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EVOLUCION QUIMICA Y FOTOMETRICA Y CONTEO DE GALAXIAS 

Pedro Colín Almazán 

Astronomy Department, Univcrsity of Chicago 

Instituto de Astronomía de la UNAM 

RESUMEN 

En este trabajo de tesis hemos implementado varios programes numéricos que calcu­

lan, entre otras cosas: la evolución química de la Galaxia, la evolución fotométrica y el 

número de galaxias. En el capítulo II utilizamos varias recetas para la tasa de formación 

estelar y calculamos la relación edad-metolicidad y cocientes de abundancias contra mc­

talicidad para nuestra galaxia. En el capítulo III desarrollamos un modelo estándar de 

evolución fotométrica de galaxias usando la publicación más reciente de trayectorias evo­

lutivas de Maeder y colaboradores. En el capítulo IV usamos nuestro modelo de evolución 

fotométrica para calcular el número de galaxias contra magnitud aparente en las bandas 

azul e infrarroja. Mostramos que las observaciones del número de galaxias en las diferentes 

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

estamos ante un problema evolutivo antes que cosmológico. Basándonos en la idea de que 

el número de galaxias, por volumen en co-movimiento, crece con el corrimiento al rojo, 

debido quizás a la fusión de galaxias, hemos implementado un modelo sencillo que ajusta 

relativamente bien todas las observaciones. 

ABSTRACT 

In this thesis we have implemented several numcrical programs which compute, among 

othcr things: the chemical evolution of thc Galaxy, the photomctric cvolution of galaxies, 

and the number count of galaxies. In chnpter 11, we have utilizcd various recipes for the 



stnr formntion rate and computcd thc ngc-mctallicity rclntionship nnd ratios of nbundances 

versus metallicity for thc Galnxy. In chaptcr 111, wc hnvc dcvclopcd a stnndnrd modcl Cor 

photometric cvolution of galnxics using thc most rcr.cnt publication of cvolutionary tracks 

from Mnedcr and colnborators. In chaptcr IV, we use our model of photomctric evolution 

of gala.xíes to compute thc numbcr~magnitudc rclationship in the blue and infrarrcd banda. 

We claim thnt the observations of the count of galaxics nnd thc distribution of gnlnxies 

with redshift strongly suggcst thnt wc are fncing an evolutionnry problcm rathcr thnn a 

cosmological one. Bnsed on thc i<lca thnt thc numbcr of gnlaxies pcr comoving volumc 

incrcases with redshift 1 pcrhnps rluc to mcrging of galn.'\'.ies, a simple modcl is implementcd 

which fits ali obscrvations fairly wcll. 
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l. INTRODUCCION GENERAL 

Desde hace ya mucho tiempo la idea de que el Universo es abierto o cerrado ha in­

trigado a la comunidad cientrfica y a la gente en general. Hnstn el momento la evidencia 

observacional apunta a que vivimos en un universo abierto. En otras palabras, todas las 

estimaciones de no, donde ílo es la densidad promedio del universo en unidades de la den­

sidad critica, Pe (Pe= 3H~/BtrG = l.879h2 X t0-29gcm-3, Ho es la constante de Hubble), 

salvo raras excepciones, dan un valor de Sl0 mucho menor que uno. ¿Por qué entonces 

creemos que !lo = 1?. Veámoslo de la siguiente manera: a pesar de que el modelo estándar 

de la cosmolog{a ha alcanzado grandes logros al predecir i) la radiación cósmica de fondo 

de cuerpo negro de 2.74 ºK y H) las abundancias cósmicas del 1 H1 
4 He, 2 D, 3He y trazas 

de otros elementos ligeros como el 1Li, es incapaz de explicar 1 por ejemplo, el problema de 

la planaridad del universo. Más aún, ¿ cómo y de dónde surgieron las inhomogeneidades 

de la densidad que posteriormente dn.rian lugar a la estructura del universo que vemos hoy 

d.Ía? Ahora, con la posible detección, mediante el "descubrimiento" reciente del satélite 

COBE (Cosm.ic Background Explorer), de anisotropfa en el campo de radiacion de fondo 

de 1.1 ± 0.2 x 10-5 en la escala de 10° se hace más necesario entender su origen. Estos 

problemas y otros fueron exitosamente resueltos por la idea. de que el universo tuvo un 

periodo de expansión superluntinico en una etapa muy temprana de su formación (Uni· 

verso Inflacionario: Guth 1981¡ Linde 1984 y referencias ahl contenidas). Ese perÍodo de 

rápida expansión incrementarla enormemente las dimensiones del universo haciendo que la 

región que ahora ocupa el universo observable se vea plana (00 = 1). Al mismo tiempo, las 

perturbaciones cuánticas en el campo escalar " inOaton " crecerfnn generando a través de 

la interacción de este campo con Ja materia las perturbaciones necesarias en In densidad. 

Entre las varias formas de determinar !?o (o el parámetro de desaceleración qo 1 qo = 

~ - Ao, Ao es la constante cosmológica ) se encuentra una muy prometedora: el conteo 

del número de gnlrucins vs. corrimiento al rojo (o "s. magnitud aparente). El número de 

galaxias en un volumen en co-.movimiento con la expansión del universo que se encuentra a 
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una cierta distandn, o equivalcntcmcntc1 n determinado corrimiento ni rojo, z, o magnitud 

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

en co-.movimiento), ii) el modelo cosmológico pnrn el volumen, V(z,qo,Ao), iii) la relación 

magnitud aparente vs. corrimiento a1 rojo y iv) In función de luminosidad de las galaxias. 

De esta manera, para buscar algún efecto cosmológico a través del conteo de galaxias 

es necesario pdmcro cxruninnr la evolución de In función de luminosidad de las galaxias¡ 

esto se realiza en detalle en el cnpftulo IV. En particular, se discute el problema que 

la cosmologfa (fl 0 ,A0 ):::: (1,0) enfrenta, donde Ao es la constante cosmológica, con una 

evolución en la luminosidad de Ja.o¡ galn.x:in."I "cstá.ndnr" (Yoshii y Tllkaha.ra 1988¡ Fukugita 

et al. 1990¡ Guidcrdoni y Rocca-Volmcrange 1990¡ Cowie et al. 1992¡ Koo y Kron 1992¡ 

Carlberg y Charlot 1992). Asf mismo, se investiga la posibilidad. de la evolución de la 

densidad numérica en co-modmicnto producto del aglutinamiento "merging" de objectos, 

no necesariamente galaxias, <le fuerte corrimiento al rojo (ver, por ejemplo, Carlberg y 

Chnrlot 1992). 

El modelo de nglutinnmicnto se ve apoyndo por observaciones de sistemas de .Ifncas 

en absorción en la luz pro\'cnir.ntc de cuasares1 (QSOLS the QSO absorption linc systcm) 

(Turnshek 1989). los cuales son evidencia de agregados múltiples de nuhcs de m~a com­

parable a la de unn galnxin, con ÍUf!rte corrimiento ni rojo. Ademñs, York et al. (1986) 

han argumentado que los QSOLS implican una moríolog{a de galnxias inconsistente con 

una formación de disco significativa a .:: ~ 1. Sin r.mbargo, algunos nstrónomos interpre­

tan a los sistemas Lya amortiguados, QSOLS dr~ nlta densidad columnar (- I021 cm-2 ) y 

apreciable cantidad d~ metalc>s 1 como evidencia d~ formación de discos a una ednd muy 

temprana (e.g. Wo1Íf7.1990). El modelo también rstá apoyado por observaciones preli­

minares e interprr.tadones tec'>ricas d<! objeto~ con lfneas en c>misión cercanos a los sistemas 

Lya amortiguados (Yanny y York 1992), los cuales muestran evidencia de> agrupamiento 

de regiones de formncibn rstclar. Además, cnrumrcs y galaxias con brotes estelnrcs bien 

podrfan ser c\•idenria de fm:1ibn, pues se h~s suele nsocinr con gnlnxias en colisión (Carlberg 
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1990a). 

Las evidencias observacionales y teórica.a permiten al menos dos escenarios divergentes 

para la formación de la Galaxia. El primero de ellos es, de algún modo, unn generalización 

del modelo de Eggen, Lyndcn-Bell y Snndnge (1962) en el cual el disco se forma como 

resultado del colapso gravitacionnl de una nube protogaláctica en una escala de tiempo 

de ~ I09años (1 Ga) (Burkcrt, Truran y Hcnslcr 1990). El segundo está relacionado 

con la idea de que ln(s) gnlaxia(s) se formn(u) por las múltiples fusiones (o múltiples 

aglutina.mientas) de nubes primordiales (Searle y Zinn 1978). En este último escenario Ja 

formación del disco ocurre después de la última gran fusión (Mathcws y Schramm 1990; 

Mathews et al. 1992), lo cual posibaitn al disco ser varios miles de mHiones de años más 

joven que la Galaxia misma. 

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

Galaxia, halo y disco, tienen edades diferentes. Basado en la distribudón de la luminosidad 

de las enanas blancas, Wingct 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 cúmulos globulares más 

viejos a 11 Ga o menos (ver, por ejemplo, Rcnzini 1991¡ Demarque, DeJiyaninisy Sn.rajedini 

1990). 

El estudio de la evolución cspectrofotométrica de las galaxins se.ha hecho a través 

de la técnica estándar de sfntesis evolutiva de poblaciones (Tinsley 1980¡ Bruzual 1983¡ 

Arimoto y Yoshii 1980¡ Guidcrdoni y Rocca-Volmernnge 1987¡ Chiosi 1992). El ~.spectro 

edela.rintegrado de una galaxia es calculado una V«!'.t que se conoce el número y los espectros 

de.las estrellas Iocnlizádns en el dingrnma HR. Ln ronfiabilidad de un modelo de sfntesis 

de poblaciones recae principalmente en: i) Ja calidnd y complctcz ele una biblioteca de 

trayectorias evolutivas (BTEJ y una de C8pcctros csh•lnrrs (BEE) y ii) un buen modelo de 

evolución qufmica de In galaxia. La hihliotccn <le trayectorias debe ser homogénea, incluir 

un intervalo amplio de mctnlicida<lcs y tomar en cuenta todas las etapas evolutivas de una 

estrella. Dcsafortunadnmrnte, tocln\·ÍR carcccmo!-1 de una BTE buena, única 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 dirección. En cualquier caso, creemos 

que usando una buena BTE y haciendo aproximaciones útiles, uno puede obtener buenos 

resultados. Con el nuevo conjunto de trayectorias evolutivas de Schnllcr et al. (1992) y 

los avances recientes en el conocimiento de la rama B.Bintótkn de las gigantes (AGB thc 

asymptotic giant branch) (Hermnn y Habing 1985; Lattanzio 1986; Bedijn 1988; Charlo! 

y 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 evolutiVBB, dos ingre­

dientes más son necesarios: la tasa de formación cstelnr (TFE) y la función inicial de masa 

(FIM). Ellos determinan el tipo de galaxia que el modelo calcula. El procedimiento usual 

es ajustar 108 colores observados de las galaxia.e¡ por medio de diferentes tasas de formación 

este1ar, gnlaJCias con diferentes valores de Índices de color U~B, ... , V~K parecen haber 

experimentado historias de formación estelar distintas (Kcnnicutt 1983). El hecho de que 

autores con diferentes BTE y diferentes métodos, con sus consideraciones particulares de 

la metnlicidad, reproducen los colores observados de las galaxias, motivó el estudio de la 

evolución fotométrica de las galaxias prestando atención a la tasa de formación estelar. Por 

ejemplo, es probable que la gran cantidnd 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 el conteo de galaxias (Cowie et al. 1992 y referencias contenidas ahÍ), 

desarrollaran una tasa muy peculiar de formación estelar. En el capftulo III describimos 

con mayor detalle y mostramos algunos resultados de nuestro modelo de sfntesis evolutiva 

de poblaciones. Obviamente, si uno no entiende como evolucionnn las galaxias, parece ser 

inútil esperar resultados confiables ni hacer el conteo de galrudns, 

Hace ya tiempo que se reconoce el papel central que toma la tasa de formación estelar 

(TFE) en modelos de evolución química de galaxias (ver, por ejemplo, Tinsley 1980). 

Hasta ahora, la mayada de los cálculos unicnmente han tomado en cuenta la evolución 
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quÍmica 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 proccsp continuo de generación de estrellas. 

El comportamiento analftico de la TFE cubre un amplio espectro de posihilidndcs, 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¡ Mattcuci y Greggio 

1986). En el modelo de evolución química que consideramos, la formación estelar también 

se encuentra asociada a los aglutina.mientas. De hccho1 en lns galaxias donde la formación 

estelar ocurre en brotes, las abundancias químicas se desB.I'rollan de una manera diferente 

a las galaxias con formn.ción estelar continua. Gilmorc y Wyse (1991) muestran que una 

subabundancia del oxigeno observada en la Nube Mayor de Magallanea puede ser _explicada 

por una serie de brotes de formación estelar. 

Es bien sabido que la gráfica del cociente de la abundancia del hierro a oxigeno como 

función del cociente hierro a hidrógeno, [Fe/O] va. (Fe/H] , donde como es usual (Xi/Xj] 

= log(Xi/Xj) - log(Xi/Xj)0, exhibe una meseta caracterlstica para las estrellas del halo 

(Barbuy 1988; Smecker y Wyse 1992 y referencias aitl contenidas). Frecuentemente, esto se 

explica como debido a las diferentes escalas de tiempo de los distintos tipos de supcrnova: la 

y 11-Ib (ver, por ejemplo, Smeckcr y Wyse 1992). El oxfgeno es creado casi exclusivamente 

en estrellas masivas(~ 12M0) y expulsado en eventos de supemova tipo II (y lb), mientras 

que el hierro es creado principalmente por el evento In de mayor vida media (2:: 109 años). 

Una vez que las supemovas de tipo la empiezan a enriquecer el medfo interestelar, el 

[Fe/O] empieza a aumentar. En el capftulo JI mostramos que un comportamiento similar 

para [Fe/O] puede ser producido si recurrimos a un comportamiento exponencial para la 

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

vieja Ti:'E de Mathews y Schramm (1990). Como veremos más tarde, de entre las varia." 

tasas de formación estelar propuestas, es la vieja TFE de Mathews y Schramm (de aqui en 

adelante, VMS), la que predice una meseta en el cociente hierro a oxigeno. Desde Juego, a 

más baja metalicida.d. tal comportamientc;> será observado independientemente de ln TFE, 



como resultado unicamcntc de las difcrcncins en los tiempos de cscnl.u. de los dos tipos de 

supemova. Que una TFE particular podfn producir una parte plnnn en [Fe/O], a baja 

metalicidad, es algo que no habfa sido notado antes (ni menos no cxplicitamentc). 

En el capítulo Il, un modelo de aglutinnmiento para la formación de la Galaxia es 

explorado usando dos tasas de formación cstr.lnr que están apoyadas por argumentos 

fenomenológicos¡ en cierta forma, el escenario de formación estelor que tratamos es una 

historia más completa de la gnlaxia, puesto que incluye la formación del halo, Mostramos 

que una de las TFE reproduce la relación edad~mctalicidad y el cociente hierro a oxigeno 

con una razonable precisión. El modelo conduce a una evolución en la. luminosidad que 

podrfa explicar las observaciones recientes del número de galaxias en la parte más débil de 

las bandas azul e infrarroja. (Lilly, Cowic y Gardncr 1991; Cowie et al. 1992). 
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11. EVOLUCION QUIMICA DE LA GALAXIA 

Resumen 

Se aplica un modelo de aglutinamiento 11mcrging" a In evolución qufmica de la galaxia. 

Se hace énfasis en el problema <le los cocientes de nbundnncins como función de la meta· 

licidad. Calculamos la evolución de varios elementos qufmicos explorando un conjunto 

amplio de posibles tasns de formación estelar, incluyendo aquellas derivndns, usando argu· 

mentas fenomenológicos, de un escenario pnra In formnción de la gnla.."'tin de nglutinamicnto 

múltiple. Por ejemplo, podemos reproducir el cociente (Fe/O] usando un escenario estándar 

para la tasa de supcrnovns de tipo 11 y un modelo binario para la tasa de supemovas de 

tipo la, con sus consecuentes aportes mtclcosintéticos. 

2.1 Introducción 

Como se mencionó en la introducción gcnernl, las evidencias observacionales y teóricas 

apuntan hacia al menos dos escenarios divergentes para la formación de la galaxia, aunque 

hay investigadores que considernn los dos escenarios esencialmente equivalentes (Trurnn 

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

galaxia se forma del colapso de una nube protogaláctica en :¡; 109año3 (ver, Burkert1 

Truran y Hcnsler 1990 para una versión m1l.'i reciente y completa). Por otro, la idea de 

que la galaxia se forma por el aglutinamiento múltiple de nubes pregaláctÍC'ns (Searle y 

Zinn 1978). Una de las virtudes de este último moclclo es que la formación del disco se 

puede retrasar hasta después de la última fusión (Mnthcws y Schramm 1990¡ Mathcws et 

al. 1992) . 

. Ambos escenarios pueden explicar la diferencia en ln.s edades del disco y del halo. 

Winget et al. (1987) estiman para la edad del disro 9±2 Ga (1GaE109 años), usando la 

distribución de luminosidn<l ele lns enanas blnnrns. Por otra parte, las mrjorcs <>stimacioncs 

para la edad de los cúmulos glohularcs más vfojos dnn 15 ± 2 Ga (ver, por ejemplo, 

Demarque et al. 1900). El modelo cld colapso requiere un retraso de varios miles de 

millones de años entre el colnpso inicial y la formación estelar en el disco. 
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La idea central del trabajo de Mathews y Schramm (1990) (ver también, Mntbcws et 

al. 1992) es calcular la tasa de formación estelar (TFE) asociada al evento de formación 

de lo. galaxia según el segundo escenario. Esa es una idea muy interesante en lo. cunl aún 

se sigue trabajando (Mnthcws 1992). En este capítulo usamos dos versiones¡ In primera, 

basada en un modelo annlÍtico muy simple en donde la TFE es proporcional a la tasa 

de colisión entre nubes pregalácticas¡ y la segunda1 basada en un ajuste analÍtico a una 

solución numérica en donde la TFE, además de ser proporcional a los aglutinamientos, 

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

La tnsa de formación estelar juega un papel central en el modelo.je de la evolución 

química de la(s) galaxia(s) {ver, por ejemplo, Tinsley 1980). Hasta ahora, la mayorla de 

los modelos de evolución quÍmica tratan por separado los diferentes componentes de la 

galaxia¡ en particular, cuando hacen evolución quÍmica del disco (propi&.m.ente1 vecindad 

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

generación de estrellas. El comportamiento analitico de la TFE cubre un espectro amplio 

de posibilidades, desde una dependencia exponencial con la edad de la galaxia (Miller y 

Scalo 1979) hBBta una dependencia en ley de potencia con la densidad del gBB (Schmidt 

1963¡ Matteucci y Greggio 1986). Las galaxias en las cuales la formación estelar ocurre en 

brotes (TFE discontinua) desarrollan sus abundancias quÍmicas de manera distinta a las 

galaxias con una TFE continua. 

En este segundo capítulo evaluamos y reproducimos, para el caso particular de la 

vieja TFE de Mathews-Schramm (VMS ), el cociente observado de las abundancias del 

hierro a oxfgeno ve. mctalicidad ([0/HJ). Esto es algo interesante porque, en particular, 

se reproduce la parte plana de la gráfica (estrellas del halo). La explicación usual para 

ese comportamiento es la diferencia en las escalas de tiempo de las supernovas de tipo 

la y 11 (efecto la). El md'geno es sintetizado principalmente en lns estrellas de masa alta 

(;(: 12M0) y expulsado en eventos de supernova tipo II, mientras que el hierro es creado en 

su mayor parte por supemove.s tipo la de vida media más larga. Una vez que (y no antes 
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de que) las supcrnovas ele tipo In cmpiczon n enriquecer el medio interestelar el {Fe/O} 

empieza a aumentar. Debido n la muy peculiar TFE que consideramos es que obtenemos 

un comportamiento de meseta en In gráfica [F<'/0) vs. [O/H]¡ desde luego, una meseta a 

más baja metalicidad siempre se espera debido al efecto la. 

El escenario que estamos considerando es en cierta forma un "modelo simple" para balo 

y disco juntos. La aproximación de ~cciclajc instantáneo, las estrellas mut!rcn e inyectan 

material al medio interestelar immcdiatnmcnte después de que nacen, no es usada puesto 

que estamos siguiendo la e\•olución de elementos qufmicos que son sintetizados en eventos 

cuya escala de tiempo es comparable n la csclJa en que vnrfa la tasa de formación estelar. 

En este capftulo1 que está bn."lado fundruncntalmcntc en el artfculo "Chemical and Lu­

minosity Evolution, nnd Counts of Galnxics in n Mcrgcr Model11 (Colfn y Schramm 1903)1 

mostramos que el modelo denotado como VMS reproduce la relación edacl-metalicidad y 

las abundancias del oxfgeno con una razonable precisión. 

2.2 Ingredientes 

Comencemos por describir los ingredientes necesarios que todo modelo de evolución 

qufmica debe poseer y la forma en que dichos ingredientes son considerados en nuestro 

modelo. 

2.2.1 Condiciones Iniciales 

Suponemos que la galaxia comenzó cuma un agrupamiento de nubes de gas primordial 

cuya masa total es el valor actun.l de la masa de la Gn.lnxia (sin incluir la materia oscura). 

Consideramos a la Galaxia como un sistrma cerrado¡ i.e., no hay accreción ni eyccción de 

mátcria. 

2.2.2 Función de Formaci6n Estelar 

Se sabe que la función de formación rstclar dchr ser función del tiempo y de la masa 

estelar. Sin embargo, en ausencia de un ent<'ndimicnto completo de los proC'esos de for­

mación estelar y por razones ele simpliciclnd, ln. función de formación estelar B(m, t) es 
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frecuentemente separada en dos funciones independientes: 

B(m,t)=\l>(t)\f>(m), (2.1) 

donde \I>{!) es la tasa de formación estelar en unidades de Ga-1 y \l>{m) la función inicial 

de mBSa (FIM) en Me-1pc-2 • Aquf supondremos que la FIM es independiente del tiempo 

y de la posición. Ciertamente esto no serfa verdad si, por ejemplo, la FIM fuera función de 

la mctnlicidad; hay autores (ver, por ejemplo, Scbmidt 1963) que han usado esta condidón 

para explicar el problema de las enanas G, el número de estrellas, de baja masa (- tM0 ), 

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 límite inferior de la FIM el valor de 0.1 M0 , con 

ello eliminamos la posibilidad de tener enanas cafés (ver más adelante)¡ esto podria tener 

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

de los halos. En trabajos futuros se explorará la posibilidad de una FIM variable así como 

el papel del Ifmite inferior. 

2.2.3 Nucleoafntesis Estelar, Tasas de Supernovas y Vidas Medias Estelares 

Estrellas con diferente masa y composición qu{mica tienen diferente trayectoria nucleo-­

sintética; i.e.,.contribuyen de manera diferente al enriquecimiento qufmico de la galaxia. 

Por ejemplo, estrellas con masas menores que :::::! 0.8M0 no enriquecen el medio interestelar 

porque su vida media supera la edad del universo, aunque viven lo suficiente como para 

contribuir a la disminución quÍmica al servir de sumidero. Por otra parte, lns estrellas con 

masa mayor que :::::! 12M0 son las responsables de la mayor parte de los e:cmentos pesados, 

tales como O, Ne, Mg, Si, etc. y probablemente de los elementos que son sintetizados 

por la captura rápida de neutrones "r-process clements" (Arnett y Schramm 1973¡ Arnett 

1978¡ Woosley y Weaver 1986)¡ estas estrellas también contribuyen con 12C y 156Fe (Arnett1 

Schramm y Truran 1989). Estas estrellas masivas eyectan los nuevos elementos sintetizados 

a través de explosiones de superno\'8. de tipo 11 y Ib. Para el caso de las supcrnovas tipo la 
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(cuya fuente se cree son estrellas de mnsa intermedia), hemos utilizado el modelo binario 

de Grcggio y Rcnzini (1983)¡ el punto importante aquf es que la explosión se retrasa hasta 

que la estrella secundario. llene su lóbulo de Roche y empieza a transferir materia a la 

compañera degenerada (!:: 108años, Smecker y Wyse 1992). 

2.3 Modelo Numérico 

Las ecuaciones que gobiernan nuestro modelo de evolución qu{mica tienen impÚcita o 

explícitamente las siguientes aproximaciones: i) el gns es C!:ipnciRlmente homogéneo, ii) la 

función inicial de masa es independiente del tiempo y de la ¡:.osición, iii) el gas inicial es de 

metalicidad cero y iv) la vecindad solar se modela como un sistema cerrado. Además, no 

se utiliza la aproximación de reciclaje instantáneo, lo cual vuelve imposible un tratamiento 

analftico de las ecuaciones. 

Nuestro modelo numérico de la evolución qufmica esta basado en las dos ecuaciones 

siguientes (ver Tinsley 1980, para una revisión)~ 

dm,/dt = -B(t) + P(t) + f1(t), 

dm¡/dt = P;(t) + E;(t) - X;(0)/1 - Bm;(t)/m,(t). 

(2.2) 

(2.3) 

En la ecuación (2.2), mg denota la densidad del gas en unidades de Af0 pc-2 , B representa 

la tasa a la cual el material del medio interestelar (MI) es transformado en estrellas: 

B(t) = 'j''m</i(m),P(t)dm, 

P la tasa a la cual el gas es devuelto al MI por las estrellas que mueren: 

P(t) = 'j''(m - mr)</i(m).P(t - r(m))dm, 

m(r) 

(2.4) 

(2.5) 

y finalmente f¡ es el flujo neto de gas que entra (o sale) al (del) sistem11, en nuestro caso 

se supone nulo. En la ecuación (2.3), m¡ representa la densidad de masa del elemento i 

en el medio interestelar, P¡ In tn.<Ja n ln cual d elemento i es producido y eyectndo 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: 

mo\iio\ 

J m;(t-r(m)) 
E;= (m - mr)'ll(m),P(t - r(m)) ( ( ))A;(m)dm, m 11 t-; m 

m(r) 

(2.6) 

y finalmente X¡(O) es la fracción primordial por masa de las especies i. 

Además, m,. es la masa remanente que deja la estrella una vez que mucre, r(m) es 

la vida media de la estrella y A¡(m) es la fracción por la cual el elemento quÍmico i es 

reducido en una estrella de mnsa m. Por ejemplo, para el 2D y el 7Li y otros elementos 

ligeros A¡ puede suponerse nulo como una buena aproximación (Brown 1992)¡ por otra 

parte, para el hierro y el oxfgeno A i = 1. 

2.4 Condiciones Iniciales y Parámetros de Entrada 

Como se mencionó anteriormente, la elección de la tasa de formación estelar es la 

decisión más sensible en cuanto a modelos de E.volución qUÍmica se trata. Para este cálculo 

se han elegido varias tnsas de formación estelar. Estas vienen descritas a continuación. 

Nuestras TFE's satisfacen las siguientes dos condiciones: < .p(t) > /.¡,(T,) :> 2.5 (Twarog 

1980) y la restricción de la continuidad, el requisito que implica la continuidad de la FIM, 

0.18 :> T6 ,P(T1 ) :> 2.5 (Scalo 1986), donde T6 representa la edad de la galaxia. Un valor de 

15 Ga para Ta será supuesto aunque los resultados pueden ser íacilmente escalados hacia 

arriba o abajo por varios Ga. 

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

rado las siguientes (Brown 1992): una TFE constante: 

.P(t) = l/Tg, (2.7) 

una TFE exponencialmente creciente máxima (TFECM): 

0.27e!2·21/T,) 
,P(t)= T, ' (2.8) 
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una TFE exponencialmente decreciente máxima (TFEDM): 

2.4c(-2.or/T,) 
,P(t)= T, . (2.9) 

Con TFECM (TFEDM) denotamos la tasa de formación estelar que crece (disminuye) 

al máximo durante la edad de la Galaxia y aún satisface la restricción de continuidad de 

laFJM. 

También utilizamos TFE que podrfnn simular Ja TFE de aglutinam.icnto múltiple: i) 

la vieja TFE de Mathews-Schrrunm (VMS): 

{ 
A(re-•/lo - l]e511310 

.P(t)= 
B 

t/to $ lnr 

t/to ~ /nr 
(2.10) 

donde r representa el número de nubes protogalácticas existentes antes del aglutinamiento 

(para una galaxia con uno. masa de 1011 Me y nubes de masa 106 M0, r toma el vnlor 

de 1015 ), t0 es la escala de tiempo de las fusiones entre la nubes, y A y B son constantes 

cuyos valores están restringidos por la normalización de t/J(t) y la hipótesis de continuidad 

de la FJM. Se aprecia que ,P(t) oc e21/ 310 para t/t0 < lnr. Y ü) la nueva TFE de Mathews­

Schrarnm (NMS), (Mathews et al. 1992): 

t/J(f) =a+ bó(t -t1)e-<•-.,l/•• + c6(t - t 2)e-<•-•,)/", (2.11) 

donde los diversos tiempos ti, Ti, t 2 y T2 representan los tiempos en que ocurren los brotes 

(t's) y le. duración de los mismos (r's). Las constantes a, by e miden la magnitud de la 

formación estelar quiescente en la nubes y la de los brotes y, desde luego, están restringidas 

por las condidones antes mencionad ns. En la figura2.1 hemos grafica.do 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 ténnino constante debido a la formación 

estelar quiescente en las nubes, el primer término en NMS, no aparece en VMS, y (iii) 

la tasa de formación estelar supuesta en el disco es diferente1 mientras que en VMS es 

constante en NMS es exponencialmente decreciente. Veremos más adelante como estas 
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Fig. 2.1 AquÍ hemos grnficndo las seis diferentes tnstlS de formación estelar (TFE). 
La IÍncn. continuo. representa la viejn TFE de Mnthews y Schramm (VMS). Las lineas 

JfFºi:n:~t!i\~~~~;~~!~~·¡j~!~fe08cr~ci~~~c~ ~:p~~~~~iJmt:~~5d~~~~ie~~~r;;J:t~~: 
TFE de Mathews y Schramm (NMS), rcspedivntncntc. La TFE de brecha es la Ifncn d1! 
puntos y trazos cortOB, 
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cnrnctcrfsticas jur.gnn un pnpcl ccntrn.l en In dcl<!tminnción del comportnmicnto de los 

cocientes de las 11bundnncin.<; vs. metalici<ln<l. 

Se dijo ant~s que nl tomnr 0.1 /\f0 pnrncl I{mit(! inferior de lnFIM, m1ow, eliminábamos 

la posibilidad de tener cmuins cafés. Hn..,tn nhnrn, no hny evidencia observacional ni fuertes 

argumentos teóricos que determinen el valor <le mtnu•· Incluyendo el lfmitc de quemado de 

deuterio (Ada.ros y Wn.lkrr }!)8!)) o ,.¡ limite inferior ele cvapornción (De Rújula, Jctzcr y 

Mnssó 1991)1 m1ou• aún p<'rmitc un amplio iut<•rvhlo de posibilidades, n:-;i que las cnanns 

cafés permanecen como un cnmlidnto viuhlc pnra la materia oscura del halo. 

El lfmitc superior, mhigh, csti'1 n•lnciona<locou la cuestión de: ¿Qué tan masiva pul!dc la 

naturaleza hacer una rstr<'llo.'! Afortunndnmcntc <'.qtn incertidumbre tampoco tiene mucha 

influencia en los modelos de evolución qu{micn pnr<llle en la pnrtc de mosns nltas In FIM 

es desprcciablcmcntr. pcqu<!ña. Aqui mm1cmos los siguientes valores para m10 w y mhigh: 

m1ow = 0.1 A-ff!. y Hlh1gl1 = G2 1'.10. 

El próximo parámct ro a considerar es In formn. <le• la función inicial de mnsn.. DcrivrunoN 

la FIM de la función de masn 1 e<m) 1 <le Rnnn (198í) y nuestra tasa de formación estelar, 

<¡\(m) = ((m)/ 7 Nt)át. (2.12) 

·1~-T(lll) 

Parn resolver la ce. (2.1) si'1lu falta por <'SJU•cifknr la mnsn rcmnuf'ntc. Ln masn n•mnuentc 

es tomada de lhf'n y Rcm:ini (1983) 

{ 

m 111 S 0.45 

m,{m) = 0.151u + 0.38 0..1[) < rn < G.8 

1.4 m ~ G.S 

(2.13) 

Bajo la conclicifm m9 (T9 ) = 13±3 ,\f. Ju:- 2 (l\nllm.rni y H(•ilt•s 1987) valore!-> ele• In densidad 

superficial total cl<•l <lisc·o galúctic:o, 111 11 (0)1 nLZotrnhk•mcutc cercanos n1 valor observado 

~H,0 1 = 4G ± 9 ~\f:. µc-"l (Gilmorc•, \Vysc• y I\uijk1•u 1989) ~cm producidos. 
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2.5 Tasas de Supernovas 

Pasemos ahora n discutir P¡, la tasa a lo. cual el elemento i es producido y eycctado en 

el medio interestelar. 

En general, hay tres sitios para la producción de elementos qufmicos: 1) lo. nuclcosfntc­

sis de la gran explosión (\•er, por ejemplo, Olive et al. 1989), 2) el medio interestelar 

(vfa interacciones de rayos cósmicos¡ Wnlkcr, Mathews y Viola 1985), y 3) las estrellas 

(e.g. Burbidge et al. 1957). Excepto por 1H, 4 He, 2D, 3He y algo de 7 Li, los cuales 

son producidos en la gran explosión "big-bang11
1 los otros productos nuclcosintéticos están 

relacionndos de una manera u otra con la formación de estrellas. En este trabajo de tesis 

nos concentraremos sólo en aquellos elementos cuya producción principal viene de even­

tos de supernova. Tomemos como ejemplo pnrticulnr el caso del oxfgeno y del hierro, 

es de particular interés el oxígeno porque puede sustituir al hierro como un mejor incli­

cador de la metalicidnd (Whecler, Sneden y Truran 1989, de aquí en adelante WST). Es 

bien sabido que el cociente iFc/OJ vn.rfa con la mctalicidad ([Fe/HJ) (ver WST para un 

discusión extensa de la. variación de los cocientes de abundancias con la metalicidad). La. 

subabundancia del hierro (con respecto al oxfgeno ), en estrellas de baja metalicidad, puede 

ser explicada por lns cliferencias en las escalas de tiempo de los productores de oxigeno y 

hierro, principalmente supcrnovas tipo 11 (y lb) y la, respectivamente. 

Para el cálculo de Pi hemos considerado un modelo binario de supernovas tipo la. 

Según Greggio y Renzini (1!183), la tasa de supr.rnova la está dada por 

m..,.. 0.5 

RsNI• = rsNio j .P(mu) j /(¡1).p(t - r(µms))dµ dmo, (2.14) 
m;"¡ p; .. ¡ 

donde ma es la masa del sisteaia binario, µ es la fracción de masa de la estrella secundaria, 

m2/ma 1 y/(µ) la función de distribución de 11: 

Hemos usado "'( = 2, co~o es adoptado por l\Inttcucci y Greggio (1986). 
o 

(2.15) 
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Con ffimin y mmar hemos denotado la masa binaria mfnima y la máxima para p~ 

ducir un evento de supernovu Ja. Adoptando un modelo de deflagración del carbono "C~ 

defiagration" (Nomoto, Thielemann y Wheeler, 1984), se ha tomado a Jos enanas blancas 

de carbono y oXÍgeno como progenitoras de lns supernovns Ja. Para mmu y mmin hemos 

usado 16 y 3 Me, respectiva.mente. Las expresiones de ffiin/ y µin/ están dadas por: 

(2.16) 

y 

µ;.¡ = ma:r[m2(t)/mn,(mn -0.5m,..,)/ms]. (2.17) 

Por otra parte, la producción de o,Ógeno es muy probablemente el reHulta.do de la 

evolución de estrellns de masa alta¡ i.e., de supemova.s tipo Ib y II. Por lo tanto, es natural 

suponer que sus tasas vienen dadas por¡ 

R¡sNu,sNll) oc '"J"<f>(m)rp(t - r{m))dm, (2.18) 
m1 ... 

tomando como limites de integración 9 a 30 M0 para SNII y 30 to 62 M0 para SNib. 

Finalmente tenemos la información neeesaria para dar una expresión expÚcita de P¡: 

P;(t) = m;,1.RsNra(t) + m;,11RsN11(t) + m;,uRsNII(t), (2.19) 

donde los m¡,z son las masas de los elementos i eyectados por los supernovas de cada 

tipo. Tomamos m;,10 del modelo W7 de Nomoto, Thielemann y Wheelcr (1984), mF<.16 

de Caben, Schaelfer Casse (1985), y para mF,,II el valor de la SN 1987A ~ 0.07 M0. 

Ciertamente esperamos que los aportes estelares varfen con la masa de la estrella (Woosley 

y Weaver, 1986; Arnett, Schramm, y Truran, 1989) pero todavfa no los detalles. Asf, y un 

poco por simplicidad, hemos usado valores cons~tantes para los aportes de ca.da tipo. El 

modelo está normalizado de tal manera que RsNI6/RsNJ• = 1yRsNII/RsNio=3.3 hoy 

(Eva.ns, van den Bergb y Mc.Clure 1989) y reproduzca los abundancias solares (Camcron 

1982). 
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2.6 Resultados 

La relación edad-mctalicidad, comparn.da con las observaciones (Twarog 1980¡ Carlbcrg 

et al. 1985), es graficada en la. figura 2.2a-h para las distintas tasas de formación estelar. 

Tomando en cuenta las incertidumbres que apnrcccn al derivar las edn.des de estas estrellas, 

los resultados están en acuerdo razonable con las observaciones, excepto quizás por IM TFE 

de brecha (HIATUS) y NMS. Aún nsÍ, dentro del espacio de parámetros podemos encontrar 

algunos valores que den mejores ajustes¡ sin embargo, estos valores de los parámetros 

podrían violar otras restricciones (Mathcws et al. 1992), claramente ilustrando que los 

modelos hasta ahora están aún incompletos. 

Siguiendo n WST hemos graficndo [Fe/O) vs. [O/H) (ñg. 2.3a-b) usando [O/H) como 

un mejor indicador de la metalicidad, esto se debe a que la mayor parte del oxígeno viene de 

iJt(t~ovas tipo 11 y lb, para las <listintas tasas de formación 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 !ns contribuciones al hierro de SN!b y SNII 

haciéndolas menos importantes. Mientras que una subabundancia del hierro, relativa al 

oxígeno, es vista a bajas mctalicidades para todos los tipos de tasas de formación estelar 

que estamos considerando (fig. 2.3a), la cual es explicada por el ef'ecto la, la meseta es 

caracteristica unicamente de VMS: la parte plana es sostenida durante unos cuantos miles 

de millones de años, después del encendido de las supernovas la, debido al comportamiento 

exponencialmente creciente particular de VMS (ver fig. 2.1 y 2.3b). En "5te caso, las 

abundancias solares [Fe/O) = O.O no se alcanzan hasta que el último aglutimuniento ha 

ocurrido. 

Realmente, lo que está haciendo la diferencia entre las dos tasas de formación estelar 

inspiradas en el modelo de múltiple aglutinamiento1 VMS y NMS, es el primer brote de 

formación estelar omitido en VMS. Las estrellas de masa intermedia nacidas en el primer 

brote incrementarán el cociente lúcrro a oxfgeno, a través de las supcmovaa la, durante el 

lapso de tiempo en el cual la TFE es pequeña, produciendo ese salto que se ve en NMS 
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Fig. 2.2a La relación ednd-metalicidad para las seis distintns TFE. Como en Ja figura 
2.1 la línea. continua representa el modelo para la VMS TFE, la I{nea punteada para la 
TFE constante y así sucesivnmente. Los siguientes aportes fueron considerados: mr. = 0.6, 
m11 = 0.071 y mn = 0.2 excepto para el modelo con V}.{$ TFE para el cual se usaron 0.61 
0.05, O.O (segunda recetn), rcspectivaroentc. Los valores 0 observacionnles11 fueron tomados 
de Twarog (1980). 
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Fig. 2.2b Lo mismo que en ln figura 2.2a sólo que ahora los \'alorcs 11obscrvndonales" 
son de Carlberg et al. (1985), cvnluación rcvisnda de los datos de Twarog. 
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y HIATUS (ver fig. 2.3a}. Notemos, sin embargo, que hay tasas, por ejemplo la TFE 

constante, que aunque no poseen un primer brote mantienen un tendencia. creciente en 

(Fe/O]. De esta forma es necesario tener un comporta.miento exponencialmente creciente, 

con la escala de tiempo correcta, para producir la meseta en el cociente fierro a ox:geno. Es 

claro que cuando este comportnmiento exponcncinlmcnlc creciente de la TFE desaparece, 

el efecto la domina y un incremento rápido en [Fe/O] es esperado (ver fig. 2.3b y Únea 

sólida en la fig. 2.3a). 

Se han calculado también los cocientes de nbundancins de otros elementos de la. fámilia 

del oxfgeno, con esto queremos decir elementos que son sintetizados en su mayor parte por 

supemovas tipo 11 y Ib. En la figura 2.4a-c hemos graficado las abundancias del Mg, Si y 

Ti, con respecto al hierro, tomnndo como receta para el aporte del hierro aquel que mejor 

ajusta las abundancias del oxfgeno. 

Tomando como base nuestro modelo simple de evolución qufmica de la galaxia, el 

cociente R = (m¡,1t1/m¡,11)/(mFe,/(J./mFe,//) representa una cantidad importante en la 

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

a ser eobreabundante, con respecto al hierro¡ por el contrario, si R es mayor que 1 será 

subabundante. Hemos calculado R para varios elementos y encontrado que el O, Na1 Mg 

y el Ti se comportan similarmente; es decir, son todos ellos sobreabundantes, En menor 

grado, hemos encontrado también que el Si y el S son sobrenbundantes¡ sin embargo, en 

el ca.so del Ca, R es mayor que l. Este patrón viene, por un lado, de la condición inicinl 

impuesta a los aportes de que reprodujeran las abundancias solares, y por otro, de la 

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

problema de la subnbundancia del Cn una posible solución seria disminuir el o.porte teórico 

del calcio. 



-2 

22 

.. 

-1 

(0/H] 

Fig. 2.3a Predicciones teóricas de la reloción !Fe/OHO/H\· Hem09 graficado seis curvBS 
provenientes de las diferentes TFE y de la segunda receta de os aportes. Los datos fueron 
tomados de Barbuy (1988) (cuadros) y Nisscn et al. (1985) (triángulos). 
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mó.s ~i~g~i?:n.Lo mismo que en Jo. figura 2.3a pero sólo para la VMS TFE en una escala 
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Fig. 2.4a Gráfica del cociente magnesio tt hierro \'s. mctalicidad para la VMS TFE. 
Los datos son de Gratton y Snedcn (GS, 198i) (cuadros vncfos), GS (1988), simbolos x, 
Hartmann y Gehren (1988), estrenas de cuatro puntas, y Magain (1989), cuadros llenos. 
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2. 7 Conclusiones 

Hemos utilizado diferentes recetas para la tasa de formaci6n estelar; en particular, dos 

tasas provenientes de un modelo fenomenológico de aglutinamiento para la formación de la 

galaxia. Hemos calculado cocientes de abundancias como función de la metalicidad. Los 

cocientes del O, Mg, Si, y Ti y la relación edad-metalicidad observados son reproducidos 

relativamente bien por la vieja TFE de Mathews·Schramm. Aunque hay elementos cuyos 

cocientes todavía no están bien ajustados, creemos que el logro de haber reproducido 

algunos cocientes de elementos dominantes anima a seguir trabajando en este modelo 

simplificado. 
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111. EVOLUCION FOTOMETRJCA DE LAS GALAXIAS 

Resumen 

Se ha modelado la evolución de la luminosidad de las galaxias a través de la técnica 

estándar de sÍntesis evolutiva de poblaciones. Los colores integrados de IBB galaxias son 

calculados usando la publicación más reciente de trayectorias evolutivas de Maeder y co­

laboradores. Se han completado las trayectorias dejando varios parámetros libres como, 

por ejemplo, la vida media de una estrella en la rama asintótica de lns gigantes. Nuestros 

resultados reproducen bien los fndices de color B-V, V-R, V-1, V-J de las galaxias. En 

cuanto a los Índices de color V-K y U-V el ajuste es menos preciso¡ por ejemplo, creemos 

que la diferencia en V-K radico. en la contribución del polvo que no se está considerando, 

al menos en las galaxias tardías, y la calibracl6n utilizada. Por otra parte, la ausencia de 

la.s enanas blancas y de la rama post-asintótica de las gigantes o de quizás alguna otra fase 

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

explicarlan la diferencia. en U· V. 

3.1 Introducci6n 

El estudio de las propiedades espectroíotométricas dependientes del tiempo de una 

galaxia ae ha venido haciendo a través de la técnica estándar de efutesis evolutiva de 

poblaciones (Tioaley 1980; Bruzual 1983; Arimolo y Yoshii 1986; Guiderdoni y Rocca­

Volmerange 1987). El eapectro estelar integrado de una. galaxia se calcula una vez conocido 

el número y loe espectros de las estrellas que pueblan una galaxia. Un modelo de sfntesis de 

poblaciones poeee entre otros ingredientes, una biblioteca de trayectorias evolutivas (BTE) 

y µna de modelos estelares. Sin embargo, como primera aproximación y por simplicidad 

s6lo estaremos considerando en este trabajo de tesis la primera biblioteca, la segunda no 

es indispeneable cuando lo que se quiere calcular es In evolución de la magnitud en los dife­

rentes colores¡ con todo, es posible recuperar la evolución de la distribución espectral de 

la energfa de las galaxias aproximadamente (ver, Yoshii y Takahara 1988), variable impor­

tante que se utiliza en el cálculo de la relación número de galaxias vs. magnitud aparente. 
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La calidad del modelo dependerá de la complelcz y homogeneidad de la biblioteca de 

trayectorias evolutivas, del método de cálculo y de la transformación del diagrama HR 

teórico al observacional. Desafortunadamente todavÍa carecemos de una BTE única y 

completa que contemple un intervalo amplio de mctalicidades¡ los trabajos del grupo de 

Maedcr (1992) y del grupo de Cbiosi (1992) van en esta dirección. De cualquier forma 

creemos y mostramos en este capftulo que usando una buena BTE y haciendo aproxima­

ciones útiles al completarla uno puede conseguir resultados interesantes. Con los cálculos 

recientes de trayectorias evolutivas de Schnllcr et al. (1992, de aquf en adelante SSMM) y 

el mejoramiento en nuestro entendimiento de la rama asintótica de las gigantes (AGB thc 

asymptotic giant brancb) (Hcrman y Habing 1985; Lattnnzio 1986; Bedijn 1988; Cbnrlot 

y Bruzual 1991, de aquÍ en adelante CbB) tenemos la posibilidad de reunir una buena 

biblioteca de trayectorias evolutivas. 

En este capítulo utilizamos un procedimiento estándar en el cálculo de la evolución de 

la luminosidad de una galaxia: dividimos nuestro intervalo de masa, en nuestro caso de 0.1 

a 60 Me, en pequeños subintervalos de tal manera que a cada eubintervalo se le asigna una 

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

eliminan al construir una sucesión de subintcrvalos (con sus correspoi,.dientes trayectorias 

evolutivas) muy fina. En el Úmitc en el cual el tamaño de los subintervalos se va a cero, 

el método estándar es equivalente al de sfntesis de isócronas (ChB)¡ éste se implementa 

fundamentalmente para evitar cambios drásticos en los colores cuando se consideran brotes 

de íormación estelar de duración muy corta¡ i.e., cu8Ildo la tasa de formación estelar cambja 

en intervalos de tiempo muy pequeños (-107año.!) (ChB)¡ de otra manera, se espera que 

ambos métodos den resultados equivalentes. 

Una vez que se ha construido un buena BTE son necesarios dos ingredientes más: 

la tasa de formación estelar (TFE) y la función inicial de masa (FIM); de una forma u 

otra ellos determinan el tipo de galaxia u objeto cuya evolución en los colores se está 

calculando. La manera clásica con la que se reproducen los colores observados de las 
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galaxias es variando la forma íuncionnl de la TFE, galaxias con diferente clnsificadón 

morfológica (o fotométrica) parecen haber experimentado distinto pasado de formación 

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

BTE, con sus particulares consideraciones de la metnlicidad, reproduzcan o no los colores 

observados de las galaxia.a cercanas, motivó el estudio de la evolución fotométrica de los 

galaxias prestando pnrti-cular atención a las tasas de formación estelar. Por ejemplo, es 

probable que la cantidad apreciable de gnlrudns que se detectan con moderados corrimientos 

al rojo (z ~ 0.4), las cuales juegan un papel central en el conteo de galaxias (Cowie et al. 

1992, y referencias alÚ contenidas), hayan dcsarrol~acfo una tasa de formnción estelar muy 

peculiar. Por otro lado, se ha visto ultimamcntc la necesidad de buscar una TFE episódica 

en nuestra galaxia, contrario n una TFE continua, que explique, por ejemplo, la di(erencia 

de edad entre el halo y el disco {Whe.Ier et ni. 1989; Mnthews et al. 1992). 

3.2 Modelo 

El propósito principal de este capítulo es calcular la evolución de la magnitud abso-­

luta en las bandas UBVRIJKL y de los indices de color U-B, ... ,V-L poniendo p~ticular 
atención a las simplificaciones que se han hecho en la construcción de la biblioteca de 

trayectorias evolutivas. Para comparar nuestro trabajo con el de otros autores se cal­

culan las propiedades fotométricns evolutivas de las galaxias con una TFE "estándar"¡ 

aunque también se calculan modelos con tasas de formación estelar "peculiares", como 

la de Mathews y Schramm (1992), en un intento por representar mejor la evolución de 

la luminosidad de las galaxias, al menos la de las galaxias espirales. Como una primera 

aproximación hCmos considerado una sóla composición quÍ.mica, la solar. Es razonable, por 

el momento, quedUse con este conjunto de trayectorias evolutivas ya qu~, aunque existen 

TEs para otras composiciones qufmicas, éstas no satisfacen con mucho los requerimientos 

de completcz (que se cubra un amplio espectro de valores de la masa y que se incluyan 

las dil'erentes fases evolutivas) y homogeneidad (que el conjunto de TEs usadas no utili­

cen una diversidad de valores para la opa.ciclad, ta.c;as de reacdones nucleares, parámetro 
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de longitud de mezclado, pérdida de masa cte.). Aún más, aunque se tuviera un BTE 

completa, cubriendo un amplio intervalo de valores de la mctalicidad1 aún falta.ria una 

biblioteca completa de espectros estelares o, en su caso, una calibración fotométrica que 

contemplara las distintas mctalicidndes. De cualquier forma, en un futuro se tiene pensado 

incluir el efecto de la evolución quÍmica en In evolución de las propiedades fotométricas de 

las galaxias. 

3.2.1 Funci6n de Formación Estelar 

Como se mencionó en el capftulo anterior la función de formación estelar, definida ésta 

de tal manera que B(t, m)dtdm =número de estrellas formadas entre t y t + dl con masas 

entre m y m + dm, es frecuentemente separada en dos funciones independientes: 

B(t,m)=.P(t)<,6(m), (3.1) 

donde •p(t) denota la tasa de formación estelar y <,6(m) la función inicial de mllBa. A lo 

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

tiempo y del espacio. En este capftulo consideramos una dependencia en ley de potencia 

con la masa¡ i.e. 1 

(3.2) 

con Ja siguiente normalización, 

J.
m,., 

<,6(m)dm =l. 
m1,.1 

(3.3) 

Hemos considerado como valores para los limites inferior y superior de la FIM los siguientes: 

ffiin/ = 0.1 y mnp = 60. Para propósito de comparación 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 

.p(t) ex ezp{-!/r), (3.4) 
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donde T es la escala de tiempo de la formación estelar. También se investiga el compor­

tamiento de la luminosidad bajo las TFE poco estándares de Matbews y Scbramm (las 

llamadas vieja y nueva tasas de formación estelar en el capítulo anterior): la vieja TFE de 

Matbews-Scbramm (VMS) 

{ 

Afre-•/to - 1Je!it/3to 
.P(t)= 

B 

t/t0 $ lnr 

t/to ~ lnr 
(3.5) 

donde se aprecia que t/J(t) ex: e21/ 3 to para t/to <t:: lnr, y la nueva TFE (Mathews et al. 

1992) (NMS) 

,P(t) =a+ M(t - t¡)e-(t-1,)/., + c6(t - t,)e-(t-i,¡¡,.,, (3.6) 

En ambas expresiones, los parámetros tienen que ver con las cnracterfsticas que gobiernan 

el comporte.miento del modelo, las cuales son: (i) un primer brote, seguido de una más 

débil formación estelar debido a los esporádicos aglutinanllentos e intrÍnseca formación 

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

fusión seguido por la formación estelar en el disco. 

3.2.2 Procedimiento 

El procedimiento usado aquf para el cálculo de la evolución de Ja luz integrada de las 

galaxias es bastante conocido (Tinslcy 1976; Bruzual 1983; Arimoto y Yoshii 1986), la 

masa de gas que es transformado.en estrellas durante el intenitlo de tiempo 6t = t¡+1 -t¡ 

es 

i
t;., 

AM(t;,t;+i) = ,P(t)dt. .. (3.7) 

La TFE está normali2ada de tal manera que, 

J.
T, 

,P(t)dt = 1, (3.8) 

donde T1 denota la edad de la galaxia. El número de estrellas de secuencia principal de 

masa m; que se forman de 6M viene dado por 

J.
m, 

N(m;) = AM(t;,t;+1) t¡l(m)dm, 
m, 

(3.9) 
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donde m;, j' = 1, 2, ••. n, representan las mases pnra las cuales se hn calculado una trayec­

toria evolutiva. Los limites m1 and m:z se han definido como 

m1 = ...jm;m;-ti m2 = y"m1m;+h (3.10) 

(Tinsley, 1972). Las estrellas que nacieron durante este intervalo de tiempo At tienen 

edades al tiempo t que van desde t - t1+1 a t - t¡. Supongamos que las estrellas de masa 

m; viven en su k-ésima etapa evolutiva de T; to Tr. El número de estrellns de masa m; que 

se encuentran en la k-ésima etapa evolutiva está dado por la intersección de los intervalos 

de tiempo (T¡, T1) y (t -ti+li t - t¡). Especificrunente, el número de cstrellns en la k-ésima 

etapa evolutiva al tiempo t viene dado por 

J.
m, 

N}(t) = .ó.M(Ti.T,) ~(m)dm, 
m, 

(3.11) 

donde Ti= max(t -T¡,t¡) y T2 = min(t¡+1,t-T¡). Obviamente, cuando la intersección 

es nula N}(t) = O, esto ocurre cuando T; ;::: t - t¡ o T¡ 5 t - ti+i· El número total 

de estrellas se encuentra sumando sobre todas aquellas acumulade.s hasta el tiempo t en 

pasos de tiempo 8! y sobrej (= l, .•• ,n). A cada tiempo t, los colores integrados de la 

galaxia son calculados al añadir todos los colores estelares correspondientes a las diferentes 

posiciones en el diagrama HR y pesados por el número de estrellas en cada posición. 

3.3 Trayectorias Evolutivas 

Recientemente Schaller et al. (1992) han calculado un amplio conjunto de trayectorias 

evolutivas para estrellas con masas desde 0.8 hasta 120 M 0 con Z= 0.020 y Z= 0.001. 

Los modelos usan las nuevas opacidades de !Wgers y Iglesias (1992) y de Kurucz (1991) 

para bajas temperaturas (:S 6000 ºK). Parámetros fisicos importantes como las tBBas de 

reacionee nucleares y las tasas de pérdida de neutrinos han sido actualizadas (con respecto a 

Maeder y Meynet 1989, de aquÍ en adelante MM). La longitud de mezclado y el paró.metro 

del impulso sobreconvectivo "overshooting" cambian como consecuencia de las nuevas 

opacidades. Un tratamiento detallado de la ionización parcial ha sido considerado¡ en 

particular, sus modelos toman en cuenta la ionización por efectos de presión, éste es un 
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efecto que modifica los valores de los parámetros estelares en la rama de las gigantes rojas 

(ver más adelante). 

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

incompletas en el sentido que no consideran varias etapas de evolución estelar avanzada. 

Para construir nuestra biblioteca de trayectorias evolutivas procedimos de la manera si­

guiente: 

l. Como en Mn.cdcr y Meynct (1989), SSMM detienen sus modelos para estrellas de 

masa baja, de 0.8 a 1.7 M0, al finnl de la rama de las gigantes rojas. Para el cálculo 

de la luminosidad y la temperatura efectiva en la etapa del quemado de helio, se han 

tomado unas expresiones empÍricas de Lattanzio (1986) que relacionan la mnsa (masa en 

la rama horizontal de edad cero) con la luminosidad y la temperatura efectiva¡ la duración 

en esa fase evolutiva viene de los cálculos 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 parámetros estelares permane~1 casi constantes 

durante la mayor parte del quemado de helio (hasta Y ~ 0.05). Por otra parte, basado en 

la observación que la etapa temprana de la rama asintótica de las gigantes (E-AGB the 

early asymptotic giant branch) es cnsi lineal en el diagrama HR, hemos conecto.do el punto 

donde termina el quemado de helio al punto donde comienzan los pulsos térmicos de la rama 

asint6ticn de las gigantes (TP-AGD the thermal pulse asymptotic gia.nt brnnch) por medio 

de una linea recta. La duración en estas etapas, la etapa final de la rama horizontal (HB 

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

2. SSMM no van mó.s nllá de E-AGB para estrellas de masa intermedia, de 2.0 a 5.0 

M 0 • Hemos añadido un punto mlÍ.s para tomar en cuenta la etapa de los pulsos térmicos de 

la rama asintótica de las gigantes, la llamada dapa OH/IR para estrellas de masa baja e 

intermedia (ChD). La luminosidad y la vida media en esta última fose es de Dedijn (1988) 

y la temperatura efectiva de Lattanzio (1986) y de Dccker e Iben (1979). 

3. SSMM no completan la rama de las gigantes rojas (RGD tbe red ginnt branch) para 
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las estrellas de 0.9 y O.a M0 . Mientras que para el modelo de O.a M0 lo anterior no es 

importante para nuestros propósitos, dcbjdo a que ya para estas masas la vida media en 

la secuencia principal es mayor que la edad del universo, ca crucial para el modelo de 0.9 

Me pues los colores de una galaxia el.fptica dependen de los va.lores que toma el modelo de 

0.9 M0. Hemos usado el modelo de 0.9 M0 y Z= 0.020 calculado por Schallcr (material 

amablemente suministrado por el Dr. G. Schaller). 

4. Extrapolamos la etapa de secuencia principal (MS the main eequence) hasta el vnlor 

O. 7 Me y usamos los modelos sin evolucionar de Tinsley y Gunn (1976) para masDB en el 

intervalo 0.1 < m < 0.7. También se han calculado los colores con.aiderando Jos modelos 

teóricos de VendcnBerg et al. (I9a3) para masas bajas (O.!$ m $ 0.75 M0) obteniendo 

resulto.dos muy pnrecidos. 

En total, tenemos 19 trayectorias e.,oJuth-as que cubren desde la secuencia principal 

hasta la TP-AGB o In etapa del quemado del carbono para masas mayores de 5 M0. 

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 

interpolación consiste en tomar puntos de trayectorias vecinas fisicamcnte equivalentes e 

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

tra.nscurrldo. Puntos fisicamente equivalentes serian, por ejemplo, puntos con el mismo 

valor de la abundancia central del hidrógeno. Mucho cuidado debe tenerse cunndo son 

llevadas a cabo interpolaciones que involucran las siguientes masas: Me, MneF y Mup. 

La primera masa denota el límite arriba del cual la estrello. posee un núcleo convectivo, 

1.0 < Me < 1.25. La segunda representa el Ifmite arriba del cual el helio se quema 

pacificamente, 1.7 < MneF < 2.0. Y finalmente, Mup es el valor máximo de la masa para 

el cual la quema del carbono se realiza bajo condiciones degeneradas. Existen además los 

siguientes tres funites que seria adecuado mencionar, ellos son: MMA.S, MEc y Mw. El 

primero de ellos se define como la masa inicial mfnima para la cual se llevan a cabo todas 

las secuencias de reacciones nucleares no dcgcnerativamente (Chiosi 1986). En modelos sin 
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uovershooting11 y pérdida de masa el I{mite está alrededor de las 12 M0· MEc representa 

el limite abajo del cual la estrella se colapsa via la captura de electrones y forma, después 

de fuertes destellos de neón, oxfgeno y sHicio, finalmente un núcleo de hierro. Mw es la 

masa máxima que conduce a la formación de una enana blanca, las mejores estimaciones 

son observacionales y lo ubican alrededor de 8 M0. El hecho de que Mw es mayor que 

Mup (MM) significa que los llamados eventos de supcrnovn. tipo I 1/2, los cuales ocurren 

por la detonación del carbono, son objetos muy hipotéticos. Todos estos valores se refieren 

al valor de la masa de la estrella en secuencia principal, la mnsa actual es una función que 

depende de la edad de la estrella a través de la tasa de pérdida de masa¡ en otras palahro.s, 

la estrellas están perdiendo masa al cvolucionnr. 

3.3.1 Diagrama Color-Magnitud 

La transformación del diagrama HR teórico al observacional color vs. magnitud se hace 

a través de las calibraciones estándares de Jolmson (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 !ns estrellas de secuencia principal son clase V, las 

estrellas cuyo logaritmo en la luminosidad, logL1 es menor que 3.5 son clase 111 (gigantes) y 

aquellas con logL mayor que 3.5 son la o lb (supergigantcs) (Becker y Mathews 1983). Para 

temperaturas mayores que el máximo vnlor dado en las calibraciones de Flower (1977), los 

colores son calculados considerando a In 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 masa que producen cascarones de material 

circumestelar. La luz proveniente de estas estrcl!Rs1 OH/IR, se encuentra muy enrojecida 

debido al polvo circumestelar. Para tomar en cuenta este efecto seguimos la misma idea 

de ChB en el cálculo de los colores: suponemos que todas las estrellas en la parte ualta" 

de lo. TP-AGB (la fose de OH/IR) tienen los colores de uno. estrella prototipo, IK Tau; 

esta estrella tiene fndices de color representativos de las estrellas OH/IR observadas (Reíd, 

Tinney y Mould 1990). Su corrección bolométrica se calculó usando los flujos observados 
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en la parte óptica 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 Únens discontinuas las trayectorias evolutivas de los 

modelos de 1.0, 0.9 y 0.8 M0 de SSMM, extendidos hasta la etapa pulsante de las gigantes 

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

cuales forman parte de los modelos Z=0.02 suministrados amablemente por el Dr. C. 

Chiosi. Como es claro de la figura, los modelos de Chiosi están más enrojecidos, esto se 

debe, en parte, a que los modelos de Chiosi ignoran los efectos de In presión en la ionización 

(Maeder 1992): esto tiene un efecto de hasta una décima de magnitud en V-K. De hecho, 

como se verá en detalle más adelante, ese mayor enrojecimiento tiene como consecuencia 

ajustar mejor los Índices de color infrarrojos. 

En la tabla 3.1 hemos nnotn.do los valores de los Índices de color desde U-V hasta V-L 

observados en las galaxias eÚpticas y SOs (de un compilación de Yoshii y Takahara 1988) y 

los sintetizados para una tasa de formación estelar de "brote", simulado éste con una TFE 

que es constante durante los primeros 109 años 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 

clÍptica (Bruzunl 1983, ChB), donde se sabe que si hay formación estelar hoy clia ésta 

debe ser muy pequeña. Con Ch denotamos los colores obtenidos usando las trayectorias 

evolutivas de masa baja (0.6 n 1.0 M0) y Z=0.02 de Chiosi (1992). Hay que mencionar 

aquf que para el cálculo de los Índices de color se ha supuesto que la población estelar del 

bulbo de nuestra galaJcia refleja mejor laH poblaciones estcln.res de las galaxias elfpticas, 

esto se debe en parte a la mayor metalicidad promedio de sus estrellas¡ en particular, la 

de la población de gigantes rojas tardías (de clasificación espectral M). Con lo anterior en 

mente, hemos calculado los colores de las gigantes rojas tardfas evaluando su magnitud 

absoluta en el visual a través de los datos de Frogel y Whitford (1987) y recorriendo la 

calibración fotométrica de Lee (1970) por tres subclasificaciones espectrales¡ por ejemplo, 
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Fjg. 3.1 Trayectorias e\•olutivas de Jos modelos de 1.01 0.9 y 0.8 Ale de SchaJlcr et nl. 
(1992), lineas discontinuas, extendidos hn.sta la etapa pulsn.nte de las gigantes, y Chiosi 
(1992), lineas continuas. 

3.4 
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al Índice de color V-K asociado a M4 le corresponde la temperatura asociada n Ml en la 

calibración de Lee (1970). Un último comentarlo con respecto a los valores de In tabla 

3.1, los colores obtenidos usando sólo las trayectorias de SSMM y nuestras aproximaciones 

han sido enrojecidos artificialmente al alargar ligeramente la vidn media de la etapa de las 

gigantes rojas tnrdfas de los modelos de 0.9 y 1.0 M0. Ln. vida media de los modelos en si 

NO es incrementada, la duración de la etapa de las gigantes crece a costa de la vida media 

de la secuencia principal. 

TFE M/Ch 

o 
o 
o 
o 
o 

B= 1 Ga M 

B= 1 Ga Ch 

TABLA 3.1 

Observado (O), SSMM (M) y Chiosi (Ch) 

U-V B·V V-R V-I V-J 

1.40 

1.50 0.96 0.84 1.59 2.37 

0.97 0.86 1.61 2.20 

0.97 0.89 1.70 2.47 

1.33 2.36 

1.88 1.08 0.90 1.63 2.42 

1.76 1.04 0.87 1.57 2.32 

Y·K 

3.22 

3.31 

3.20 

3.39 

3.26 

3.26 

3.23 

V-L 

3.56 

3.48 

3.46 

En la figura 3.2 mostramos la evolución de las diferentes contribuciones a la luminosidad 

(secuencia principal -Únea continua-, subgigante -linea de trazos pequeños-, gigante roja 

-linea de trazos medianos-, rama horizontal o quemado de helio ·linea de trazos grandes­

, rama asintótica ·lÍiiea de trazos pequeños y medianos-). Cuando comparamos nuestro 

modelo con el mod~lo de brote de ChB se observa una tendcncin Rimilar pasados unos 

cuantos giga.años. Eso se espera en parte debido a que e.mbos usamos los trayectorias 

evolutivas de Macder y colaboradores (ChB usan las de Maeder y Meynet 1989, pero en 

su trabajo más reciente, Bruzual y Cha.rlot 1993 (de aquf en adelante BCh), han corregido 

por el error en la escala de tiempo de los modelos 1.3 a 2.5 Af0 de MM). Existen diferencias 
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Fig. 3.2 Evolución de la luminosidad bolométrica de las diferentes fases e\•olutivns 
(secuencia principal -Ifnea continua-, subgigrutte -lfncn de trazos pequeños-, gignntc rojn 
-lfnea de trazos medianos-, rama horizontal o quemado dr. helio -línea de trazos grandes-, 
rama asintótica -t:nea de trazos pequeños y medianos-). 
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pequeñas entre nuestro trabajo y el de ChB por varins razones: i) la forma de completar las 

trayectorias para estrellns de masa baja (ChB usan los modelos de Chiosi que favorecen 

une. mayor eficiencia en el impulso sobrcconvectivo), ii) lns trayectorias evolutivas para 

estrellas menores o. 1.0 M0 utilizadn.<J, ChB usan los mismos modelos de Chiosi que en 

(i), iii) la calibración fotométrica utilizada (Bruzun.l 1992), iv) la forma de calcular los 

parámetros estelares para estrellas de muy baja masa (0.1 :5 M :5 0.6), ChB extrapolan 

lns trayectorias de baja masa, y v) el algoritmo utilizado, a clifercnéia de ChB que usan 

el método de la síntesis de isócronas nosotros hemos trabajado con el método "viejo" 

en donde a cada subinterva.lo de masa se le asocia una trayectoria evolutiva única. Con 

referencia a la figura 3.2, observamos que después de -2 Gn lus contribuciones de HB y 

AGB empiezan a disminuir provocando que la. MS detenga su tendencia y, de hecho, se 

incremente ligeramente¡ esto se debe a. que las vidas medias de la rama horizonto.l (THD) y 

asintótica (TAGB) disminuyen, cerca de un factor de dos para HB, cuando pasamos de 2.0 

a 1.7 M0 (por más 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 máximo. Por otra parte, el cambio en la 

pendiente que se observa a ....,5 Gn en la ramo. de las gigantes rojas se debe nl cambio en el 

valor de R, donde R = rna/r¡Ms+RGI el denominador definido como TMS + rna1 de .15 

para el modelo de 1.25 M0 a .052 para 1.0 M0 (descendiendo hasta .036 para 0.9 M0)· De 

hecho, si no alargara.mas lo. duración de lo. etapa. de las gigantes rojas tardfas la pendiente 

se volverla negativa. 

La evolución de los Índices de color B-V y V-I<, para una tasa de formación estelar de 

brpte, continua y exponencialmente decreciente ( T = 0.5 Ga) con una función inicial de 

masa de Snlpcter, se han graficado en las figuras 3.3a-b. Las LÍneas de trazos medianos y 

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

vamente; las lineas sólida y punteada representan nuestros modelos correspondientes con 

la calibración fotométrica de Johnson (1996) y Lec (1970). Las lineas de puntos y trazos 

medianos representa el modelo con uno. TFE exponcialmente decreciente. En los modelos, 
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Fig. 3.3a-b Evolución de los Índices de color B-V y V-K. para una tasa de formación 
estelar de brote, continua y exponencialmente decreciente (r = 0.5 Ga). Las lfneas de 
trazos medianos y largos son los modelos de Bruzual y Charlot (1993), TFE de brote 
y continua, respectivamente¡ lns Ifneas sólida y punteada representan nuestros modelos 
correspondientes con la calibración fotométrica de Johnson (1996) y Lee (1970). Las tincas 
de puntos y trazos medianos representa el modelo con una TFE exponcialmente decreciente. 
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es clara la tendencia ni mayor enrojecimiento una vez que desconectamos el proceso de 

formación estelar (TFE de brote)¡ el enrojecimiento en la TFE cxponencinl es más gra­

dual, aunque llega a valores tan altos como los alcanzo.dos por un brote. Nuestras figuras 

difieren de las correspondientes de BCh en varios aspectos: i) BCh obtienen un valor de 

..... Q.2 mayor en V-K durante el primer Ga (etapa en la cual la TFE es constnntc), ii) BCh 

tienen dos mfnimos locales en V-K, a "'2.0 Gay a -7.0 Ga1 que nuestro modelo evidente­

mente no posee y iH) el enrojecimiento en B-V es más pronunciado en nuestros modelos. 

Creemos que las dif<.rencias mayores se deben a las distintas trayectorias evolutivas que es­

tamos usando y a la. calibración fotométrica. En las figuras 3.3c-d se muestran los mismos 

modelos sólo que ahora hemos añadido dos más que representan nuestros modelos bajo la 

calibración fotométrica proporcionada amnblemente por el Dr. G. Bruzuel para bajas tem­

peraturas, Úneas 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 considera la misma calibración fotométrica¡ no obstante, 

persisten algunas diferencias significativas que se las atribuimos a: i) loa modelos de BCh 

usan un intervalo de masa diferente para la FIM (de 0.1a125 Me), ii) las diferencias en 

la forma de completar las trayectorias evolutivas para estrcllas de masa baja, iil) la forma 

de calcular los parámetros estelares para estrellas de muy baja masa y su consecuente 

transformación al diagrama HR observacional y por último, 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 nuestro modelo para V-K alcance valores 

de - 3.2 a - 10 Ga es independiente de la calibración elegida y se debe a dos cosas: i) 

tomo.mas en cuenta que la población estelar en el bulbo de nuestra galaxia simula mejor la 

población de una galaxia eÚptica y ii) alargamos TRG con respecto a TMS para los modelos 

1.0 y 0.9 Me¡ i.e, (i) y (ii) enrojecen nuestros modelos. 

Para mostrar la "bondad" del método clásico, en el cálculo de los fndices de color o 

de las magnitudes, cuando se considera wia división fina de las trayectorias interpoladBS, 
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Fig. 3.3c-d Los mismos modelos que en 1~ fl~ 3.3a-b sólo que ah~rn. hemos añadido 
dos más que representa.o nuestros moOelos con la calibraci6n folométriea de Bruzual, para. 
bajas temperaturas, Úneas de puntos y trazos medianos (TFE de brote) y líneas de puntos 
y trazos largos {TFE continua). 
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Fig. 3.40.-b Evolución de D-V y V-K para una TFE de brote de 101 años (con la 
calibración de Bruzual). Las Ifncns punteadas representan una vez más los modelos de 
brote de 1 G_a. 



46 

hemos graficado en las figuras 3.4a-b la evolución de B-V y V-1{ para una TFE <le brote de 

108 años (con la calibración de Bruzual). Las lfneas punteadas representan una vez más los 

modelos de brote de 1 Ga. Los saltos que se observn.rian en el cálculo de esas cantidades 

sou eliminados al considerar una división 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 evolución de la magnitud absoluta en las dis­

tintas bandas UBVRIJKL para los dos tipos de to.sa de formación estelar de Mathcws y 

Schramm: la nueva y la vieja MS TFE (ver capftulo anterior)¡ nmbas intentan simular la 

historia de la formación estelar de nuestra galnxia. Vemos, desde luego, que la fonnn. de 

ambas gráficas refleja el comportamiento de la TFE que las genera. En las figuras 3.6a-b 

están graficadns la evolución de los fndiccs de color B-V y V-K 1 respectivamente, para las 

dos TFE de MS (NMS -linea sólida-, VMS -lfnea de trazos cortos- y constante -lfnea de tra­

zos medianos-) comparadas con lo.s generadas por la TFE constante. Como es claro de las 

figuras, podemos tener valores muy parecidos para los fndiccs de color, nl tiempo presente, 

con pasados de formación estelar muy diferentes, esto podria tener un efecto npreci.able en 

el conteo de galaxias. Notamos como las curvas con TFE constante empiezan a enrojecerse 

una vez que la contribución de la rama de la gigantes rojas empieza a ser apreciable ( ..... ¡ 

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 nl polvo que nuestros modelos no consideran. 

En el diagrama color-color de las figuras 3.7a-b se ha graficado V-K vs. B-V para 

diíerentes tasas de fommción estelar. En la figura 3.7a mostramos el caso de la TFE de 

brote de un 1 Ga: -línea punteada- (calibración de Johnson (1966) y Lec (1970)), -línea 

continua- (calibración de Bruzual} y -l~nea de trazos largos- (modelo de brotr de 1 Gn de 

BCh). En la figura 3.7b mostramos los casos para las TFE constante -lfnea continua-, 

exponencial decreciente (r = 0.5 Ga) -lfnea punteada-, NMS -lfnea de trazos medianos-, 

VMS -lfnca de trazos largos- y constante con calibración de Bruznal -lfncn ele puntos y 
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Fig. 3.5a-b Evolución de Ja magnitud absoluta en las distintas bandas UBVRIJKL 
para los dos tipos de tasa de formación estelar de Mnthcws y Schramm: la nueva y la 
vieja MS TFE. Bando. U -linea punteada-, banda B -Ifnea de trazos cortos- y de ahf en 
adelante V 1 R. ... , L en orden creciente, excepto por la linea. continua inferior que denota 
Ja evolución de la magnitud bolométrica, Lo dicho se aplica para ambas figuras (a-b). 
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Fig. 3.6a-b Evolución de los Índices de color B-V y V-K para las dos TFE de MS 
(NMS -lfnca sólida.-, VMS -lfnen de trazos cortos- y constante -Hnea de trazos medianos-) 
comparadas con las generadas por la TFE constante. 
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Fif· 3.7a Diagrama color-color, V-K vs. B·V, con modelos de TFE de brote de un 1 
Ga: -!mea punteada· (calibración de Johnson {1966), Lee {1979) y Flower (1977)), -linea 
continua· (calibracl6n de Bruzual) y -lfnea de trazos Jargos- (modelo de brote de 1 Ga 
de BCh). Los datos observncionales son de una recopHaclón de Yoshii y Takahara (1988) 
-cuadros· y el punto representa el modelo calculado con las trayectorias evolutivas de baja 
maea de Chiosi (1992). 
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Fig. 3.7b Diagrama color-color, V-I< vs. 8-V, con TFE constnnte -lfnea continua-, 
exponencial decredenlc (r = 0.5 Ga) -Jfnea punteada-, NMS -lfnea de trazos medianos-, 
VMS -linea. de trazos largos- y constante con en.libración de Druzuol -lfnea de puntos y 
tratos medianos-. 
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trazos medio.nos-. El punto en la figura 3. 7a es el vnlor 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 vnlor de B-V¡ en otras palabras, el 

diagrama nos está indicando que el mayor enrojecimiento observado en las galaxiBB clÍpticas 

no es reproducible sencillamente o.largando la vida media de In rama de las gigantes rojas; 

de hecho, aún usando las trayectorios de Chiosi, para lo.s cuales no hay necesidad de alargar 

loe tiempos para obtener un valor de 3.2 para V-K, seguimos teniendo el mismo problema. 

Quizás la respuesta al problema se deba a que no estamos considerando etapns posteriores 

a la rama asintótica y/o a la ausencia de otras fases evolutivas (Renzini 1993). 

3.5 Conclusiones 

Hemos mostrado como un modelo estándar de sfntesis de poblaciones no produce cam­

bios abruptos en el cálculo de la evolución de las magnitudes, o de loa Índices de color, 

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

asocia una trayectoria evolutiva¡ en ese sentido es equivalente nl método de Ja sÍntesis de 

isócronas. Nuestros resultados, aunque 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 promedios, tenemos problemas cuando 

consideramos diagramas color-color; en particular, en el dio.grama V-K vs. B-V, nuestro 

modelo queda "fuera" de la zona de error. Creemos que lo anterior se debe, en parte, a 

que no estamos tomando en cuenta las etapBS que están más allá de la rama asintótica de 

las gigantes. 
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IV. CONTEO DE GAI.AXIAS 

Resumen 

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

cálculo del conteo de galaxias. Se han considerado las cosmologÍas provenientes de los 

distintos valores que toman el parámetro de densidad y la constante cosmológica. Se ha 

abandonado la hipótesis de universalidad en la función de luminosidad de las galaxias; 

en particular, repre.~ntamos analiticamentc a las funciones de luminosidad de las gala­

xias espirales y eÚplicas como distribuciones gaussio.nas. Hemos usado nuestro modelo de 

evolución fotométrica de las galaxias, desarrollado en el capftulo anterior, para el cálculo de 

la corrección evolutiva. Hemos trabajado la hipótesis de fusión de galaxias y abandonado la 

conservación de la densidad numérica de galaxias por unidad de volumen en co--movimiento. 

Nuestro modelo es capaz de reproducir relativamente bi~ las observaciones del conteo de 

galaxias en las bandas azul e infrarroja, pero produce un número excesivo de galaxios con 

alto corrimiento al rojo. 

4.1 Introduccl6n 

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

1988; Metcalfe et al. 1991; Lilly, Cowic y Gardner 1991), en relación con el predicho por un 

modelo no-evolutivo, definido éste como el modelo que no toma en cuenta la evolución de In. 

luminosidad de las galaxias, no tiene como cxplicaci6n un efecto cosmológico¡ hay autores 

que logran explicar el exceso recurriendo a una constante cosmológica (ver, por ejemplo, 

Fukugita et al. 1990), pero no comparan sus modelos con el conteo en otras bandas de 

colpr. Observaciones recientes en la banda l( infrarroja de 2.2 µm de Cowie et al. (1992) 

nos muestran un número mucho más reducido de galaxias: un modelo no-evolutivo casi 

ajusta las observaciones (Cowie et al. 1992¡ Cole, Treyer y Silk 1992, l(oo y Kron 1992¡ 

ver, también, más adelante en este mismo rap{tulo), la introducción de una constante 

cosmol6gica produce un número excesivo de galnxins, Otra pista para la resolución del 

problema planteado del conteo de galaxias se encuentra. en las recientes determinaciones de 
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corrimientos al rojo de 187 galaxias de Broadburst, El!is y Shnnks (1988) 20.0 $ bJ $ 21.5 

y de 87 galaxias de Calles et al. (1990) 21.0 $ b, $ 22.5. Si bien es cierto que ambas 

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

incertidumbres (incompletez, errores sistemáticos, efectos de selección, etc.) se encuentran 

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 población de galaxias débiles (definidas éstas con magnitud 

aparente en el azul mayor que, digamos 22): ¿es esta tendencia, en el cambio de color, 

provocada por la aparición abrupta de una nueva población de gnlaxias azules de baja 

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

Parece que estamos ante un dilema 'que no nos deja otra alternativa más que la de 

acudir a un efecto en la evolución de la función de luminosidad, y de paso rescatar nuestro 

modelo cosmológico preferido (ílo,Ao) =: {1,0}, para salir del problema. En cierta forma, 

un modelo con .{}0 ::: l recibe apoyo en cuanto a que el exceso de galaxias débiles es menor 

en la banda K, obserYa.Ción mencionada en el párrafo anterior. Una posibiHdad atractiva 

que puede explicar el exceso relativo de galo.xins en In.a diferentes ba.ndns de color, en 

particular en las bandas BJ y K, y que ha sido utilizada y manejada de una forma u otra por 

varios autores, es Ja idea de aglutinamjento "mcrging" de galaxias (Guiderdoni y Rocca­

Volmerange 1990; Carlberg y Charlo! 1992). Guiderdoni y R.occa-Volmerange suponen 

que Ja densidad numérica de galaxias por volumen en cxrmovimiento se incrementa con 

el corrimiento al rojo debido a los agluHnamientos¡ aquí, al igual que en Fukugita et al. 

(1990), el modelo sufre del defecto de sólo tomar en cuenta el conteo en una sola banda de 

color, la a.zul; es muy probable que el modelo tenga que ser modificado al desear ajustar, 

también, el conteo en la banda K (ver, por ejemplo, Cole, Treycr y Silk 1992). Un trabajo 

reciente sobre la evolución de las galaxias débiles de Carlberg y Charlot (1992, de aquf 

en adelante CCh), que tiene entre sus virtudes el usar un modelo de sfntesis evolutivo de 

poblaciones bastante CODJ.plcto, explora los efectos del aglutinamiento de halos tomando 
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en cuenta los brotes de formación estelar que se originan cuando las gnlii.XÍns gaseosas, 

aquellas que poseen una fracción apreciable de su masa en forma gaseosa, chocan. CCh 

explotan el hecho de que en un escenario de materia oscura írÍa (CDM, "cold dnrk matter") 

son las galaxi~ las que se forman primero antes que los hnlos. Asf, siendo las galaxias 

irregulares de más baja luminosidad las que poseen un cociente de mnsa gaseosa a masa 

estelar mayor y debido a que la tasa de aglutinamicntos crece con el corrimiento ni rojo, se 

espera que estas galaxias contribuyan al conteo con un número cada vez mayor, cubriendo 

casi la totalidad ya para magnitudes de BJ = 23. 

A bajo corrimfonto al rojo la función de luminosidad contiene alrededor de 13 de gala­

xias interactuantcs (Toomre 1977). Carlberg (1990a, 1990b) ha mostrado que la fracción 

de gnlaxias que se aglutinan o que interactúan es una función creciente del corrimiento n.l 

rojo. La tasa de aglutinamientos se estima a partir de la fracción del volumen del Universo 

que se ha colapsado en objectos con mnsa M o mayor (Presa y Schcchter 1974). La idea 

del aglutinamiento también se ve apoyada, aunque aquf está más bien relacionado con el 

proceso mismo de la formación de las galaxias, por lns observaciones de sistemas de Ifneas 

en absorción con alto corrimiento al rojo, de radiación proveniente de cuasares1 los cuales 

son interpretados como evidencia de agregados múltiples 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 función de 

luminosidad de las galaxias (FLG). Hay ya suficiente evidencia observacionnl que demuestra 

la no universalidad de esta función¡ es decir, esta cantidad es una función que depende de 

la densidad de galaxias de la región (de cúmulo o de campo y quizás de cúmulo a cúmulo) 

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

Puesto en términos de la representación analftica de la FLG a In Schcchter, lo anterior 

quiere decir que los valores de los parámetros o (el valor de la pendiente de In. FLG en la 

región de magnitudes débiles) y !vr {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 gala."Cins de campo y o ,..., -1.25 pnra el cúmulo de Virgo (BST). Esto no 

es de extrañar, ya que ln FLG está considerando juntos los distintos tipos de galaxias y se 

sabe que cada clfL<>C de galaxia posee un tipo cspcdfico <le función de luminosidad {FL) y 

de esta forma, como distintos nmbir.ntcs tienen diferente mezcla de galaxias su suma debe 

variar con lo. mezcla y por lo tanto con la densidad. En resumen, una mejor elección para 

la FLG seria considerar para cnda clase df? gnlnxin, g1~ncrnlmcntc elegida en función de su 

morfologfa (ver Koo y Krun 1992 para otru trntnmir.nto del problema), un tipo cspcdfico 

de FL. De hecho, llega a ser de sumn importa11dn cuando se piensa que la mayada de lns 

galaxias débiles, que se dctcctrui cu In bJmdn. ru:ul, son las galaxias irregulares hoy f'D dfn 

de baja luminosidad y bajo brillo superficial (CCh). 

4.2 Modelo 

Como mencionamos cu el cnpft.ulo 1, los ingredientes necesarios que lleva cualquier 

modelo de conteo de galaxin.s son: i) un modelo cosmológico para el elemento de volu­

men, dV(z,S'l01S'l..,)/<lz, y para la <listimcia lumfnicn 1 ddz,!l01f2 11 )¡ nqu{ con z denotamos el 

corrimiento nl rojo, con flo = p/ Pe la densidad de In. materia en unidades de In densidad 

critica Pe (Pe::; 3H~/8rrG = 1.879h2 X 10-29gcm-3 ) y con n ... ::::: Puf Pe la contribución del 

vacfo a la densidad de energfa, la cunl se relaciona con la constante cosmológica a través 

de A = 87rGp.,¡ ii) uno relación mngnitnd aparente vs. c:orrimicnto al rojo, incluyendo la 

corrección k y la cvolutivn r¡ y iii) unn función de luminosidad que incluyn las distintns 

clases de galaxias que existen asi como una. posihlr. evolución de la densidad numérica por 

volumen en co-movimiento. De cstn mancrn, pnrn cncontrnr algún efecto cosmológico a 

tr8.vés del conh'O de galaxias es imprcscin<lihle examinar los efectos que t.icuc en <>l conteo 

la evolución de la función <le luminosidad. 

4.2.1 Procedimiento 

El número de gnlnxias por unidad de ár<>n i;c ohtit•nc contRndo todas las galaxias sobre 

unn o varias áreas finitas del ci<>lo. Si u(m.\.:)rlm.\d: representa rl n\tmcro de galnxins 
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entre ffi.\ y m.\+dm.\ y entre z y z + dz entonces 

(4.1) 

donde w es el ángulo sólido sobre el cunI las galaxias son contadas, ~ es el elemento de 

volumen cosmológico, n es el número de tipos de galaxias que se están considerando y 

~i(M.\, z) es lo. función de luminosidad de las galaxias tipo i. Es conveniente aclarar que 

el esquema en el cunl estaremos trabajando es aquel que supone una detección completa 

de galaxio.s y magnitud total (Yoshii 1993). La magnitud absoluta en la banda u>.", M,., 
está relacionada con la magnitud apnrcnte1 m.\, a través de: 

(4.2) 

donde 

(fo~ fm(O)R,(,\')d,\') 
h(z) = 2.5/og(l + z) -2.5109 fo~ ¡,.(O)RA(,\')d,\' , (4.3) 

y , _ _ (J.~ Jm(z)R,(-\')d-\') 
•>( ) - 2

º
5/og f,~ J ,, (O)R>(Á')d,\1 • 

o = 
(4.4) 

Con k,. y eA denotamos los factores de corrección a la magnitud aparente debido al corri-

miento al rojo y la contracción de la longitud, corrección k, y a Ja evolución de la luminosi­

dad de las galaxias, corrección e. En ( 4.3) y ( 4.4) hemos representado con f> la distribución 

espectral de la energ{a para cada tipo de galaxia y con R,. la función de respuesta del filtro. 

Integrando (4.1) desde z =O a z = ZF obtenemos el número de galaxias por unidad de 

magnitud, 

n(m>) =J.'' n(m.,z)dz. (4.5) 

Con ZF hemos denotado el corrimiento al rojo al cual se forman las galaxias. 

4.2.2 Cosmolog(a 

La distribución de la materia y la radiación en el Universo observable es altamente ha.. 

mogénea e isotrópica a grandes escalas (Kolb y Turncr 1990). AnisotropÍa en el campo de 
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radiacjón de fondo de 1.1±0.2x10-s en la escala de 10° ha sido recientemente detectada por 

el satélite COBE (Cosmic Background Explorcr). Mientras que lo anterior no garantiza que 

el Universo entero sea homogéneo, si implica que la región cubierta por el Universo ob,,erv· 

able (radio del Universo observable ~ distancia de Hubble = cH01 = 9.25 x 1027 h-'=) 

es suave. Puesto que el Universo es espadalmcnte homogéneo e isotrópico a escala del 

volumen de Hubble, para propósitos de descripción de nuestro volumen de Hubblc local 

pf?demos suponer que el Universo como un todo es homogéneo e isotrópico. El elemento de 

lÍnea que describe un espacio homogéneo e isotrópico es la métrica de Robertson·Walkcr, 

la cual puede ser escrita de la siguiente manera 

ds2 = dt2 
- R2(t) --- + r 2d82 + r 2 sin2 8d,P2 

{ 
dr

2 
} 

1- kr2 ' 
(4.6) 

donde ( t,r ,8,t/J) son coordenn.das (llamadas coordenadas en ca-movimiento), R( t) es el factor 

de escala cósmico y k toma los valores de +1, -1 o O. El elemento de volumen viene do.do 

por, 

dV - Vkd3 - R3(to)r2 d dw 
- x - v'l - kr1 r ' (4.7) 

donde h representa el determinante del elemento de lfnea y R( to) = R. el (actor de escala 

hoy. O bien, 
~ _ R3 (to)r2(z) (!!!:.) 
dwdz - vi - kr'(z) dz • 

(4.8) 

La distancia a una fuente lumÍnica, una galaxia por ejemplo, dL, se define a partir de 

la relaci6n F = 4, donde J; es la luminosidad absoluta de la fuente en su sistema de 

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

r. 
F = 4irR2(to)r'(l + z)2' 

(4.9) 

o 

(4.10) 

El lado derecho de la ec. (4.9) se puede entender como sigue: supongamos que las 

coordenadas del observador al momento de detectar la radiación son (to,0,0,0) y las de la 
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fuente al momento de emitirla (t 1r 1010) entonces la fracción de área de la esfera, que rodea 

la fuente, cubierta por el detector es dA/47rR2 (to)r2 (dA es el área del detector). Además, 

la expansión disminuye la cncrg{a recibida por el detector por un factor de (1 + z )2 debido 

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

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

!. ,, dt r dr 

, R(t) = }, J1 - kr2' 
(4.11) 

la cual después de usar una de las ces. de Fricdmam1 y el hecho de que R = Ro( 1 +z )-1 (ver, 

por ejemplo, Kolb y Turncr 1990 para una discusión completa de la cosmologÍa estándar) 

se lee de la manera siguiente: 

Las ces. (4.8) y {4.12) están sujetas a In restricción 

c2k 
l=flo+n.- n~m· 

f' dr 
}, ./l-kr2º 

(4.12) 

(4.13) 

Derivando (4.12) con respecto n. z encontramos una expresión para dr/dz la cual al ser 

insertada en la. fórmula para el elemento de volumen éste toma le. siguiente forma 

~-(....:...)m r
2 

1 
dwdz - Ho 1 + z Jno{l + z) + n.{1 + z)-2 - iil1! · 

' ' 

(4.14) 

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

derecho de In ec. (4.12) es igual a sinh-1 r y r(z) es sencillamente 

r=sinh -- , 
( 

e i' d:r ) 
RoHo ci+~>-1 xJn0x-1 + ntix1 + ~ 

(4.15) 

donde ~ = 1- f!0 - nti. Por otra pnrtc, la edad de una galaxia, ta, y el tiempo cósmico 

están relacionados mediante 

ta(z) = t(z)-t(zp), {4.16) 
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donde 
1 /.(l+•)-• d:r 

t(z) = - --;=======~ 
Ho 0 _ /n -1 + n 2 1c1 

V ox .,x - lflñ'l 
(4.17) 

4.2.3 Correcci6n "k + e" 

Para evaluar lo. corrección ' 1k + e"t ecs. (4.3) y (4.4), son necesarias la distribución 

espectral actual de lo. energfa (DEE) para cada tipo de galaxia y lo. función de respuesta 

para cada banda de color. En el caso que el flujo fuera como una ley de potencia de la 

longitud de onda, ¡,,, ex A", la corrección k tomarfa la siguiente forma simple k¡(z) = 

2.5(1 + v)log(l + z); en particular, si v = -1 entonces k,(z) =O. Las DEE que hemos 

considerado son de Coleman, \Vu y Weedman (de o.qui en adelante CWW, 1980) y Pence 

(1976) para galaxias Sab, en tanto que ¡>ara las galaxias c!Ípticas hemos usado la DEE del 

bulbo de la galaxia M31. Los valores del flujo de encr~a mña allá de 1 µm son calculados, 

al igual que Yoshii y Takahara (1988, de aquf en adelante YT), a partir de nuestros colores 

sintetizados: la evolución del flujo, b.(z), es seguida a través de la evolución de los colores 

(ver capftulo 111 o la siguiente sección). Dos puntos que seria conveniente mencionar con 

respecto al cálculo de kA(z) y eA(z) son los siguientes: i) desconocemos el valor de la 

DEE para..\ :5 ..\in/ ( ..\in/ = 0.13 µm) y por lo tanto algún valor hay que suponer, aquf 

hemos supuesto que /A= /A1 .. 1 de..\= 0.0912 µm a ..\¡n¡, y ii) sólo podemos evaluar /A(z) 

para..\~ ..\u (..\u= 0.36 µm) de nuestro programa de evolución fotométrica de las galaxias 

(EFG) 1 por lo que como primera aproximación suponemos que /A(z) = b.(O) (§~:~:n para 

..\ :5 ..\u. El primero de los dos comentarios afecta la evaluación de la corrección debido a 

la expansión de el Universo, aunque su efecto es despreciable en nuestros modelos ya que 

hemos usado zp = 3¡ de hecho, se pudieron haber considerado valores para zp mucho más 

altos sin afectar en nada la evaluacion de la corrección 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 Evolución de la Luminooidad de lao Galaxias 

Como mencionamos en la sección anterior, para calcular lo. corrección evolutiva en la 

relaci6n magnitud aparente va. corrimiento al rojo es necesario obtener la distribución es· 

pectral de la energfa de las galaxias como función de z. También comentamos que nuestro 

modelo de evolución fotométrica. de las galaxias nos proporcionaba la DEE aproximada· 

mente sólo para longitudes de onda mayores que 0.36 µm (=..\u)¡ para,,\ S ..\u supusimos 

que la forma de la DEE no cambiaba y que su magnitud oe escalaba con el valor del 

flujo en ..\u. Es evidente que si el cociente f>,/ fAu para ..\ :5 .\u aumenta con z estamos 

subestimando la corrección evolutiva, lo cual puede llegar a ser significativo para el conteo 

de go.laxias, sobre todo en la parte débil de la banda azul. Veamos o.hora como pode­

moo encontrar h .. (z) de las DEE observadas y de nuestro programa numérico de evolución 

fotométrica. Primero, partiendo de la relación m>. = -2.5log/>. +cte. encontramos que 

logf,.(O) = logf>(O) + log ( ~) - 0.4(m>• - m,), (4.18) 

donde !'J. es tal que m>(/Ü = O (ver Jobnoon 1966); al igual que YT hemos tomado 

como.\ a .\R = 0.7 µm. Mediante la fórmula (4.18) obtenemos el valor de /l hasta el 

cercano infrarrojo (..\L = 3.4 µm) usando, desde luego, los Índices de color V-J 1 V-K y 

V-L sintetizadoo y el valor de/>« de las DEE. En la figura 4.1 mostramos las DEE para 

loo distintoo tipos de galaxia considerados, de CWW y Pence (1976), complementadoo 

por nuestro modelo de EFG y de las suposiciones antes menciona.das. Segundo, una vez 

calculado />(0), el valor del flujo de la energ(a para cualquier valor de z oe obtiene a partir 

de la relación 

logf>(z) = logf,(O) - 0.4(M,(z) - M,(O)), (4.19) 

donde con M,(z) hemos denotado la magnitud absoluta en la banda",\" calculada de 

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

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

describiendo loe diferentes tipos de galaxias a través de suposiciones estándares para la 

forma funcional de la función inicial de masa (IMF) y la tasa de formación estelar (TFE). 
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Fig. 4.1 Distribuciones espectrales de encrgfa para los diferentes tipos de galaxia. 
considerados, de Colcman1 Wu y Wccdmnn (1980) y Pcnce (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= 1.351 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 

estándar de las expresiones (ver Charlot y Bruzunl 1991 ). En un futuro pensamos recurrir a 

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

de conteo de galaxias. En la Tabla 1 indicamos los valores observados y sintetizados (caso 

(0,,.,0,)=(1,0)) de los fndiccs de color, desde U-V hasta V-L, para los diferentes tipos de 

galaxias. Los distintos tipos de galaxias E/SO, ... ,Sdm son modelados con las siguientes 

escalas de tiempo para la tasa de formación estelar: 0.5, 3.0, 5.0, 9.0, oo (x 109años), 

respectivamente. Los datos observacionales son de una compilación de YT. 

Como mencionamos en el capítulo anterior, las diferencias entre los Índices de color 

observad.os y los sintetizados son debidas muy probablemente a la ausencia de: 1) una 

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

licidades y consecuentemente de un modelo de evolución quÍmica (ver Arimoto y Yoshii 

1986 para un ejemplo en donde se considera la evolución química de las galaxias), 2) 

polvo en nuestro& modelos de galaxias espirales (Wang 1991), 3) la rama post-asintótica 

de las gigantes (ver Bruzual y Charlot 1993) y 4) una calibración fotométrica actualizada 

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

aíecta significativamente los resultados de los modelos pero quizás es conveniente señalar 

es: a diferencia de ChB que extrapolan la secuencia principal de sus modelos de baja masa 

para obtener loe parámetros estelares basta 0.1 M0, nosotros recurrimos a la relación masa­

"""'"tud-color emp[rica de Tinsley y Gunn (1976) o a los modelos teóricos de VandenBerg 

et .al. (1983). 
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TABLA! 

Observado {O) y Sintetizado {S) 

Tipo O/S U-V B-V V-R V-1 V-J V-K V-L 

E/SO 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 2.47 3.39 3.56 

o 1.33 2.36 3.26 

s 1.76 1.03 0.87 1.58 2.34 3.14 3.37 

Sab o 1.07 3.lB 

o 0.89 0.79 0.86 

s 1.27 0.86 0.80 1.51 2.23 2.99 3.27 

Sbc o 0.71 3.06 

o 0.55 0.64 0.66 

s 0.92 0.72 0.73 1.44 2.12 2.82 3.15 

Sed o 0.45 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 o 0.23 2.32 

o 0.37 0.52 0.53 

s 0.47 0.50 0.60 1.29 1.89 2.47 2.82 

,. 
En la figura 4.2 (a-f) hemos graficado la corrección k, e y la suma de ambas en las 

bandas azul e infrarroja para las distintas escnlas de tiempo de la TFE, h1s cuales buscan 

representar los diferentes tipos de galaxias ( r == oo, Sdm-lfnca continua-; r = 9.0 Ga, 

Scd-lfnea punteada-¡ r = 5.0 Ga, Sbc-lfnea de trnzos cortos-; r = 3.0 Gn 1 Sab-lfnea de 

trazos largos-; T = 0.5 Ga, E/SO -lfnen de puntos y trazos cortos- )1 bajo una cosmologfa 
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(e) 

-----;;;;;:;;;;;:::=:~:=:~.·-~.:~:~:.:::::.:: ... ~ -:~-;¿::.~::::-:::::·· 
~-­--

"'"'-""'C::~;:c~c_c¿::::-~=~~~~~~:-:·:·:~·=== 
~ ·-----
(a) ----·-·-·-·-·---·-·-·-·-· 

/ 
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4:',;i[:;i;;~.-:..-:..-::-:=.=·=·=····~-~ - -::-.:::::.:=.:::-:: ... 

0.5 1.5 

Fig. 4.2n-c Gráfica de la corrección k, e y la sumo. de ambas en la banda azul para las 
distintas escalns de tiempo de la TFE, las cuales buscan representar los diferentes tipos de 
galaxias ( r = oo, Sdm-lmea continua-¡ r = 9.0 Ga1 Scd-Ifnen punteada-; T = 5.0 Ga, Sbc­
lÍnea de trazos cortos-; r = 3.0 Ga, Sab-IÍnea de trazos largos-; r = 0.5 Ga, E/SO-lfnea de 
puntos y trazos cortos-), bnjo una cosmologfa con (Omiflv)=(l,O) y ::r = 3.0. 

2.5 
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(f) 

-1 ---~~~~~:::.·:::::~:~·=·=~=·~·~·=·=·=·=·~·~·~·~·=·=·=·~·~·:·· 
-2 -·-·-·-

:·---·-·-
-31--~~~~~1--~~~~.....¡.~~~~~--1-~~·--_·-~·-_._-..,_~~~~-.., 

-1 

o 0.5 ·l. 5 

Fig. 4.2d-f Al igual que en la fiSU:ra 4.2n-c aq~ se ha graficado la corrección k, e y la 
suma de ambas s61o que en la bn.ndn. infrarroja, K. 

2.5 
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con (!lm,flu)=(l 10) y ZF = 3.0. Como se ve en la fig. 4.2a la magnitud de lo. corrección 

k crece conforme nos movemos de las galaxias tardins o. las tempranas, esto se debe a la 

contribución cada vez menor, a la región ultravioleta, del flujo¡ en particular, notamos 

como para las galaxias más tardías la corrección es casi cero (recordar que para un flujo 

que va como >.-1 la corrección k es idcnticamentc nula). Ahora, en cuanto a la corrección 

evolutiva (fig. 4.2 b), otra vez el efecto mayor se da en las galaxias más tempranas¡ esto 

es de esperarse puesto que la evolución en la luminosidad bolométrica sigue muy de cerca 

la historia de la formación estelar, a mayor escala de tiempo de la TFE menor el cambio 

en la corrección c. El efecto neto (fig. 4.2 e) se mantiene dentro de ±1 magnitud, excepto 

para las galaxias E/SO. 

4.2.5 Funci6n de Luminosidad de las Galaxias 

Como se comentó en la introducción a este capÍtulo1 ho.y ya suficiente evidencia obser­

vacional que demuestra la no-universalidad de la función de luminosidad de las gnlnxin.s 

(BST), ésta depende de la densidad de gnlaxias de la región que se esté considerando. 

Sin embargo, suponer la universalidad para cada tipo cspccÍfico de galaxia sigue siendo 

una buena hipótesis¡ dentro de las incertidumbres, podemos decir que tanto en el cúmulo 

de Virgo como en las galaxias de campo la función de luminosidad por tipo de galaxia 

no cambia. Como figura 4.3 hemos denotado la figura 1 de BST en donde se graficn la 

función de luminosidad observada del campo local y del cúmulo de Virgo, baja y nltn den­

sidad respectivamente, para distintas clases de galaxias. Cabe destacar de esta figura: i) 

la no-uni\'crsalidad de ln función de luminosidnd totnl 1 ii) la nuseucin notoria de galaxias 

ctfpticns enanas de cnmpo. iii} In aparente no-\•ariacióu de In formn de la FL por tipo ele 

gnlnxia entre las dos regionrs. 

Al igual que otros autores (YT. CCh) hemos dividido lns gnlnxin.c; en rinco tipos mor­

íológicos1 E/SO, Sab 1 Sbc1 Sed y Sdm, cada uno de los rtmlcs cstii <lr~rrilo por In formn 

funcional para la FL de Schechter (197G): 

ifo(M)dM = 0.92if>"•.rp{-0.92(o + l U.U - .\I") - <xp[-0.92(M - M")Jltl,\1. (4.20) 
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Fig. 4.3 Función de luminosidad observada del campo local y del cúmulo de 

Virgo. Las líneas 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-universnlidad de la FLG al otorgnr 

diferentes valores de a: y 1.-19 a las distintas clru;es de galaxias. En la figura 4.4 hemos 

graficado las funciones de luminosidad, para las distintas da.ses de galaxias, usando los 

parámetroe de CCh con el fin de compnrnr sus formRB con las observadas. De particular 

importancia es la parte de baja luminosidad: mientras que las componentes que más con­

tribuyen a la FLG en el cúmulo de Virgo, las ennnns elÍptica.s y las llamadas dE/Im, crecen 

exponencialmente, en regiones de baja d<>nsida<l contribuyen con muy pocos elementos n 

su correspondiente FLG; de hecho~ este es un efecto que también se observa en las fun­

ciones de luminosido.d de los grupos de gnlaxias cercanos (Fcrguson y Sandnge 1991)¡ i.e., 

los cúmuloa más pobres tienen menos enano.s por galaxia gigante. La FL para las galax­

ias enanas elÍpticas fiC puede modelar relativamente bien con loe parámetros o = -1.35 

y M;, = -17.4 (SBT). Para nuestros cálculos de conteo de galaxias hemos usado como 

referencia los parámetros para los distintos tipos de galaxias de CCh 1 aunque otras suposi­

ciones también se han considerado¡ por r.jcmplo1 se ha utilizado la, ya cada vez más dfflcil 

de sostener, hipótesis de universnlidad para la función de luminosidad total con diferentes 

mezclas. 

Haciendo uso de la corrección ºk + e" y de la hipótesis de universalidad hemos seguido 

la evoluci6n 11pásivu.' 1 de la FLG en la 6gura4.5a-b, para un universo plano y con constante 

cosmológica cero. Simplemente, 

ot(M,,z) = -t(M> - (k,(:) + •>(z)),O), (4.21) 

donde ""A = m.\ -5log(di(z)/10-s Afpc). La lfnea continua representa la FLG local consi­

derada (z=0.01), la línea punteada la FLG a z=0.25, la IÍnea a trazos cortos a z:::;Q,5, la 

linea a trazos largos a z=O. 75, la IÍnen. de puntoli y trazos cortos a z= t.00, la IÍnea de 

puntos y trazos largos n z=l.5, y las lineas de trazos cortos y largos a z:::;2,0 y 2.5. La 

diferencia entre lns figura~ (a) y (b) se deben que una de ellas, la (a)1 mnnti<'ne constante 

el número de gala.xi ns por unidad de volumen en co-movimiento y la otra, la (b ), mantiene 

fijo el limite de magnit.udcs débile11 y por lo hmto no conserva el número de galaxias, Uno 
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E/SO: (.18, -0.5, -21.l) 
Sa: (.06, -1.0, -20.0) 
Sb: (.17, -1.25, -19.0) 
Se: (.16, -1.5, -18.0) 
Sd/Im: (.43, -1.5, -16.0) 

-22 -20 -18 

Me 

······ ... 
······ ... 

·· ... 
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puede entender el comportamiento de las grñ.ficas si vuelve a la figura 4.2c y toma en 

cuenta la mezcla que se está usando, en este cuso (Sdm, Sed, Sbc, Sab, E/S0)=(0.061, 

0.045, 0.291, 0.281, 0.321) (Tinslcy 1980): In FLG se corre al principio hacia la izquierda 

sencillamente porque la corrección "k + e 11 es positiva para todos las galnxins. La FLG 

cambia su tendencia por dos causas: primero, la contribución de las gnlnx:ias Sab a 11k + e" 

se vuelve negativa, y segundo, In contribución de las galaxias E/SO empieza a disminuir, 

volviéndose negativa para altos corrimientos al rojo. 

Además de la evolución "pnsiva.11 de la función de luminosidad de las galaxias uno 

podria esperar una evolución "activa" en In cual el número o la forma de la FLG variara. 

Tres formas posibles scrfan: i) suponer que la pendiente de la FLG 1 0 1 aumenta con z pero 

que el número se mantiene constante, lo que dida que Ja población de galaxias de baja 

luminosidad aumenta a costa de la.-1 de alta, ii) mover el JÍmite de luminosidades bajas 

hacia magnitudes más brillantes con z, lo que significada que las galaxias en el pasado 

fueran en promedio más luminosas, posiblemente debido a fuertes brotes de fonnnción 

estelar, y iii) abandonar la hipótesis de conservación del número de galaxias por volumen 

en c:o--movimiento y pensar entonces que crece con z debido, quizás, a fusiones. Estos y 

otros efectos es muy probable que estén ligados¡ por ejemplo, la hipótesis de aglutina.miento 

lleva.ria a la na.conservación del número de galaxias y también a cambios apreciables en la 

luminosidad intrlnseca de las galaxias (CCh). 

4.3 Conteo de Galaxias 

En la Tabla II hemos reunido los diversos parámetros que entran en el cálculo de 

l~ relaciones número-magnitud aparente y número-corrimiento al rojo. En las primeras 

tres columnas se encuentran los parámetros propiamente cosmológicos¡ en la cuarta, el 

corrimiento al rojo al cual supuestamente se forman las galaxias¡ en la quinta y sexta, las 

funciones que determinan la evolución estelar de una galaxia¡ en la séptima, el número de 

clases de galaxias; en la octava1 novena y décima los parámetros asociados a la FLG¡ en la 

undécima, la mezcla usada¡ y por último, en la duodécima, la hipótesis de universalidad • 
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De los parámetros exhibidos en la Tabla 11 hemos mnntenido constantes en todos nuestros 

modelos: h, ZF, nrg y la forma funcional de la TFE y de la IMF. Al igual que CCH hemos 

aband~mado la hipótesis de universalidad en algunos de nuestros modelos. 

TABLA Il 

!lm n. h ZF TFEªIMF6 n,,e .P'(l X 10-3¡ a Ml Mezclad Universal e 

1.0 o.o 0.5 3. cxp 1.35 5 1.95 -1.11 BJ= -21.1 Tinslcy 

0.1 o.o 0.5 3. cxp 1.35 5 1.95 -1.11 BJ= -21.1 Tinslcy 

0.38 0.62 0.5 3. cxp 1.35 5 1.95 -1.11 BJ= -21.1 Tinsley 

1.0 o.o 0.5 3. exp 1.35 5 6.48 vcctor1 vector2 CCh 

•La tasa de formación estelar que aquí se coo.idera es una exponencial decreciente: t/J ex e-r/r, 
6eemoe tomado como función inicial de mua una ley de potencia: tP ex m-{l+r). 
cSc han usado cinco tipoe diferent.m de galaxias (Pence 1976, Tinaley 1980). 

Si 

Si 

Si 

No 

dLu proporcione1 relativas en Tinsley (1980) y Carlbcrg k Cbarlot (1992) son: (E/SO, Sab, Sbc, Sed, 
Sdm) = (0.321, 0.281, 0.291, 0.045, 0.061) y (0.185, 0.065, 0.167, 0.157, 0.426), respectivamente. 

eunh.-enal significa que la íorma de la función de luminosidad de las galaxiu no cambia con el tipo; 
en particular, en la paramebizadón de Schecbter {1976)1 lo Mterior quiere decir que loe valores de loe 
parámetros a y M• no varfan. 

1a = (-0.5, -1.0, -1.25, -1.5, -1.5). 
2M;, = (-21.1, -20.0, -19.o, -18.0, -16.0). 

En la figura 4.6 hemos graficado el número de galaxias vs. magnitud aparente en 

el azul (BJ), suponieodo universalidad en la FLG. Las observaciones son de Maddox et 

al. (1990) -circulas-, Metcalfe et al. (1990) -cuadros- y Lilly et al. (1991) -estrellBB. 

Las diferentes Úneas engloban los siguientes casos: i) modelos n<>evolutivos, líneas de 

trazos largos, de puntos y trazos cortos y de puntos y trazos largos [(!lm,!lv)=] (1,0), 

(0.1,0) y (0.38,62), respectivamente¡ ii) modelos evolutivos, lineas continua, punteada y de 

trazos cortos bajo las mismas hipótesis cosmológicas que en (i), respectivamente. Varios 

comentarios con respecto a esta figura son aquf pertinentes: i) como ya se ha mencionado 

en numerosos artículos sobre la materia, los modelos n<>evolutivos comienzan a alejarse de 

las observaciones a partir de B - 21, ii) el modelo cosmológico evolutivo (ílm, íl.,)= (110) 
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Fig. 4.6 Número de galaxias \'S, magnitud aparente en el azul (BJ) suponiendo univcr­
salida.Cl en la FLG. Las observaciones son de Maddoxet al. (1900) {drculos),Metcalfe et al. 
(cuadros) y Lilly et al. (1991) (estrellas). Las diferentes Jfncns engloban los siguientes ca­
sos: i) modelos no-evolutivos, lfneas de trazos lar&os1 de puntos y trazos cortos y de puntos 
y trazos largos {(S'lm,Ov)=J (1 10) 1 (D.1,0) y (0.38,62), respectivamente¡ ii) modelos evolu­
tivos, l(neas continua, punteada y de tr82os cortos bajo las mismas hipótesis cosmológicas 
que en (i), respectivamente. 
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(de nquf en adelante modelo P, prcfcriclo) no rcprucl11cc l<is ob!'crvncioncs, y iii) el conteo de 

galaxias en la banda n.zul favorece cosmologfas abicrtns o con constante cosmológica. En 

la figura 4. 7 además de repetir el modelo P (lfncn. continua) se considera las contrilmcioucs 

por separado de las diferentes clases <le gnlnxins: galaxias Sdm -Ifnen punteada-, Sed -lfnen 

de trazos cortos-, Sbc -linea de trazos largos-, Sn.b -lfnca 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 función de luminosirlnd local y al diferente desarrollo 

de la corrección "k + en de las galaxias¡ por ejemplo, aunque lns gnlaxins E/SO son lns 

que contribuyen más a la FLG se ven menos favorecidas que las galrudns Sab o Sbc en 

una gráfica de número vs. magnitud debido a su mayor corrección "k + c 11 positiva. Ln 

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

y el parámetro de normnlización (c1t•)¡ a<lemó.s, se hn utilizado para cada clase de galaxia 

una paramctrización diferente¡ es decir, ahora a y MB ya no son escalares sino vectores 

(CCh). Debido a que en este cnso !ns gala.xins más luminosns son E/SO (ver figura 4.4) 

la contribución por parte de éstas al número es casi del 100% a magnitudes aparentes 

brillantes¡ de hecho, se mantienen al frente hasta magnitudes muy débiles. Compnrru1do 

la fig. 4.8 con 4.7 vemos que en 4.8 la contribución mayor, a magnitudes muy débiles (BJ 

....., 27) 1 se debe a galaxias Sed y Sab, empezando a ser apreciable la contribución de las 

Sdm. 

Hemos graficado en la figura 4.9 la relación número-magnitud en la banda infrarroja K 

de 2.2 µm, manteniendo el mismo código de Jfneas de la fig. 4.6. Los datos observacionales 

son de Cowie -cuadros- (obtenidos de una gráfica de Cowie et .U. 1992) y Cowie -cstrcl1as­

(proporcionados amablemeute por el Dr. R. Kron). A diferencia de los resultados en la 

banda azul, aqu( los modelas que mejor ajustan las observaciones son los no-evolutivos: los 

modelos evolutivos con cosmologfas abiertas y aquellos con constante cosmológica predicen 

un exceso de galaxias. Aún más, en una gráfica del número de galax:ins vs. corrimiento 

al rojo, para un intervalo de magnitud aparente dado, los modeJos evolutivas predicen un 
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Fig. 4.7 Número de galaxias vs. mngnitudaparente (BJ) pnrael modelo con (f!rn 1 Slu}= 
(l

1
0) 1 de la figura anterior, considerando las contribuciones por separado de las diferentes 

clases de galaxias: galaxias Sdm-llnea punteada-, Scd-Ifnea de trazos cortos-, Sbc-lfnea de 
trazos largos-, Sab-IÍnea de puntos y trazos cortos- y E/SO-lfnea de puntos y trazos largos. 
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Fjg. 4.8 Lo mismo que en la figura 4. 7 excepto que se ha cambiado la mezcla de galaxias 
y el parAmetro de normalizaci6n (cli•); además, se ha utilizado para cada cln.sc de galaxia 
una parametrizaci6n diferente¡ es decir, ahora o y MB ya no son escnlares sino vectores 
(Carlberg y Charlot 1992). 
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Fig. 4.9 Relación número-magnitud en la banda infrarroja I< de 2.2 µm, manteniendo 
el mismo código de lfneas de la fig. 4.6. Los datos observacionales son de Cowie -cuadros­
(obtenidos de una grñfica de Cowie et al. 1992) y Cowie -estrellas- (proporcionados am­
ablemenLe por R. Kron). 
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número excesivo de galaxias con valores grandes de z. Lo anterior se ve claramente en In 

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

con el mismo código de lineas (evolutivos y no-evolutivos con las distintDB cosmolog{as), y 

de CCh (modelo con (flm,flv)=(l,O)); 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 {ndole 

evolutivo antes que cosmológico¡ en particular, no debemos descartar el modelo P sin 

antes revisar cuidadosamente todas las hipótesis involucradas en el cálculo de este tipo de 

cantidades. 

4.3.1 Conteo de Galaxias en un Modelo de Fuai6n 

En esta eección describimos un modelo P, aquél con ('10,Ao)=(l,O), muy simple que 

hemos implementado, el cual entre ótras cosas: i) abandona la hipótesis de universalidad 

de la FLG, ii) divide las galaxias en les siguientes cinco clases: E/SO, dE/dSO (enanas 

esferoidales), Sa-c (espirales), di (enanas irregulares) y I (galaxias intcractuantcs), iii) 

representa a las funciones de luminosidad de las galaxias E/SO y Sa-c como distribuciones 

gaUBSÍanas y iv) propone que Ja densidad numérica de galaxias interactuantcs por volumen 

en co-.movimiento crece como una ley de potencia en z. Las galaxias interactuantes las 

hemos representado de la siguiente manera: su distribuci6n espectral de encrg{a es la de 

una galaxia irregular, clase Sdm según CWW, a futuro creemos que pueden ser mejor 

representadas· por una galaxia fuertemente interactuante tal como NGC6052. Suponemos 

también que su luminosidad no cambio. con el tiempo¡ i.e. 1 independientemente de su 

origen y de la época en que se observen, su función de luminosidad no cambia con el 

tiempo, excepto por la correcci6n k. Las gnJaxias 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 función de Schechter para su FL con "' = -1.4 y M• = -16.2. 

Las galaxias espirales (Sa·c) tienen por DEE la del grupo Sed 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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Fjg. 4.10 Distribución de galaxias con z, en un intervalo fijo de magnitud aparente. 
Los modelos son los correspondientes a los p11támctros de YT1 con el mismo c6digo de 
lfneas que en la. figura 4.9 (evolutivos y no-evolutivos con las distintas cosmologfas), y de 
CCb (modelo con (Om,Ov)=(l,O)); los datos observacionales son de Broadhurst, Ellis y 
Shanks (1988). 
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una distribución gaussinna con los siguientes parámetros: a = 1.5 y M• = -18.4 (SBT). 

Las galaxias enanas esferoidales las hemos representado con una DEE del grupo de las 

galaxias Sbc1 también de CWW, y con una TFE exponencialmente decreciente de escala 

de tiempo de 5.0 Ga. Puesto que sabemos que estas gnln.xias son de baja metalicidad 

(-2 ;!;; [Fe/H] :Ó -1, Caldwell et al. 1992), con un promedio de 0.75 ± 0.04 para B-V, 

de entrada entonces nuestro modelo de EFG de composición qufmica solar es incapaz de 

modelo.reste tipo de gnlaxins¡ no obstante, creemos que con la representación dada hemos 

hecho una buena aproximación. Su FL a la Schcchtcr tiene los siguientes parámetros: 

a = -1.35 y M• = -18.0 (SBT). Por último, la DEE de las galaxias E/SO está representada 

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

Ferguaon y Sandagc (1991) una mejor representación analitica para la FL de las galaxins 

E/SO es una distribución gaussiana, al menos para los grupos o cúmulos de galaxias más 

cercanos; aquf, hemos supuesto los siguientes valores para los parámetros u y M•: 1.5 

y 18.8, respectivamente, los cuales coinciden con los del cúmulo de Virgo (Ferguson y 

Sandage 1991). 

En la &gura 4.11 hemos graficado el número de galaxias, en la banda azul, con los 

parámetroe del modelo de fusión mencionado en el párrafo anterior. La linea sólida es 

el número total y las otras lineas reprcsente.n las contribuciones de los distintos tipos de 

galaxias: galaxias intcractuantes-lÍnca punteada-, <lI -Únea de trazos medianos-, Sa-c -lfnen 

de trazos largos-, dE/dSO -Ifnea de puntos y trazos medianos- y E/SO -Ifnea de puntos y 

trazos largos. Vemos, de la figura, que la contibución de las galaxias intcractuantes llega 

a JJCr dominante a partir de la magnitud - 22. El comportamiento de los otros grupos 

es muy parecido a los ya mostrados en gráficas similares (ver, por ejemplo, fig. 4.8). El 

número de galaxias en la banda K, infrllttOja, para el mismo modelo, lo mostrmnos en la 

figura 4.12. AquÍ, al igual que en la figura anterior, hemos graficado las contribuciones 

de las distintas clases de galaxias por separado. Lo. parte brillante del número esté. casi 

unicamente compuesta de gulaxias E/SO; a partir de magnitud - 20 las galaxias interac-
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Fif;. 4.11 Número de galaxias en la banda azul con los parámetros del modelo de fusi6n 
(ver páginas 77 y 79 del capftulo IV del texto). 
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Fig. 4.12 Número de galaxias en Ja banda K f.. ara el mismo modelo de fusi6n. Aquf, 
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de galaxias por separado. 
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tuantea son las que dominan. En la figura 4.13 tenemos graficado, de nuevo, el número de 

galaxias vs. corrimiento al rojo, para un intervalo de magnitud aparente dado, usando los 

datos de Broadh=t, Ellis y Shanks (1988); la linea continua representa nuestro modelo 

de fusión. Es claro que nuestro modelo produce un número excesivo de galaxias con alto 

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

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

este caso como el cundro.do mientras que en la de Schechter cae exponencialmente) y ii) el 

incremento con z de la población de galaxias interactuantes. De cualquier manera, no hay 

que olvidar que los mayores errores se encuentran en la parte de altos corrimientos el rojo 

y entonces, es posible que el "excc.~o" sea una "deficiencia" en el número observado. 

4.4 Conclusione• 

Hemos m0&trado que el exceso de galaxias que se observa en la banda azul puede tener 

poco que ver con la cosmolog{a que se está considerando. Loe datos del conteo de galaxiBB 

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

al rojo, en un intervalo fijo de magnitud aparente, sugieren fuertemente que estamos ante 

un problema evolutivo. Moatramos que podemos conciliar un modelo í2o = 1 con las 

observaciones cuando abandonamoe la hipótesis de conservación del número de galaxias 

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

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

la evolución de las propiedades quÍmica.s y fotométricas de las galaxias y la influencia que 

tienen sobre el conteo de galaxias: la corrección evolutiva, la función de la luminosidad, el 

parámetro de densidad, f!o, etc. 

En el capftulo Ii'utilizamos varios recetas para la tasa de formación estelar (TFE) 

y calculamos, usando nuestro modelo numérico de evolución quÍmica de la Galaxia, la 

relación edad-metalicido.d y cocientes de abundancias contra metalicidad. Al ser la relación 

edad-metalicidad poco sensible a la forma funcional de la TFE no es de extrañar entonces 

que la mayoria de las TFE utilizadas reproduzcan relativamente bien la relación, excepto 

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

TFE de Mathewe-Schramm, proveniente de un modelo fenomenológico de aglutinamiento 

para la formación de la Galaxia, reproduce los cocientes de oxígeno, magnesio, silicio y 

titanio a hierro como funci6n de la metalicidad. Gran parte de este capítulo esté. basado 

en el artículo que llevn. por tftulo "Chemical and Luminosity Evolution, and Counte of 

Galaxies in a Merger Model'' (Colln y Schramm 1993). 

En el capftulo 111 desarrollamos un modelo de evolución fotométrica de galaxias si­

guiendo un procedimiento estándar de sÍntcsis evolutiva de poblaciones. Hemos evita.do el 

problema de loe cambios bruscos en el cálculo de las magnitudes, o de los kdices de color, 

considerando una división muy fina de subintcrvalos de masa, a los cuales se les asocia una 

trayectoria evolutiva¡ en ese sentido, es equivalente al método de la síntesis de isócronas 

Charlo! y Bruzual (1991). Nuestros resultados, aunque parecidos a los de Chnrlot y Bruzual 

(1991) y Bruzual y Cha.rlot (1993), difieren de los de ellos en que nuestros modelos de brote 

están más enrojecidos. ~reducimos los Índices 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. Creemos que lo anterior se debe, en parte, a que no estamos tomando en cuenta 
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las etapas que están más allá. de la rn.mo. asintótica de las gigantes y por las trayectorias 

evolutivas de baja masa de Schnllcr et al. (1992) que cstnmos considerando, Tenemos 

como proyecto a futuro extender nuestro modelo a fases post-asintóticas y abandonar las 

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

(Macdcr 19911 comunicación privada), mejorando entonces el punto de la homogeneidad 

de la biblioteca de trayectorias evolutivas¡ nsf mismo, se tiene pensado rehacer el código 

utilizando el algoritmo de In sfntcsis de isócronas. Finalmente, una vez que tengamos un 

número suficiente de trayectorias, que contemplen la mayor.fa de las fases evolutivas, para 

un amplio espectro de mctalicidadcs, fundir nuestro modelo de evolución qufmica con el 

fotométrico es algo que no debemos soslayar. 

En el capftulo IV mostramos que si bien el exceso de galnxias que se observa en la 

banda azul puede ser explicado por un modelo evolutivo en un universo abierto, o con 

constante cosmológica., dicho modelo predice un número excesivo de galaxias en la banda 

K del cercano infrarrojo, y con alto corrimiento al rojo, en una grafica de número vs. z. 

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

corrimiento al rojo, sugieren fuertemente que estamos ante un problema evolutivo¡ aunque 

otra explicación, como la aparición de una nueva población de galaxias a corrimientos al 

rojo moderados (- 0.4) no se puede descartar completamente (Cowie et ni. 1992). Hemos 

implementado un modelo sencillo de conteo de galaxias el cual recurre a la idea de la 

no conservación del número de galaxias, especificamcnte: entre las clases de galaxias que 

hemoe considerado se encuentra una que llamamos interactuante, posee entre sus carac­

tef'Ísticaa el que su número crezca como una potencia de z y que su clistribución espectral 

sea la de una galaxia irregular. Además, hemos considerado que los funciones de luminosi­

dad de las galaxias E/SO y Sa-c están mejor representadas por distribuciones gaussianas. 

Con esas hipótesis, concluimos que un modelo con flm = 1 todavfa puede reproducir las 

observaciones relativamente bien. Los capftulos 111 y IV van a ser utilizados como material 

para un próximo artículo y, desde luego, como referencia importante para trabajos futuros. 
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Modificar las diferentes TFE que describen los diferentes tipos de gnlaxins¡ en particular, 

utilizar la VMS TFE para describir una gnln.xin espiral, y ver como afectarla en Jos conteos 

es algo en lo que ee está trabajando actualmente. 
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