por Dyck et al. (1974) y en el lejano infrarrojo

por Herman, Burger y Phennix (1986).

3.4 Resultados

En la figura 3.1 mostramos con lineas discontinuas las trayectorias evolutivas de los
modelos de 1.0, 0.9 y 0.8 M de SSMM, extendidos hasta la etapa pulsante de las gigantes

(ver seccién anterior), y con lineas continuas las correspondientes de Chiosi (1992), los

cuales forman parte de los modelos Z=0.02 inistrados bl te por el Dr. C.
Chiosi. Come es claro de la figura, los modelos de Chiosi estin mds enrojecidos, esto se
debe, en parte, a que los modelos de Chiosi ignoran los efectos de la presi6n en la ionizacién
{Maeder 1992): esto tiene un efecto de hasta una décima de magnitud en V-K. De hecho,
como se vera en detalle mis adelante, ese mayor enrojecimiento tiene como consecuencia

ajustar mejor los indices de color infrarrojos.

En la tabla 3.1 hemos anotado los valores de los indices de color desde U-V hasta V-L
observados en las galaxias elipticas y $SOs (de un compilacién de Yoshii y Takahara 1988) y
los sintetizados para una tasa de formacién estelar de “brote’, simulado éste con una TFE
que es constante durante los primeros 10° aios y cero en adelante. Al considerar una forma
funcional de brote para la TFE lo que deseamos hacer es ajustar los colores de una galaxia
cliptica (Bruzua! 1983, ChB), donde se sabe que si hay formacién estelar hoy dia ésta
debe ser muy pequefia. Con Ch denotamos los colores obtenidos usando las trayectorias
evolutivas de masa baja (0.6 a 1.0 Mp) y Z=0.02 de Chiosi (1992). Hay que mencionar
aqui que para el céleulo de los indices de color se ha supuesto que la poblacién estelar del
bulbo de nuestra galaxia refleja mejor las poblaciones estelares de las galaxias elfpticas,
esto se debe en parte a la mayor metalicidad promedio de sus estrellas; en particular, la
de la poblacién de gigantes rojas tardias (de clasificacién espectral M). Con lo anterior en
mente, hemos calculado los colores de las gigantes rojas tard{as evaluando su magnitud
absoluta en el visual a través de los datos de Frogel y Whitford (1987) y recorriendo la

calibracién fotométrica de Lee (1970) por tres subclasificaciones espectrales; por ejemplo,
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de 1.0, 0.9 y 0.8 Mg de Schaller et al.
(1992), lineas discontinuas, extendidos husta Ia etapa pulsante de las gigontes, y Chiosi
(1992), Iineas continuas.
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al {ndice de color V-K asociado a M4 le corresponde la temperatura asociada a M1 en la
calibracién de Lee (1970). Un dltimo comentario con respecto a los valores de la tabla
3.1, los colores obtenidos usando sélo las trayectorins de SSMM y nuestras aproximaciones
han sido enrojecidos artificialmente al alargar ligeramente la vida media de la etapa de las
gigantes rojas tardias de los modelos de 0.9 y 1.0 Mg. La vida media de los modelos en si
NO es incrementada, la duracién de la etapa de las gigantes crece a costa de la vida media
de la secuencia principal.
TABLA 3.1
Observado (0), SSMM (M) y Chiosi (Ch)

TFE M/Ch U-V B-V V-R V-1 V-J V-K V-L

[o] 1.40 3.22
o] 1.50 0.96 0.84 1.59 2.37 3.31
o 0.97 0.86 1.61 2.20 3.20
(o] 0.97 0.89 1.70 247 3.39 3.56
(o] 133 - vee e 2.36 3.26

B=1Ga M 1.88 1.08 0.90 1.63 242 3.26 3.48
B=1Ga Ch 176 1.04 0.87 1.57 2.32 3.23 346

En la figura 3.2 mostramos la evolucién de las diferentes contribuciones a la luminosidad
(secuencia principal -linea continua-, subgigante -inea de trazos pequeiics-, gigante roja
-Alnea de trazos medianos-, rama horizontal o quemado de helio -linea de trazos grandes-
, rama asintética -linea de trazos pequefios y medianos-). Cuando comparamos nuestro
modelo con el modelo de brote de ChB se observa una tendencia similar pasados unos
cuantos giganfios. Eso se espera en parte debido a que ambos usamos las trayectorias
evolutivas de Maeder y colaboradores (ChB usan las de Maeder y Meynet 1989, pero en
su trabajo maés reciente, Bruzual y Charlot 1993 (de aqui en adelante BCh), han corregido
por el error en la escala de tiempo de los modelos 1.3 a 2.5 Mg de MM). Existen diferencias
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Fig. 3.2 Evolucién de la luminosidad bolométrica de las diferentes fases evolutivas
(secuencia principal -linea continua-, subgigante -linca de trazos pequefios-, gigante rojn
-linea de trazos medianos-, rama horizontal o quemado de helio -linea de trazos grandes-,
rama asintética -linea de trazos pequefios y medianos-).
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pequeilas entre nuestro trabajo y el de ChB por varias razones: i) la forma de completar las
trayectorias para estrellas de masa baja (ChB usan los modelos de Chiosi que favorecen
una mayor cficiencia en el impulso sobreconvectivo), ii) las trayectorias evolutivas para
estrellas menores a 1.0 Mp utilizadas, ChB usan los mismos modelos de Chiosi que en
(i), iii) 1a calibracién fotométrica utilizada (Bruzual 1992), iv) la forma de calcular los
pardmetros estelares para estrellas de muy baja masa (0.1 < M < 0.6), ChB extrapolan
las trayectorias de baja masa, y v) el algoritmo utilizado, a diferencia de ChB que usan
el método de la sintesis de isécronas nosotros hemos trabajado con el método “viejo”
en donde a cada subintervalo de masa se le asocia una trayectoria evolutiva tinica. Con
referencia a la figura 3.2, observamos que después de ~2 Ga lus contribuciones de HB y

AGB i a disminuir provi do que ia MS detenga su tendencia y, de hecho, se

incremente ligeramente; esto se debe a que las vidas medias de la rama horizontal (1 8) y
asintética (raga) disminuyen, cerca de un factor de dos para HB, cuardo pasamos de 2.0
a 1.7 Mg (por més de un factor de dos para AGB). El pico en la rama de las subgigantes
se debe a que su vida media también alcanza un méximo. Por otra parte, ¢l cambio en la
pendiente que se observa a ~5 Ga en la rama de las gigantes rojas se debe ol cambio en el
valor de R, donde R = rre/T(Mms+R0) €l denominador definido como a5 + Trg, de .15
para el modelo de 1.25 Mg a .052 para 1.0 Mg (descendiendo basta .036 para 0.9 Mg). De

SH dient.

hecho, si no alargaramos la duracién de la ctapa de las gig rojas t lap

(4 .
se volveria negativa.

La evolucién de los {ndices de color B-V y V-K, para una tasa de formacién estelar de

brote, i y exp iolmente decreciente (7 = 0.5 Ga) con una funcién inicial de

masa de Salpeter, se han graficado en las figuras 3.3a-b. Las lineas de trazos mediznos y

largos son los modelos de Bruzual y Charlot (1993), TFE de brote y continua, respecti-

vamente; las lineas sélida y punteada repr nuestros modelos correspondientes con

la calibracién fotométrica de Johnson (1996) y Lee (1970). Las lineas de puntos y trazos

dianos tael

P

el

con una TFE exponcial te decreciente. En los model

y
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Fig. 3.3a-b Evolucién de los {ndices de color B-V y V-K, para una tasa de formacién
estelar de brote, continua y exponencialmente decreciente (7 = 0.5 Ga). Las lineas de
trazos medianos y largos son los modelos de Bruzual y Charlot (1993), TFE de brote
y continua, respectivamente; las Hneas sélida y P
correspondientes con la calibracién fotométrica de Johnson (. 1996) y Lee (1970). Las lincas
de puntos y trazos medianos representa el modelo con una TFE exponcialmente decreciente.
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es clara la tendencia al mayor enrojecimiento una vez que desconectamos ¢l proceso de
formacién estelar (TFE de brote); el enrojecimiento en la TFE exponencial es més gra-
dual, aunque llega a valores tan altos como los alcanzados por un brote. Nuestras figuras
dificren de las correspondientes de BCh en varios aspectos: i) BCh obtienen un valor de
~0.2 mayor en V-K durante el primer Ga (etapa en la cual la TFE es constante), ii) BCh
tienen dos minimos locales en V-K, 2 ~2.0 Ga y a ~7.0 Ga, que nuestro modelo cvidente-
mente no posee y iii) el enrojecimiento en B-V es mas pronunciado en nuestros modelos.
Creemos que las diferencias mayores se deben a las distintas trayectorias evolutivas que es-
tamos usando y a la calibracién fotométrica. En las figuras 3.3¢-d se muestran los mismos

modelos sélo que ahora hemos afiadido dos mas que representan nuestros modelos bajo la

calibracién fotométrica proporcionad bl te por el Dr. G. Bruzual para bajas tem-
peraturas, lineas de puntos y trazos medianos (TFE de brote) y lineas de puntos y trazos
largos (TFE continua). Como se ve de las figuras, las diferencias entre nuestros modelos y
los de BCh se reducen cuando se considerz la misma calibracién fotométrica; no obstante,

persisten algunas diferencias significativas que se las atribui a: i) los modelos de BCh

usan un intervalo de masa diferente para la FIM (de 0.1 a 125 Mp), ii) las diferencias en
1a forma de completar las trayectorias evolutivas para estrellas de masa baja, iii) la forma
de calcular los pardmetros estelares para estrellas de muy baja masa y su consecuente
transformacién al diagrama HR observacional y por wltimo, aunque creemos que no es
significativo, iv) las diferencias entre las trayectorias evolutivas de MM (considerando la

escala de tiempo correcta) y las de SSMM. Que 13 delo para V-K al valores

de ~ 3.2 a ~ 10 Ga es independiente de la calibracién elegida y se debe a dos cosas: i)
tomamos en cuenta que la poblacion estelar en el bulbo de nuestra galaxia simula mejor la
poblacién de una galaxia eliptica y ii) alargamos 7rg con respecto & 7as para los modelos

1.0 y 0.9 Mg; i.e, (i) ¥ (ii) enrojecen nuestros modelos.

Para mostrar la “bondad” del método clésico, en el céleulo de los {ndices de color o

de las magnitudes, cuando se considera una division fina de las trayectorias interpoladas,
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Fig, 3.3c-d Los mismos modelos que en 1a figura 3.3a-b sélo que ahora hemos afiadido

dos m:

que representan nuestros modelos con Ia calibracién fotométrica de Bruzual, para

bajas temperaturas, lineas de puntos y trazos medianos (TFE de brote) y lineas de puntos
y trazos largos (TFE continua).
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- brotede 1 Ga.
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hemos graficado en las figuras 3.4a-b la evolucién de B-V y V-K para una TFE de brote de
10° aiios (con la calibracién de Bruzual). Las lineas punteadas representan una vez mis los
modelos de brote de 1 Ga. Los saltos que se observarian en el cilculo de esas cantidades
son eliminados al considerar una divisién en masa lo suficientemente fina para la cual se

ha calculado una trayectoria evolutiva (ver, ChB).

En las figuras 3.5a-b hemos graficado la evolucién de la magnitud absoluta en las dis-
tintas bandas UBVRIJKL para los dos tipos de tasa de formacién estelar de Mathews y
Schramm: la nueva y la vieja MS TFE (ver capitulo anterior); ambas intentan simular I
historia de la formacién estelar de nuestra galaxia. Vemos, desde luego, que la formna de
ambas graficas refleja ¢l comportamiento de la TFE que las genera. En las figuras 3.6a-b
estdn graficadas la evolucién de los {ndices de color B-V y V-K, respectivamente, para las
dos TFE de MS (NMS -linca sélida-, VMS -linea de trazos cortos- y constante -linea de tra-
z0s medianos-) comparadas con las generadas por la TFE constante. Como es claro de las
figuras, podemos tener valores muy parecidos para los indices de color, al tiempo presente,
con pasados de formacidn estelar muy diferentes, esto podrfn tener un efecto apreciable en
el conteo de galaxias. Notamos como las curvas con TFE constante empiezan a enrojecerse
una vez que la contribucién de la rama de la gigantes rojas empieza a ser apreciable (~1
Ga). Ahora, cuando comparamos nuestros colores sintetizados con los observados, para
las galaxias espirales e irregulares, los primeros aparecen menos enrojecidos, creemos que

esto se debe al polvo que nuestros modelos no consideran.

En cl diagrama color-color de las figuras 3.7a-b se ha graficado V-K vs. B-V para
diferentes tasas de formacién estelar. En la figura 3.7a mostramos el caso de la TFE de
brote de un 1 Ga: -linea punteada- (calibracién de Johnson (1966) y Lee (1970)), -linea
continua- (calibracién de Bruzual) ¥ -linea de trazos largos- (modelo de brote de 1 Ga de
BCh). En la figura 3.7b mostramos los casos para las TFE constante -linea continua-,
exponencial decreciente (1 = 0.5 Ga) -linea punteada-, NMS -linca de trazos medianos-,

VMS -linea de trazos largos- y constante con calibracién de Bruzual -linen de puntos y
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Fig. 3.7a Diagrama color-color, V-K vs. B.V, con modelos de TFE de brote de un 1
Ga: -linea punteada- (calibracién de Johnson (1966), Lee (1970) y Flower (1977)), -linea
continua-~ (cahbrwdn de Bruzual) y -linea de trazos largos- (modelo de brote de 1 Ga
de BCh) Los dntns obser les son de ilacidn de Yoshii y Takahara (1988)

el modelo b con las tray evolutivas de baja
masa de Chiusi (1992).
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Fig. 3.7b Diagrama color-color, V- 1( vs. B-V, con TFE constante -linea continua-,
cxponcncml decreciente (r = 0.5 Ga) -lnea punteadn- NMS -linea de trazos medisnos-,
VMS -linea de trazos largos- y constante con calibracién de Bruzual -linea de puntos y
trazos medianos-.
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trazos medianos-. El punto en la figura 3.7a cs el valor calculado con las trayectorias de
Chiosi de masa baja a t= 15 Ga. Aunque si bien nuestro modelo de brote reproduce el
valor observado de V-K por otro lado no ajusta bien el valor de B-V; en otras palabras, el
diagrama nos esté indicando que el mayor enrojecimiento observado en las galaxias elipticas
no es reproducible sencillamente alargando la vida media de la rama de las gigantes rojas;
de hecho, atin usando las trayectorias de Chiosi, para las cuales no hay necesidad de alargar

los tiempos para obtener un valor de 3.2 para V-K, seguimos teniendo ¢l mismo problema.

Quizas la respuesta al problema se deba a que no estamos iderando etapas post

a la rama asintdtica y/o a la ia de otras fases evolutivas (Renzini 1993).

3.5 Conclusiones

Hemos mostrado como un modelo estandar de sintesis de poblaci no produce cam-

P P

bios abruptos en el célculo de la evolucién de las magnitudes, o de los {ndices de color,

cuando se considera una divisién muy fina de subintervalos de masa, a los cuales se les

. . e . . . ’ .
asocia una trayect: lutiva; en ese do es equivalente ol método de la sintesis de

iaé Nuestros resuitados, parecidos a los de ChB y BCh (1991,1993), di-
fieren de los de éstos en varios aspectos. Por otra parte, si bien obtenemos valores para

V-K que reproducen bien los valores observados p dios, t bl d

P

consideramos diagramas color-color; en particular, en el diagrama V-K vs. B-V, nuestro
modelo queda “fuera” de la zona de error. Creemos que lo anterior se debe, en parte, &
que no estamos tomando en cuenta las etapas que estan mas alld de la rama asintética de

las gigantes.
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IV. CONTEO DE GALAXIAS

Resumen

Se han estudiado con suficiente detalle los diferentes pardmetros que entran en el

Alculo del teo de galaxias. Se han iderado las logias provenientes de los
distintos valores que toman el pardmetro de densidad y la tant logica. Se ha
bandonado la hipétesis de uni lidad en la funcién de luminosidad de las gal

en particular, representamos analiti a las funci de luminosidad de las gala-

xias espirales y elipticas como distribuciones gaussianas, Hemos usado nuestro modelo de

evolucién fotométrica de las galaxias, desarrollado en el capituln anterior, para el cilculo de

1a correccién evolutiva. Hemos trabajado la hipétesis de fusién de galaxias y abandonado la

conservacion de la densidad numérica de gal por unidad de vol en co-movi

dues Tats

P I te bien las observaci del conteo de

Nuestro modelo es capaz de
galaxias en las bandas azul e infrarroja, pero produce un nimero excesivo de galaxins con

alto corrimiento al rojo.

4.1 Introduccién

Todo parece indicar que el exceso de galaxias que se observa en la banda azul (Tyson

1988; Metcalfe et al. 1991; Lilly, Cowie y Gacrdner 1991), en relacién con el predicho por un

delo no-evolutivo, definido éste como el modclo que no toma en cuenta la evolucién de la
luminosidad de las galaxias, no tiene como explicacién un efecto 16gico; hay
que logran explicar el exceso recurriendo a una t 16gica (ver, por ejempl

Fukugita et al. 1990), pero no comparan sus modelos con el conteo en otras bandas de
color. Observaciones recientes cn la banda K infrarroja de 2.2 pm de Cowie et al, (1992)

nos muestran un nimero mucho més reducido de galaxias: un modelo no-evolutivo casi

ajusta las observaciones (Cowie et al. 1992; Cole, Treyer y Silk 1992, Koo y Kron 1992;

ver, también, més adelante en este mismo capitulo), la introduccién de una t

logica produce un ni excesivo de galaxias. Otra pista para la resolucién del

problema planteado del conteo de galaxias se a en las reci determinaci de
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corrimientos al rojo de 187 galaxias de Broadhurst, Ellis y Shanks (1988) 20.0 < b7 < 21.5
y de 87 galaxias de Colles et al. (1990) 21.0 < bs < 22.5. Si bien es cierto que ambas

muestras son consistentes con un modelo no-evolutivo, también es cierto que las mayores

s 3t 1ot " 1

incer (i p errores si dticos, efectos de t

6n, etc.) se ran

en la parte de altos corrimientos al rojo y de magnitudes aparentes débiles (Koo y Kron

1992). Otro efecto que tienen que considerar las posibles respuestas al problema es la

tendencia al azul vista en la poblacién de galaxias débiles (defi éstas con magnitud
aparente en el azul mayor que, digamos 22): jes esta tendencia, en el cambio de color,
provocada por la aparicién abrupta de una nueva poblacién de galaxias azules de baja

luminosidad? (Cowie et al. 1992; Cole, Treyer y Silk 1992).

Parece que estamos ante un dilemn.que no nos deja otra alternativa mds que la de
acudir a un efecto en la evolucién de la funcién de luminosidad, y de paso rescatar nuestro

del légico preferido (20,40) = (1,0), para salir del problema. En cierta forma,

un modelo con £y = 1 recibe apoyo en cuanto a que el exceso de galaxias débiles es menor
en la banda K, observacién mencionada en el pérsafo anterior. Una posibilidad atractiva
que puede explicar el exceso relativo de galaxias en las diferentes bandas de color, en
particularen las bandas B y K, y que ha sido utilizada y manejada de una forma u otra por
varios autores, es la idea de aglutinamiento “merging” de galaxias (Guiderdoni y Rocca-
Volmerange 1990; Carlberg y Charlot 1992). Guiderdoni y Rocca-Volmerange suponen
que la densidad numérica de galaxias por volumen en co-movimiento se incrementa con
el corrimiento al rojo debido a los aglutinamientos; aqui, al igual que en Fukugita et al.
(1990), el modelo sufre del defecto de sélo tomar en cuenta el conteo en una sola banda de
color, la azul; es muy probable que el modelo tenga que ser modificado al descar ajustar,
también, el conteo en la banda K {ver, por ejemplo, Cole, Treyer y Silk 1992). Un trabajo
reciente sobre la evolucién de las galaxias débiles de Carlberg y Charlot (1992, de aqui
en adelante CCh), que tiene entre sus virtudes el usar un modelo de sintesis evolutivo de

soblact bastant: leto, explora los efectos del aglutinamiento de halos tomando

P P
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en cuenta los brotes de formacién estelar que se originan cuando las galaxias gascosas,
aquellas que poseen una fraccién apreciable de su masa en forma gascosa, chocan. CCh
explotan el hecho de que en un escenerio de materia oscura fria (CDM, “cold dark matter)
son las galaxin's las que se forman primero antes que los halos. Asf, siendo las gelaxias
irregulares de mas baja luminosidad las que poseen un cociente de masa gascosa a masa
estelar mayor y debido a que Ia tasa de aglutinamientos crece con el corrimiento al rojo, se
espera que estas galaxias contribuyan al conteo con un niimero cada vez mayor, cubriendo

casi la totalidad ya para magnitudes de By = 23.

A bajo corrimiento al rojo la funcién de luminosidad contiene alrededor de 1% de gala-
xias interactuantes (Toomre 1977). Carlberg (1990a, 1990b) ha mostrado que la fraccién
de gelaxias que se aglutinan o que interactiian es una funcién creciente del corrimiento al
rojo. La tasa de aglutinamientos se estima a partir de la fraccién del volumen del Universo
que se ha colapsado en objectos con masa M o mayor (Press y Schechter 1974). La idea
del aglutinamiento también se ve apoyada, aunque aqui esté mas bien relacionado con el
proceso mismo de la formacion de las galaxias, por las obscrvaciones de sistemas de lineas
en absorcién con alto corrimiento al rojo, de radiacién proveniente de cuasares, los cuales
son interpretados como evidencia de agregados miitiples de nubes, de masa comparable a

la de una galaxia (Turnshek 1989).

Uno de los ingredientes presentes en todo modelo de conteo de galaxias es la funcién de

luminosidad de las galaxias (FLG), Hay ya suficiente evidencia observacional que d ra

la no universalidad de esta funcidn; es decir, esta cantidad es una funcién que depende de
la densidad de galaxias de la region (de ctiimulo o de campo y quizas de citmulo a ciimulo)

(Sand Bingeli y T 1985 (SBT); Binggeli, Sandage y Tammann 1988 (BST)).

Puesto en términos de la representacién analitica de la FLG a la Schechter, lo anterior
quiere decir que los valores de los pardmetros a (el valor de la pendiente de la FLG en la

regidén de magnitudes débiles) y M* (la **rodilla”, la magnitud caracterfstica abajo de la

cual el logaritmo de la FLG disminuye exponencialmente) dependen del medio ambiente:
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a ~ —1.0 para galaxias de campo y o ~ —1.25 para el cimulo de Virgo (BST). Esto no
es de extraiar, ya que la FLG esta considerando juntos los distintos tipos de galaxias y se
sabe que cada clase de galaxia posee un tipo especifico de funcién de luminosided (FL) y
de esta forma, como distintos ambientes ticnen diferente mezcla de galaxies su suma debe
variar con la mezcla y por lo tanto con la densidad. En resumen, una mejor cleccién para
1a FLG seria considerar para cada clase de galaxia, generalmente elegida en funcién de su
morfologfa (ver Koo y Kron 1992 para otro tratamiento del probleina), un tipo especifico
de FL. De hecho, llega a ser de suma importancia cuando se piensa que la mayoria de las
galaxias débiles, que se detectan en la banda azul, son las galaxias irregulares hoy en dfa

de baja luminosidad y bajo brillo superficial (CCh).

4.2 Modelo
Como i s en el capitulo I, los ingredi ios que lleva cualqui
modelo de conteo de galaxias son: i) un modelo ¢ légico para el el to de volu-

men, dV(z,8,82,)/dz, y para la distancia luminica, d1.(z,Q0,0); aqui con z denotamos el
corrimiento al rojo, con o = p/p. la densidad de la materia en unidades de la densidad
critica pc (pe = 3H2/87G = 1.879h2 x 10~°gem™=3) y con R, = p,/pc la contribucién del
vacio a la densidad de energia, la cual se relaciona con la constante cosmoldgica a través
de A = 8rGp,; ii) una relacién mngnitud aparente vs. corrimiento al rojo, incluyendo la
correccién k y la evolutiva e; y iii) una funcién de luminosidad que incluya las distintas

clases de galaxias que existen asi como una posible evolucién de la densidad numérica por

val en co-movimi De esta mancra, parn encontrar algén efecto cosmolégico a

través del contco de es img indible inar los efectos que tiene en el conteo

la evolucién de la funcién de luminosidad.
4.2.1 Procedimiento

El niimero de galaxias por unidad de drea se obtiene contando todas las galaxias sobre

una o varias areas finitas del cielo. Si n(my, z)dmad: representa el niimero de galaxins



56

entre ma y my-+dmy y entre z y z + dz entonces
dV <~ o
n(ma,z) =u§;§¢'(m,z), (4.1)

donde w es el angulo sélido sobre el cual las galaxias son contadas, 2¥ es el elemento de

volumen cosmolégico, n cs el niimero de tipos de galaxias que se estdn considerando y

&i(My, z) es la funcidn de luminosidad de las galaxias tipo i. Es jente aclarar que

una d s 104

el esquema en el cual estaremos trabajando es aquel que

de galaxias y magnitud total (Yoshii 1993). La magnitud absoluta en la banda “A”, M),

esatd relaci da con la magnitud aparente, m,, a través de:
My =my — ka(z) — ea(z) — blog(d(2)/10° Mpc), (4.2)
donde fmf (O)RA(N)N
= ELlE : ok el
ka(z) = 2.5log(1 + z) — 2.5l0g ( T= O RA(V )N ) ' (4.3)
y .
e ﬁ:wfﬁ:', (2)Ra ()N
ex(z) 2.5l0g (fow fﬁ'_.(o)n»\(/\')d'\' (44)

Con ky y ex denotamos los factores de correccion a la magnitud aparente debido &l corri-
miento al rojo y la contraccién de la longitud, correccién k, y a 1a evolucién de la luminosi-
dad de las galaxias, correccién e. En (4.3) y (4.4) hemos representado con f la distribucién

espectral de la energia para cada tipo de galaxia y con Ry la funcién de respuesta del filtro.

Integrando (4.1) desde z = 0 a z = zp obt el nd de galaxias por unidad de
magnitud,
Ty
na(my) = / n(my, 2)dz. (4.5)
0
Con zr hemos denotado el corrimiento al rojo al cual se forman las galaxias.

4.2.2 Cosmologia

La distribucién de la materia y la radiacién en el Universo observable es altamente ho-

génea e i opica 8 grandes ¢

(Kolb y Turner 1990). Anisotropfa en el campo de
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radiacién de fondo de 1.1:4£0.2x1073 en la escala de 10° ha sido recientemente detectada por
el satélite COBE (Cosmic Background Explorer). Mientras que lo anterior no garantiza que
. €l Universo entero sea homogéneo, si implica que la regién cubierta por el Universo observ-
able (radio del Universo observable ~ distancia de Hubble = cHg™?! = 9.25 x 1027A~1em)
es suave. Puesto que el Universo es espacialmente homogéneo e isotrépico » escala del
volumen de Hubble, para propésitos de descripcién de nuestro volumen de Hubble local
podemos suponer que el Universo como un todo es homogéneo e isotrépico. El elemento de
linea que describe un espacio homogénco e isotrépico es la métrica de Robertson-Walker,

la cual puede ser escrita de la siguiente manera

2
ds? = dt? — R¥(t) { : f’kr, +72d6% 4+ sin? mﬁ} , (4.68)

donde (t,r,6,9) son coordenadas (1l das coordenadas en co-movimiento), R(t) es el factor

de escala césmico y k toma los valores de +1, -1 o 0. El elemento de volumen viene dado

por,
R3(to)r?
= 3. =
dv = Vhd’z = mdrdw, (4.7)
donde k rep el determinaate del el to de lnea y R(ty) = R el factor de escala
boy. O bien,

dV__ R3(to)ri(z) dr). (4.8)

oz = =Ry \&
La distancia a una fuente luminica, una galaxia por ejemplo, di, sc define a partir de

Ia relacién F = ‘—:,{-, donde £ es la luminosidad absoluta de la fuente en su sistema de

referencia en reposo y F es el flujo medido por el detector. El flujo observado es

L

7= R TR

(4.9)

&% = R*(to)r*(1 + 2)%. (4.10)

El lado derecho de la ec. (4.9) se puede entender como sigue: supongamos que las
coordenadas del observador al to de d la radiacién son (4,0,0,0) y las de la
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fuente al momento de emitirla (¢,r,0,0) entonces la fraccién de drea de la esfera, que rodea

1a fuente, cubierta por el detector es dA/47R?(2)r? (dA es cl 4rea del detector). Ademsds,

la ye la encrgfa por el detector por un factor de (1 + z)? debido

al corrimiento al rojo de los fotones y a la dilatacién del tiempo.

La forma funcional de la coordenada r con z sc determina a través de ln igualdad

o dt T dr
— —_— 4.11
= [ = @)
la cual después de usar una de las ecs. de Friedmann y el hechode que R = Ro(1+2)~? (ver,
por ejemplo, Kolb y Turner 1990 para una discusién completa de la cosmologia esténdar)

se lee de la manera siguiente:

¢ t dr /" dr
o = (4.12)
RoHo >/(.1+x)" :\/no:-l +Qua? — gl U0 V1-kr2

Las ecs. (4.8) y (4.12) estdn sujetas a la restriccién
2k
1=Qo +Qy — 255557
° HIR}

Derivando (4.12) con respecto a z encontramos una expresién para dr/dz la cual al ser

(4.13)

insertada en la férmula para el elemento de volumen éste toma la siguiente forma

AV e\ T ! 4.14
dwdz (Ho)R“H:\/nn(l+:)+nu(1+:)"’—;{;’1$; @

La forma explicita que toma r(z) depende del valor de k; por ejemplo, si k= -1 el lado

derecho de la ec. (4.12) es igual a sinh™! r y r(z) es sencillamente

1
r=sinh | ==— / N — (4.15)
RoHo Joaray-s o, fz=1 + Quz? + o
H

donde 775-’,%, =1-0Qg~ . Por otra parte, la edad de una galaxia, g, y el tiempo césmico
estin relacionados mediante

talz) = (=) — HzF), (4.16)
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donde . .
1 el dx
=)= / ———e, (4.17)
o Jo Qoz—! + Qya? — ﬁf-,;g

4.2.3 Correccién “k + e”
Para evaluar la correccién “k + e”, ecs. (4.3) y (4.4), son necesarias la distribucién

espectral actual de la energia (DEE) para cada tipo de galaxia y la funcién de t

para cada banda de color. En el caso que el flujo fuera como una ley de potencia de la
longitud de onda, fa & A¥, la correccién k tomarfa la siguiente forma simple ka(z) =
2.5(1 + v)log(1 + z); en particular, si v = —1 entonces kx(z) = 0. Las DEE que hemos
considerado son de Coleman, Wu y Weedman (de aqui en adelante CWW, 1980) y Pence
(1976) para galaxias Sab, en tanto que para las golaxias elipticas hemos usado la DEE del
bulbo de la galaxia M31. Los valores del flujo de energia mas alld de 1 um son calculados,
al igual que Yoshii y Takahara (1988, de aqui cn adelante YT), a partir de nuestros colores
sintetizados: la evolucidn del flujo, fo(z), es seguida a través de la evolucién de los colores
(ver capitulo III o la siguiente seccién), Dos puntos que serfa conveniente mencionar con

respecto al cdlculo de ka(z) y ea{z) son los sigui : i) d el valor de In

DEE para A < Aing ( Aing = 0.13 pm) y por lo tanto algiin valor hay que suponer, aqui
hemos supuesto que fy = fi,,, de A = 0.0912 ym a Aing, y ii) s6lo podemos evaluar fr(z)
para A 2 Ay (Ay = 0.36 pm) de nuestro programa de evolucién fotométrica de las galaxias
(EFG), por lo que como primera aproximacién suponemos que fa(z) = f1(0) (%‘HLE-;;) para
A < Ay. El primero de los dos comentarios afecta la evaluacién de la correccién debido a
la expansién de el Universo, aunque su efecto es despreciable en nuestroa modelos ya que
hemos usado zp = 3; de hecho, se pudieron haber considerado valores para zr mucho mas
altos sin afectar en nada la evaluacion de la correccién k en la banda K. Con respecto al
segundo comentario, otra vez, en la banda K pasa desapercibido. De cualquier forma, son
efectos que no se pueden soslayar sabiendo la importancia que tiene el conteo de galaxias

en la banda azul.
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4.2.4 Evolucién de la Luminosidad de las Galaxias
Como i enla i6n anterior, para calcular la cc 16 lutiva en la
lacié itud ap te va. corrimiento al rojo es io obt la distribucién es-

pectral de la energia de las galaxias como funcién de z. También comentamos que nuestro

el

de evolucidn fotométrica de las galaxias nos proporcionaba la DEE aproximada-

mente s6lo para longitudes de onda mayores que 0.36 um (= Ay); para A < Ay supusimos
que la forma de la DEE no cambiaba y que su magnitud se escalaba con el valor del
flujo en Ay. Es evidente que si el cociente fo/fr, para A < Ay aumenta con z estamos
subestimando la correccién evolutiva, lo cual puede llegar a ser significativo para el conteo
de golaxias, sobre todo en la parte débil de la banda azul. Veamos ahora como pode-
mos encontrar f1(z) de las DEE observadas y de nuestro programa numeérico de evolucién

fotométrica. Primero, partiendo de la relacién ma = —2.5log £ + cte. encontramos que
0

log fx(0) = log fz(0) + log (%) ~0A{mx — ma)s (4.18)
donde f3 es tal que ma(f2) = O (ver Johnson 1966); al igual que YT hemos tomado
como A a Ag = 0.7 um. Mediante la férmula (4.18) obtenemos ¢! valor de f{ hasta el
cercano infrarrojo (A, = 3.4 pm) usando, desde luego, los indices de color V-J, V-K y
- V-L sintetizados y el valor de f», de las DEE, En la figura 4.1 mostramos las DEE para
los distintos tipos de galaxia considerados, de CWW y Pence (1976), complementados

4

por nuestro modelo de EFG y de las suposici antes . Segundo, una vez

caleulado £3(0), el valor del flujo de la energla para cualquier valor de z se obtiene & partir
de la relacién

log fa(2) = log f(0) — 0.4(M(2) — Ma(0)), (4.19)
donde con M)(z) hemos denotado la magnitud absoluta en la banda “A" calculada de

EFG, notemos que M) sélo entra a través de la diferencia con su valor local.

La lucién de la luminosidad, en las diferentes bandas de color, se ha calculado

describiendo los diferentes tipos de galaxias a través de suposiciones esténdares para la
forma funcional de la funcién inicial de masa (IMF) y la tase de formacién estelar (TFE).
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Flg 4.1 D)stnbucmnes espectrales de energlu para los diferentes tipos de galaxia
1 Wu y Weed, (1980) y Pence (1976), complementados por

nuestro modelo de EFG.
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Se ha considerado una forma funcional en ley de potencia para la IMF, con el exponente

de Salpeter x= 1.35, y una forma exponencial decreciente para la TFE, variando su escala
de tiempo para tomar en cuenta los diferentes tipos de galaxias; en cierto modo la forma
estandar de las expresiones (ver Charlot y Bruzual 1991). En un futuro pensamos recurrir &

otras formas funcionales, no estindares, para la IMF y la TFE y ver su efecto en el modelo

de conteo de galaxias. En la Tabla I indicamos los valores observados y sintetizados (caso
(92m,2:)=(1,0)) de los {ndices de color, desde U-V hasta V-L, para los diferentes tipos de
galaxias. Los distintos tipos de galaxias £/SO,...,Sdm son modelados con las siguientes

escalas de tiempo para la tasa de formacién estelar: 0.5, 3.0, 5.0, 9.0, co (x 10%afios),

respecti te. Los datos observacionales son de una ilacién de YT.

Como mencionamos en el capitulo anterior, las diferencias entre los indices de color

observadoe y los sintetizados son debidas muy probabl ala ia de: 1) una

biblioteca de trayectorias evolutivas homogénea que cubra un amplio intervalo de meta-

licidades y t te de un delo de evolucié i (ver Arimoto y Yoshii
1986 para un ejemplo en donde se idera la evolucién quimica de las galaxias), 2)
polvo en delos de galaxi pirales (Wang 1991), 3) la rama post-asintética

de las gigantes (ver Bruzual y Charlot A1993) ¥ 4) una calibracién fotométrica actualizada

para los diferentes tipos espectrales y clases de luminosidad, Un punto que creemos no

afecta significati los resultados de los modelos pero quizas es conveniente sefialar
es: a diferencia de ChB que extrapolan la secuencia principal de sus modelos de baja masa
para obtener loa pardmetros cstelares hasta 0.1 Mg, nosotros recurrimos a la relacién masa-
magnitud-color empirica de Tinsley y Guun (1976) o = los modelos teéricos de VandenBerg
et al. (1983).
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TABLA I
Observado (O) y Sintetizado (S)

Tipo 0/s U-v B-V V-R V-I V- V-K V-L
E/SO ©O 1.40 3.22
[0 1.50 0.96 0.84 1.59 2.37 3.31
o 0.97 0.86 1.61 2.20 3.20
[o] 0.97 0.89 1.70 247 3.39 3.56
[0} 1.33 s v ves 2.36 3.26
S 1.76 1.03 0.87 1.68 2,34 3.14 3.37
Sab o) 1.07 3.18
(o] 0.89 0.79 0.86
S 1.27 0.86 0.80 1.51 2.23 2.99 3.27
Sbe [e] 0.71 e cee “es 3.06
o 0.55 0.64 0.66
S 0.92 0.72 0.73 1.44 2,12 2.82 3.1
Secd [¢] 0.45 “es vae v ee 2.74
o 0.37 0.54 0.62
S 0.69 0.62 0.67 1.37 2.02 2.67 3.04
Sdm 0o 0.23 2.32
(o) 0.37 0.52 0.53
S 0.47 0.50 0.60 1.29 1.89 247 2.82

En la figura 4.2 (a-f) hemos graficado la correccién k, e y la suma de ambas en las
bandas azul e infrarroja para las distintas escalas de ticmpo de la TFE, las cuales buscan
representar los diferentes tipos de galaxias (r = oo, Sdm-l{inea continua-; 7 = 9.0 Ga,
Sed-linea punteada-; 7 = 5.0 Ga, She-linea de trazos cortos-; 7 = 3.0 Ga, Sub-linea de

trazos largos-; 7 = 0.5 Ga, E/SO -linea de puntos y trazos cortos-), bajo una cosmologia
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Fig. 4.20-c Grifica de la correccidn k, e y la suma de ambas en la banda azul para las
distintas escalas de liem))o de la TFE, las cuales buscan representar los diferentes tipos de
" 1 "

{7 = oo, Sd ; T = 9.0 Ga, Scd-linea p do-; T = 5.0 Ga, Sbe-
linea de trazos cortos-; r = 3.0 Ga, Sab-linea de trazos largos-; r = 0.5 Ga, E/SO-lfnea. de
puntos y trazos cortos-), bajo una cosmologin con (m,)=(1,0) y z¢ = 3.0.
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Fig. 4.2d-f Al jgual que en la figura 4.2a-¢ aqui se ha graficado la correccién k, e y I
suma de ambas s6lo que en la banda infrmoja.ml‘(. )
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con (m,Q)=(1,0) y zr = 3.0. Como se ve en la fig. 4.2a la magnitud de la correccién
k crece conforme nos movemos de las galaxias tardias a las tempranas, esto se debe a la
contribucién cadn vez menor, a la regién ultravioleta, del flujo; en particular, notamos
como para las galaxias mds tardias la correccién es casi cero (recordar que para un flujo
que va como A~ la correecién k es identicamente nula). Ahora, en cuanto a la correccién
evolutiva (fig. 4.2 b), otra vez el efecto mayor se da en las galaxias mds tempranas; esto
es de esperarse puesto que la evolucién en la luminosidad bolométrica sigue muy de cerca
ia historin de la formacién estelar, a mayor escala de tiempo de la TFE menor el cambio
en la correceién c. El efecto neto (fig. 4.2 c) se mantiene dentro de 31 magnitud, excepto
para las galaxias E/SO.
4.2.5 Funcién de Luminosidad de las Galaxias

Como se 6 en la introduccién a este capitulo, hay ya suficiente evidencia obser-

vacional que demuestra la no-universalidad de la funcién de luminosidad de las galaxias

(BST), ésta depende de la densidad de galaxias de la regién que se esté considerando.
Sin embargo, suponer la universalidad para cada tipo especifico de galaxia sigue siendo
una buena hipétesis; dentro de las incertidumbres, podemos decir que tanto en el ctimulo
de Virgo como en las galaxias de campo la funcién de luminosidad por tipo de galaxia
no cambia. Como figura 4.3 hemos denotado la figura 1 de BST en donde se grafica la
funcién de luminosidad observada del campo local y del ciimulo de Virgo, baja y alta den-
sidad respectivamente, para distintas clases de gnlaxias. Cabe destacar de esta figura: i)
la no-universalidad de la funcién de luminosidad total, ii) la ausencia notoria de galaxias
clipticas enanas de campo. iii) la aparente no-variacién de la forma de la FL por tipo de

galaxia entre las dos regiones.

Al igual que otros autores (YT, CCh) hemos dividido las galaxias en cinco tipos mor-
folégicos, E/SO, Sab, Sbe, Sed y Sdm, cuda uno de los cuales estd descrito por la forma

funcional para la FL de Schechter (1976):

B(M)dM = 0.928exp{~0.92(0 + 1N — M) ~ ezp|—0.92(M — M*)|}dM.  (4.20)



Fig. 4.3 Funcidn de luminosidad observada del campo local y del cimulo de
Virgo. Las 1fneas representan las diferentes clases de galaxias (Bingelli,

Sandage y Tammann 1988).
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A diferencia de YT, CCh si toman en cuenta la no-universalidad de la FLG al otorgar

diferentes valores de a y M* a las distintas clases de En la figura 4.4 hemos

graficado las funciones de luminosidad, para las s clases de galaxias, usando los

pardmetroe de CCh con el fin de comparar sus formas con las observadas. De particular
importancia es la parte de baja luminosidad: mientras que las componentes que mas con-
tribuyen a la FLG en el ctimulo de Virgo, las enanas elipticas y las lamadas dE/Im, crecen
exponencialmente, en regiones de baja densidad contribuyen con muy pocos elementos a
su correspondiente FLG; de hecho, este es un efecto que también se observa en las fun-
ciones de luminosidad de los grupos de golaxias cercanos (Ferguson y Sandage 1991); i.e.,
los ctimulos més pobres ticnen menos enanas por galaxia gigante. La FL para las galax-

s Ael
1as8

Apti se puede relati te bien con los pardmetros a = —1.35

¥y Mg = —17.4 (SBT). Para nuestros cilculos de contco de galaxias hemos usado como

refe

los pardmectros para los distintos tipos de galaxias de CCh, otras suposi-

T

ciones bién se han iderado; por cjemplo, se ha utilizado la, ya cada vez mas dificil
de sost , hip6tesis de universalidad para la funcién de luminosidad total con diferentes
mezclas.

Haciendo uso de la cor i6n “‘k -+ e" y de 1a hipdtesis de uni lidad hemos seguid,

1a evolucién *pasiva’ de la FLG en la figura 4.5a-b, para un universo plano y con constante

l6gica cero, Simpl t

) s

B(M, z) = (M)~ (ka(z) + ea(z)),0), (4.21)

donde My = m — 5log(dr(z)/10~5Mpc). La linea continua representa la FLG local consi-
derada (2=0.01), la linea punteada la FLG a z=0.25, la linea a trazos cortos a z=0.5, la
linea a trazos largos a z=0.75, la linca de puntos y trazos cortos a z= 1.00, la linca de
puntos y trazos largos a z=1.5, y las linces de trazos cortos y largos a z=2.0 y 2.5. La
diferencia entre las figuras (a) y (b) se debe a que una de ellas, la (a), mantiene constante
el niitmero de galaxias por unidad de volumen en co-movimiento y la otra, la (b), mantiene

fijo el limite de magnitudes débiles y por lo tanto no conserva el niimero de galaxias, Uno



69

ars T . T . T — : ; .

T E/SO: (.18, -0.5, -21.1) 1
r sa: (.06, -1.0, —-20.0) 3
r sb: (.17, -1.25, -19.0) ]
r se: (.16, -1.5, —18.0) ]

3 sd/Im: (.43, -1.5, -16.0) //"" h

log (M)

I 1
1 n [ ; h . . ! .
-22 -20 ~-18 -16 -14 -12
Mg
Fig. 4.4 Funciones de inosidad para les disti clases d= galaxias usando los

l:uémctms de CCh, éstos vienen descritos por un vector cuyas coordenadas representan:
contnnl:juuou re]ahvs, coordenada x, el pardmetro a, coordenada y, y el pardmetro M*,
coordenada z
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My

Fig. 4.5a-b Evolucién “pasiva” dc la. funcién de luminosidad de las

unj plano y con gica cero, utilizando la hipétesis

,fdm“ pun un
e universalidad.
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+ond,

puede el comportamiento de las grificas si vuelve a la figura 4.2c y toma en
cuenta la mezcla que sc cstd usando, en este caso (Sdm, Sed, Sbe, Sab, E/SO)=(0.061,
0.045, 0.291, 0.281, 0.321) (Tinsley 1980): la FLG se corre al principio hacia la izquierda
sencillamentc porque la correccién ““k + € es positiva para todas las galaxias, La FLG
cambia su tendencia por dos causas: primero, la contribucién de las galaxias Sab a “‘k + ¢”
se vuelve negativa, y segundo, la contribucién de las galaxias E/SO empieza a disminuir,

volviéndose negativa para altos corrimientos al rojo.

Ademas de la evolucion “pasiva” de la funcién de luminosidad de las galaxias uno
podria esperar una evolucién “activa” en la cual ¢l niimero o la forma de la FLG variara,
Tres formas posibles serfan: i) suponer que la pendiente de 1a FLG, o, aumenta con z pero

que el se iene , lo que dirfa que la poblacién de galaxias de baja

luminosidad aumenta a costa de las de alta, ii) mover el Hmite de luminosidades bajas

hacia magnitudes mds brillantes con z, lo que significaria que las galaxias en el pasado

m P . Sht "

fueran en p mas , P debido a fuertes brotes de formacién

estelar, y iii) abandonar la hipétesis de conservacion del nd de galaxias por

en imi ¥y pensar ent que crece con z debido, quizés, a fusiones. Estos y

otros efect, bable que esténligados; por ejemplo, 1a hipétesis de aglutinamiento

es muy p:
! Y - Ky s . .
llevaria a la no-conservacién del niimero de galaxias y también a cambios apreciables en la

luminosidad intrinseca de las galaxias (CCh).

4.3 Conteo de Galaxias

En la Tabla II hemos reunido los diversos pardametros que entran en el calculo de

las relaci nt gnitud aparente y nimero-corrimiento al rojo. En las primeras

tres columnas se encuentran los pardmetros propiamente cosmolégicos; en la cuarta, el
corrimiento al rojo al cual supuestamente se forman las galaxias; en la quinta y sexta, las
funciones que determinan la evolucidn estelar de una galaxia; en la séptima, el ntimero de
clases de galaxias; en la octava, novena y décima los pardmetros asociados 2 la FLG; en Ia

undécima, la mezcla usada; y por Gltimo, en la duodécima, la hipétesis de universalidad .
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De los parametros exhibidos en la Tabla II hemos mantenido constantes en todos nuestros
modelos: h, zr, ney y la forma funcional de la TFE y de la IMF. Al igual que CCH hemos

abandonado la hipétesis de universalidad en algunos de nuestros modelos.

TABLA II
Qn Q% h zr  TFECIMF® ng¢*(1x1073) o M3 Mezcla?  Universal®
1.0 00 05 3. exp 135 5 1.95 -1,11 By= -21.1 Tinsley Si
01 00 05 3. exp 135 & 1.95 -1.11 By=-21.1 Tinsley Si
0.38 0.62 05 3. exp 135 5 1.95 -1.11 By=-21.1 Tinsley Si
10 00 05 3 exp 135 5 6.48 vector! vector? CCh No
®La tasa de formacién estelar que aqui se idera s una exp ial d o e=t/T,

Hemos tomado como funcién inicial de masa una ley de potencia: ¢ cx m"(“")
€Se han usado cinco tipoa diferentes de galaxias (Pence 1976, Tinsley 1980).
dLan proporciones relativas en Tinstey (1880) y Carlberg & Charlot (1992) son: (E/SO, Sab, Sbe, Scd,
Sdm) (0.321, 0.281, 0.281, 0.045, 0.061) ¥ (0.185, 0.065, 0.167, 0.157, 0.426), respectivamente.
Ulmuul significa que la l’urma de la funclén de lummoeldud de las galaxias no cambia con ¢l tipo;
en lar, en [a p idn de Schechter (1976), lo anterior quiere decir que los valores de los
pardmetros o y M* no varfan.
lg = (-0.5,-1.0,-1.25, -1.5, -1.5).
2M} = (-21.1,-20.0, -19.0,-18.0, -16.0).

En la figura 4.6 hemos graficado e} nv > de galaxias vs. jtud ap te en

el azul (By), suponiendo universalidad en la FLG. Las observaciones son de Maddox ct
al. (1990) -circulos-, Metcalfe et al. (1990) -cuadros- y Lilly et al. (1991) -estrellas.
Las diferentes lineas engloban los siguientes casos: i) modelos no-evolutivos, lineas de
trazos largos, de puntos y trazos cortos y de puntos y trazos largos {(m,82.)=] (1,0),
(0.1,0) y (0.38,62), respecti ii) model lutivos, lineas continua, punteada y de

trazos cortos bajo las mismas hipétesis cosmolégicas que en (i), respectivamente. Varios

0 I 03 - .
comentarios con respecto a esta figura son aqui pertinentes: i) como ya se ha mencionado
en numerosos articulos sobre la materia, los modelos no-evolutivos comienzan a alejarse de

las observaciones a partir de B ~ 21, ii) el modelo cosmolégico evolutivo (Rm, )= (1,0)
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Fig. 4.6 Niimero de galaxias vs, i en el azul (B_y) suponiendo univer-
salidad en la FLG. Las ubservacmnes son de Maddox et al. (1990) (cxrculos),Metcalfe et al.
(cuadros) y Lilly et al. (1991) ( Has). Las dife Tineas loban los ca-

sos: i) modelos no-evolutivos, lineas de trazos largos, de puntos y trazos cortos y de puntos
y trazos largos [(Qm,Ro)=] (1,0), (0.1,0) y (0.38,62), respectivamente; ii) modelos evolu-
tivos, lineas continua, punteada y de trazos cortos bajo las misinas hipétesis cosmoldgicas
que en (i}, respectivamente.
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(de aqui en adelante modelo P, preferido) no reproduce las observaciones, y iit) el conteo de

. 1 . -
galaxias en Ia banda azu! favorece cosmologins abiertas o con constante cosmolégica. En

1a figura 4.7 ademis de repetir el modelo P (linca continun) se considera las contribuciones
por separado de las diferentes clases de galaxias: galaxias Sdm -linca punteada-, Scd -linea
de trazos cortos-, Sbe -linea de trazos largos-, Sab -linca de puntos y trazos cortos- y
E/SO-linea de puntos y trazos largos. La diferencia entre una y otra curva se debe buscar
en las distintas contribuciones a la funcién de luminosidad local y al diferente desarrollo
de la correccién “k + e de las galaxias; por ¢jemplo, aunque las galaxias E/SO son las
que contribuyen mas a la FLG se ven menos favorecidas que las galaxias Sab o Sbe en
una grafica de niimero vs. magnitud debido a su mayor correccién “‘k + ¢ positiva. La

siguiente figura 4.8 es similar a la anterior s6lo que se ha cambiado la mezcla de galaxias

y el pardmetro de nc lizacién ($*); ademads, se ha utilizado para cada clase de galaxia
una parametrizacién diferente; es decir, ahora a y M} ya no son escalares sino vectores
(CCh). Debido a que en estc caso las galaxias mas luminosas son E/SO (ver figura 4.4)
la contribucién por parte de éstas al nimero es casi del 100% a magnitudes aparentes
brillantes; de hecho, se mantienen al frente hasta magnitudes muy débiles. Comparando
la fig. 4.8 con 4.7 vemos que en 4.8 la contribucién mayor, a magnitudes muy débiles (B,
~ 27), se debe a galaxias Scd y Sab, empezando a ser apreciable la contribucién de las

Sdm.

Hemos graficado en la figura 4.9 la relacién ntémero-magnitud en la banda infrarroje K
de 2.2 um, manteniendo el mismo cédigo de lineas dela fig. 4.6. Los datos observacionales
son de Cowie -cuadros- (obtenidos de una gréfica de Cowie et al. 1992) y Cowie -estrellas-

{proporcionados amabl te por el Dr. R. Kron). A diferencia de los resultados en la

banda azul, aqui los modelos que mejor ajustan las observaciones son los no-evolutivos: los

1

N ¢ . N . . .
modelos evolutivos con logias abiertas y con const; cosmolégica predicen

un exceso de galaxias. Adn més, en una grifica del nimero de galaxias vs. corrimiento

al rojo, para un intervalo de itud te dado, los modelos evolutivos predicen un

P
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Fig. 4.7 Namero de gal vs. magnitud aparente (B) parael modelo con {Qm, )=
(1,0), de la ﬁgum id do las contrit por separado de las diferentes
clases de gal Sdm-1f teada-, Sed-linea de trazos cortos-, Sbe-linea de

trazos largos- Sab-linea de puntos y trazos cortos- y E/50-linea de puntos y trazos largos.
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Fig. 4.8 Lo mismo que en la figura 4.7 excepto que se ha cambiado la mezcla de galaxias
y el pardmetro de normalizacién (¢"); ademds, se ha utilizado para cada clase de galaxia
una parametrizacién diferente; es decir, ahora @ y M} ya no son escalares sino vectores
(Carlberg y Charlot 1992).
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nidmero excesivo de galaxias con valores grandes de z. Lo anterior se ve claramente en la

figura 4.10, donde hemos graficado los modelos correspondientes a los pardmetros de YT,

con el mismo cédigo de lincas (evolutivos y no-evolutivos con las distintas cosmologias), y
de CCh (modelo con (Qm,)=(1,0)); los datos observacionales son de Broadhurst, Ellis
y Shanks (1988). Estos resultados, junto con el de la figura 4.9, apoyan la idea de que
el problema del exceso de galaxias observado en el conteo en la banda azul es de indole
evolutivo antes que cosmolégico; en particular, no debemos descartar el modelo P sin
antes revisar cuidadosamente todas las hipétesis involucradas en el calculo de este tipo de

cantidades.
4.3.1 Conteo de Galaxias en un Modelo de Fusién

En esta seccién describimos un modelo P, aqué! con (o, Ag)=(1,0), muy simple que
hemos implementado, el cual entre otras cosas: i) abandona la hipétesis de universalidad
de la FLG, ii) divide las galaxias en las siguientes cinco clases: E/S0, dE/dS0 (enanas
esferoidales), Sa-c (espirales), dI (enanas irregulares) y [ (galaxias interactuantes), iii)

rep! a a las funci de luminosidad de las galaxias E/S0 y Sa-c como distribuciones

sdad

g i y iv) prop quelad numérica de galaxias inter tes por vol

en co-movimiento crece como una ley de potencia en z. Las galaxias interactuantes las
hemos representado de la siguiente manera: su distribucién espectral de energla es la de
una galaxia irregular, clase Sdm segin CWW, a futuro creemos que pueden ser mejor
representadas por una galaxia fuertemente interactuante tal como NGC6052. Suponemos
también que su luminosidad no cambia con el tiempo; i.e., independientemente de su

bia con el

origen y de la época en que se observen, su funcién de luminosidad no
tiempo, excepto por la con'ecc.iénl k. Las galaxias enanas irregulares las hemos representado
también con una DEE de una galaxia irregular y con una escala de tiempo para la TFE de
15 Ga. Hemos usado una funcién de Schechter para su FL con a = —1.4 y M* = —16.2.
Las galaxias espirales (Sa-c) tienen por DEE la del grupo Scd de CWW, ya mencionado

antes, y con una escala de tiempo para la TFE de 6.0 Ga. Su FL la representamos por
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una distribucié con los siguientes pardmetros: 0 = 1.5 y M* = —18.4 (SBT).
Las galaxi esferoidales las hemos representado con una DEE del grupo de las
galaxias Sbc, también de CWW, y con una TFE expc ial te di 31 de escala

de tiempo de 5.0 Ga. Puesto que sabemos que cstas galaxias son de baja metalicidad
(-2 S {Fe/H] S -1, Caldwell ct al. 1992), con un promedio de 0.75 * 0.04 para B-V,
de entrada entonces nucstro modelo de EFG de composicién quimica solar es incapaz de
modelar este tipo de galaxing; no obstante, creemos que con la representacién dada hemos
hecho una buena aproximacidén. Su FL a la Schecht.
a = —1.35y M* = —18.0 (SBT). Por iltimo, la DEE de las galaxias E/S0 esta representada

por la DEE del bulbo de M31 y su TFE ticne una escala de tiempo de 0.5 Ga. Segiin

tiene los siguientes pardmet

Ferguson y Sandage (1991) una mejor representacién analitica para la FL de las galaxins
E/50 es una distribucién gaussiana, al menos para los grupos o cimulos de galaxias més
cercanos; aquf, hemos supuesto los siguicntes valores para los pardmetros 7 y M*: 1.5
y 18.8, respectivamente, los cuales coinciden con loa del cimulo de Virgo (Ferguson y
Sandage 1991).

Send 1

el mi de g

En !a figura 4.11 hemos g en la banda azul, con los

parimetros del modelo de fusién mencionado en el parrafo anterior. La linea sélida es

el niimero total y las otras lineas rep las contribuci de los distintos tipos de
galaxias: galaxias interactuantes -linca punteada-, dI -linea de trazos medianos-, Sa-c -lnea
de trazos largos-, dE/dS0 -linea de puntos y trazos medianos- y E/S0 -linea de puntos y
trazos largos. Vemos, de la figura, que la contibucién de las galaxias interactuantes llega

a ser dominante a partir de la magnitud ~ 22. E! comportamiento de los otros grupos

es muy parecido a los ya mostrados en grifi imil (ver, por ejemplo, fig. 4.8). El
ndmero de galaxias en la banda K, infrarroja, para ¢! mismo modelo, lo mostramos en la
figura 4.12. Aqui, al igual que en la figura anterior, hemos graficado las contribuciones
de las distintas clases de galaxias por separado. La parte brillante del nimero esta casi

unicamente compuesta de gulaxias E/S0; a partir de magnitud ~ 20 las galaxias interac-
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tuantes son las que dominan. En la figura 4.13 tenemos graficado, de nuevo, el ntimero de

galaxias vs. corrimiento al rojo, para un intervalo de itud ap te dado, do los
datos de Broadhurst, Ellis y Shanks (1988); la linea conti p ta nuestro model
de fusién. Es claro que delo produce un nd ivo de galaxias con alto

corrimiento al rojo, en parte esto se debe a: i) la forma funcional de la FL para las galaxias

E/S0 y Sa-c que estamos considerando (el logaritmo de la FL en Ia parte brillante cae en

este caso como el cundrado mientras que en la de Schechter cae exp ial te) y ii) el

incremento con z de la poblacién de galaxias int De cualqui , no hay

que olvidar que los mayores errores se encuentran en la parte de altos corrimicntos al rojo

y entonces, es posible que el “‘exceso™ sea una *‘deficiencia” en el niimero observado.

4.4 Conclusiones

Hemos mostrado que el exceso de galaxias que se observa en la banda azul puede tener

g 1

poco que ver con la que se eatd iderando. Los datos del coateo de galaxiaa

en otras bandas de color, en particular la infrarroja, junto con los datos de corrimientos

al rojo, en un intervalo fijo de magnitud ap , sugi fuert te que est ante
un probl lutivo. Most que pod conciliar un modelo 24 = 1 con las
observaci do aband la hipétesis de conservacién del niimero de galaxias

(modelo de fusién).
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V. CONCLUSIONES Y PROYECTOS A FUTURO

En este trabajo de tesis hemos desarrollado varios programas numéricos que calculan

Tucid fat. e

la de las propiedades quimicas y de las galaxias y 1a influencia que

tienen sobre el conteo de galaxias: la cc 16 lutiva, la funcién de la lJuminosidad, el

parametro de densidad, o, etc.

En el capitulo II utilizamos varias recctas para la tasa de formacién estelar (TFE)

y caleul ) d t delo numérico de evolucién quimica de la Galaxia, la

lacién edad-metalicidad y cocientes de abundancias contra metalicidad. Al ser la relacié

edad-metalicidad poco ible a la forma funcional de ]a TFE no es de extrafiar entonces

que la mayoria de las TFE utilizadas reproduzcan relati te bien la relacié to

’ P

por NMS y la TFE de brecha. Por otra parte, de todas las recetas usadas solo una, la vieja

TFE de Math Sch ) Pr i de un modelo fenomenolégico de aglutinamiento
para la formacién de la Galaxia, reproduce los cocicntes de oxigeno, magnesio, silicio y

titanio a hierro como funcién de la metalicidad. Gran parte de este capitulo ests basado

en el articulo que lleva por titulo “Chemical and Luminosity Evolution, and Counts of

Galaxies in a Merger Model” (Colin y Schramm 1993).

Eq el capitulo IIT d )| un modelo de evolucién fotométrica de galaxias si-
g do un procedimiento esténdar de sintesis evolutiva de poblaciones. Hemos evitado el
problema de los cambios bruscos en el cslculo de las magnitudes, o de los indices de color,

considerando una divisién muy fina de subintervalos de mass, a los cuales se les asocia una
trayectoria evolutiva; en ese sentido, es equivalente al método de la sintesis de isbcronas
Charlot y Bruzual (1991). Nuestros resultados, aunque parecidos a los de Charlot y Bruzual
(1991) y Bruzual y Charlot (1993), difieren de los de ellos en que nuestros modelos de brote
estan mas jecidos. R , duci los indices de color observados V-R, V-I, V-J pero

tenemos dificultades con U-V, V-K y B-V; si bien es cierto que no tenemos problema en

reproducir V-K o B-V por separado, no tenemos éxito cuando queremos reproducir ambos

a la vez. Crecmos que lo anterior se debe, en parte, a que no estamos tomando en cuenta
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las etapas que estdn mads alld de la rama asintética de las gigantes y por las trayectorias

evolutivas de baja masa de Schaller et al. (1992) que estamos considerando, Tenemos

como proyecto a futuro extender nuecstro modelo a fases post-asintéti band las

Yy
aproximaciones que se utilizaron al completar las trayectorias evolutivas de 0.7 a 1.7 Mg

(\: Kl

1991, icacién privada), mej do entonces el punto de la homogeneidad

de la biblioteca de trayectorias evolutivas; asi mismo, se tiene pensado rehacer el cédigo
utilizando el algoritmo de la sintesis de isécronas. Finalmente, una vez que tengamos un
nimero suficicnte de trayectorias, que contemplen la mayoria de las fases evolutivas, para

. N .. . <. .
un ampl p de metalicidades, fundir nuestro modelo de evol con €l

fotométrico es algo que no debemos soslayar.

En el capitulo IV mostramos que si bien el exceso de galaxias que se observa en la

del

banda azul puede ser explicado por un ivo en un universo abierto, o con
constante cosmoldgica, dicho modelo predice un nitmero excesivo de galaxias en la banda
K del cercano infrarrojo, y con alto corrimiento al rojo, en una grafica de niimero vs. z.

Asi, los datos del conteo de galaxias en otras bandas de color junto con los conteos con

corrimi al rojo, fuert te que est ante un probl evolutivo;

otra explicacién, como la aparicién de una nueva poblacién de galaxias a corrimi al

rojo moderados (~ 0.4) no se puede descartar completamente (Cowie et al. 1992). Hemos
implementado un modelo sencillo de conteo de galaxias el cual recurre a la idea de la

no conservacién del niimero de galaxias, especificamente: entre las clases de galaxias que

hemos considerado se tra una que 1I inter , posee entre sus carac-
teristicas el que su ntimero crezea como una potencia de z y que su distribucién espectral
sea la de una galaxia irregular. Ademas, hemos considerado que las funciones de luminosi-

dad de las galaxias E/S0 y Sa-c estdn mcjor rep das por distri

Con esas hipdtesis, concluimos que un modelo con 2., = 1 todavia puede reproducir las
observaciones relativamente bien, Los capitulos III y IV van a ser utilizados como material

para un préximo articulo y, desde lucgo, como referencia importante para trabajos futuros.
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Modificar las diferentes TFE que describen los diferentes tipos de galaxias; en particular,
utilizar la VMS TFE para describir una galaxia espiral, y ver como afectaria en los contcos

es algo en lo que se estd trabajando actualmente.
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