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Resumen 

En este trabajo se encuentra una solución analítica para las ecuaciones de 
la evolución química tomando en cuenta el retraso en la contribución de las 
estrellas de baja masa e intermedia) en un solo conjunto) al enriquecimiento 
químico galáctico. 

Usando la función de masa inicial de Salpeter (1955) considerando una 
tasa de formación estelar directamente proporcional a la masa de gas y 
suponiendo que las estrellas mayores de O.85M0 ) de diferentes metalicidades 
iniciales enriquecen el gas ) se construyó una aproximación para el caso de 
modelo cerrado. Esta aproximación muestra la evolución temporal de la 
masa de gas y las abundancias químicas para cinco diferentes elementos: H) 
He) C) N) O) y de la metalicidad Z) es decir) elementos más pesados que el 
helio. 

Con esta aproximación se obtienen los aumentos en los cocientes de C/O 
y N/O respecto al de O/H ) comportamiento que es imposible de reproducir 
con la aproximación de reciclaje instantáneo) la cual) no supone retraso al
guno ) yes similar al encontrado por los modelos numéricos. 

También se han comparado los resultados de esta aproximación con los 
obtenidos al aplicar la aproximación de reciclaje instantáneo en dos casos 
límite: i)cuando solamente contribuyen las estrellas masivas y ii) cuando 
contribuyen todas las estrellas (de baja) intermedia y alta masa). Dichos 
casos acotan la aproximación construida en esta tesis. 

Se aplicó el modelo del retraso a la vecindad solar logrando reproducir la 
evolución de N/O y C/O como función O/H determinada por las observa
ciones de regiones HII) estrellas del halo) del disco y el Sol por intervalos de 

xiii 



xiv RESUMEN 

metalicidad. 

Se encontró que el helio aumenta con la metalicidad de manera cuadrática 
como indican las observaciones de regiones HII Galácticas y extragalácticas. 
Anteriormente, se suponía una relación lineal entre el helio y la metalicidad. 



Introd ucción 

Los modelos de evolución química describen la variación temporal de la masa 
de gas, la masa de las estrellas y los elementos químicos presentes en el 
medio interestelar. Son de utilidad para inferir la historia del objeto estu
diado (medio interestelar , galaxias , medio intergaláctico) y conocer las car
acterísticas físicas pasadas de las galaxias que actualmente observamos, así 
como también propiedades de las poblaciones estelares. 

Las ecuaciones de evolución química son relativamente complejas y son 
resueltas por medio de códigos numéricos. Existen algunas aproximaciones 
analíticas donde se pierde algo de precisión pero tienen la ventaja de predecir 
el comportamiento general de los elementos químicos de una manera rápida 
y sencilla y poder involucionar a grandes rasgos la galaxia estudiada. 

Una de las aproximaciones analíticas más conocidas es la Aproximación 
de Reciclaje Instantáneo (ARI) (Talbot & Arnett 1971) donde los tiempos 
de vida de las estrellas son despreciables comparados con el tiempo galáctico. 
Esta aproximación ha sido muy utilizada ya que simplifica sobremanera la 
solución de las ecuaciones de la evolución química. ARI es válida solamente 
en la evolución de los elementos producidos únicamente por las estrellas ma
sivas, sin embargo, es una burda aproximación para elementos producidos 
por estrellas de masa baja e intermedia, debido a que el tiempo de vida de 
las estrellas masivas es del orden de 106 - 107 años mientras que el tiempo de 
vida de las estrellas de baja masa e intermedia es de entre 108 

- 1010 años, 
del orden de la edad de las galaxias. 

Una aproximación analítica relacionada con retrasos en el enriquecimiento 
en un modelo cerrado (sin flujos de gas) fue la propuesta por Serrano & Peim
bert (1983). Ellos presentan un modelo de evolución química para el oxígeno 

xv 
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y el nitrógeno que toma en cuenta el retraso en la producción de nitrógeno. 

Posteriormente, Pagel (1989) presentó otra aproximación en un modelo 
abierto (con flujos de gas) introduciendo un término de retraso en el tiempo 
para poder estudiar la evolución química de las abundancias de elementos 
producidos en una escala de tiempo larga, es decir, los producidos por es
trellas de masa baja e intermedia. Dicho término de retraso implica que el 
material es eyectado por las estrellas una sola vez al medio interestelar. 

El objetivo de este trabajo de tesis es presentar una solución analítica 
alternativa a las ecuaciones de la evolución química que sí considere los tiem
pos de vida de las estrellas de masa baja e intermedia como un sólo grupo. 
La contribución retrasada al enriquecimiento químico de los elementos pro
ducidos por este tipo de estrellas a diferentes tiempos dará resultados con 
una precisión intermedia entre los resultados de la ARI y aquellos obtenidos 
de códigos numéricos. Como aplicación, esta tesis busca reproducir las his
torias de C/O, N/O vs O/H indicadas por las estrellas y las regiones HU del 
entorno solar. 



Capítulo 1 

Formación y Evolución Estelar 

Las estrellas se forman de nubes de gas que se colapsan bajo el efecto de su 
propia gravedad. Al colapsarse, la compresión calienta el gas haciendo que la 
presión aumente para poder soportar el peso de las capas exteriores. El gas 
caliente radía energía hacia afuera haciendo que la presión interna disminuya 
permitiendo que la nube se encoja. El núcleo protoestelar se vuelve más 
luminoso al radiar la energía potencial gravitatoria liberada por el material 
que va cayendo. En las primeras etapas protoestelares esta es la única fuente 
de energía del sistema. La temperatura en el núcleo aumenta hasta alcanzar 
107 K, la cual , es suficiente para poder llevar a cabo reacciones nucleares 
por medio de la fusión de hidrógeno. En este momento la protoestrella se 
convierte en una estrella y entra a la secuencia principal, la cual está repre
sentada en un diagrama Hertzprung-Russell (H-R, ver Figuras 1.1,1.2) como 
la diagonal que comienza en la parte inferior derecha hasta la parte superior 
izquierda. Este diagrama temperatura - luminosidad muestra las diferentes 
fases evolutivas de las estrellas. 

1.1 Evolución Estelar 

Todas las estrellas siguen la misma secuencia general de evolución, primero 
empiezan siendo protoestrellas, después entran en la fase secuencia principal, 
y luego para las fases de post-secuencia principal. Las trayectorias evolutivas 
que se muestran en el diagrama H-R son muy diferentes. La evolución de 
una estrella depende principalmente de la masa inicial y secundariamente de 

1 
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los elementos químicos que la constituyen. 

Durante su evolución, diferentes cambios físicos le ocurren a la estrella, 
los cuales se ven reflejados como se mencionó anteriormente, en la temper
atura y luminosidad. Al morir, las estrellas eyectan su envolvente al medio 
interestelar de distintas formas quedando en el centro un núcleo de muy alta 
densidad. 

1.1.1 Tiempo de vida de las estrellas 

El tiempo de vida T de una estrella es aquel lapso de tiempo en el cual, la 
estrella tiene procesos de nucleosíntesis en su centro o en capas adyacentes. 
Las estrellas pasan más del 80% de su vida en la secuencia principal convir
tiendo hidrógeno en helio. Por tal razón, en este trabajo consideraremos a 
T como el tiempo de vida que una estrella pasa en la secuencia principal y 
despreciamos el tiempo post-secuencia principal. Los tiempos de vida este
lares son mayores cuando la masa inicial m es menor, esto debido a que la 
luminosidad de las estrellas en la secuencia principal obedece la ley: 

(1.1) 

El valor de T depende de la energía almacenada (E ex m) y de la tasa a 
la cuál se pierde esta energía (luminosidad): 

T ex E/Ls? ex m- 3 (1.2) 

En la Tabla (1.1.1)se muestra una lista con los tiempos de vida estelares para 
estrellas de masa baja e intermedia dependiendo de la masa inicial m y de 
la metalicidad Z. 

Se definen las cantidades X, Y, Z de la siguiente manera: 

X es la fracción en masa de hidrógeno, Y es la fracción en masa de helio 
y Z es la fracción en masa de todos los metales más pesados que el helio, 
llamada también metalicidad. 
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Figura 1.1: Diagrama Hertzprung-Rusell (HR). Relación temperatura
luminosidad de estrellas desde 0.85 M0 hasta 120 M0' Las líneas se recorren 
de izquierda a derecha a excepción de estrellas muy masivas. 
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Figura 1.2: Diagrama Hertzprung-Rusell (HR) donde se muestran las fases 
evolutivas de una estrella de 1 M0' (1) Secuencia Principal, (2) Rama de 
las Gigantes Rojas (RGR) ,(5) Rama de las Gigantes Asintóticas (RGA), (6) 
Nebulosas Planetarias , (7) Enanas Blancas. 
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m(M0 ) T(Z=O.OOl) T(Z=O.OO4) T(Z=O.020) 

0.8 15.03 17.47 25.03 
0.9 9.450 10.78 15.50 
1.0 6.260 7.010 9.960 
1.3 2.940 3.150 4.430 
1.5 1.840 1.930 2.690 
1.7 1.330 1.330 1.830 
2.0 0.996 1.040 1.360 
2.5 0.561 0.579 0.730 
3.0 0.336 0.350 0.439 
4.0 0.164 0.171 0.191 
5.0 0.099 0.103 0.107 
7.0 0.050 0.051 0.048 
8.0 0.041 0.044 0.038 

Tabla 1.1: Tiempos de vida estelares en unidades de Giga-años (Ga) para 
estrellas de masa intermedia y baja Schaller (1992). Véase también Bazán 
& Mathews (1990). 

1.1.2 Evolución de las estrellas de baja masa [0.08 < 
m/M0 < 1.5] 

Una estrella cuya masa sea 0.08 :s; mi M0 :s; 1.5, tiene una temperatura de 
aproximadamente T :s; 2 X 107 K en el núcleo. Pasa aproximadamente el 
80% de su vida transformando su núcleo compuesto de hidrógeno en helio 
por medio de la cadena Protón - Protón (P - P) 1, que es la fuente más 
importante de energía. 

Cuando el hidrógeno es agotado en el núcleo, finalizan las reacciones ter
monucleares y el núcleo de la estrella se contrae distribuyendo su energía so
bre las capas que lo rodean ocasionando que se expandan mientras el núcleo 
se vuelve más denso. La estrella transporta su energía por convección so
bre un área mayor debido a la expansión de las capas externas ocasionando 
que la temperatura superficial disminuya, la luminosidad aumenta y la es-

¡Cadena Protón-Protón: Serie de procesos termonucleares que ocurren en el interior 
de una estrella, en las cuales cuatro átomos de H son convertidos en He 
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trella se mueve en el diagrama H-R hacia la Rama de las Gigantes Rojas 
(RGR). El núcleo se sigue contrayendo y su temperatura aumenta hasta 
unos 108 K suficientes para que empiece a quemar helio por medio del pro
ceso triple-a 2 hasta que eventualmente el núcleo se convierte en carbono. 
La reacción termina en el núcleo (pero continua en el cascarón que lo rodea) 
elevándose la temperatura del núcleo, causando que la estrella se vuelva más 
brillante. Después, la estrella llega a la Rama de las Gigantes Asintóticas 
(RGA) ,caracterizada por tener vientos estelares sin lograr que su núcleo al
cance la temperatura de ignición para quemar carbono. Al morir, eyectará 
su envolvente en forma de nebulosa planetaria con parte de los elementos 
sintetizados y el núcleo se convertirá en una enana blanca compuesta de car
bono y oxígeno. 

1.1.3 Evolución de las estrellas de masa intermedia 
[1.5 < mi M0 < 8.0] 

Como todas las estrellas, su aparición en la secuencia principal empieza 
cuando el hidrógeno comienza a quemarse en el centro de la estrella. Al 
comienzo, la temperatura en el núcleo es ligeramente menor a los 2 x 107 K, 
aquí las estrellas con masas intermedias empiezan a producir y sintetizar el
ementos por medio de la cadena P - P. Cuando la temperatura es mayor a 
los 2 x 107 K, estas estrellas producen He por medio del ciclo CNO 3, el helio 
recién formado es distribuido en todo el núcleo y eventualmente el hidrógeno 
comienza a agotarse. Como resultado de esto, el núcleo de helio se contrae 
por gravedad y comienza a calentarse, la quema de hidrógeno se expande 
ahora hacia un cascarón que rodea dicho núcleo, mucha energía es producida 
en este proceso lo que ocasiona que este se expanda, esto hace que la tem
peratura baje en la superficie y la estrella se mueva hacia la derecha en el 
diagrama H-R. 

La temperatura en el núcleo sigue aumentando debido a la contracción 
hasta que alcanza los 108 K, temperatura necesaria para que comience a que-

2Proceso termonuclear donde tres núcleos de He (partículas a) es convertido en un 
núcleo de carbono 

3Serie muy compleja de reacciones termonucleares donde el carbono, nitrógeno y 
oxígeno sirven como catalizadores para convertir hidrógeno en helio 
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mar helio mediante el proceso triple-a. Esta nueva fuente de energía ocasiona 
que el núcleo de la estrella detenga su contracción. 

La producción de energía debida a este nuevo tipo de reacciones, hace que 
haya un aumento de la presión que supera a la gravitatoria, y por tanto la 
estrella se expande, esto hace que la estrella se vuelva más brillante. Una vez 
que el helio se agota y el núcleo queda constituido por carbono, la estrella se 
contrae de nuevo y se forma un cascarón hecho del helio. Para una estrella 
de este tipo, no existe suficiente masa para que la fuerza de gravedad colapse 
el núcleo lo suficiente para que la temperatura y densidad desencadenen la 
fusión del carbono. Es aquí cuando alcanza el periodo RGA con hidrógeno 
y helio siendo quemados en las capas externas. Después de esta etapa la 
estrella morirá eyectando su envolvente al medio interestelar en forma de 
nebulosa planetaria y dejando como remanente una enana blanca. 

1.1.4 Evolución de las estrellas masivas [8.0 < mi M0 < 
100] 

Este tipo de estrellas queman hidrógeno en su núcleo, posteriormente que
man helio, una vez agotado este, la vida de una estrella masiva está casi por 
terminar. El núcleo de carbono comienza a ser quemado produciendo otros 
elementos pesados (por ej. neón y magnesio). En general , recorren grandes 
caminos sobre el eje horizontal del diagrama H-R a una luminosidad casi 
constante. Cuando llegan a la fase RGR su núcleo colapsa terminando con 
una explosión de supernova donde se sintetizan gran cantidad de elementos 
pesados dejando finalmente como remanente una estrella de neutrones si la 
masa del núcleo es menor que 3M0 o un hoyo negro si la masa del núcleo es 
mayor que 3M0 . 

Cuando la masa inicial de la estrella está entre 10-40 M0 , la estrella casi 
no pierde masa. Las estrellas con una masa inicial de 50-100 M0 pierden 
alrededor del 50-60% de su masa a través de los vientos estelares quienes ar
rancan las capas exteriores, dejando al descubierto un núcleo de helio. Estas 
estrellas nunca llegan a ser supergigantes rojas quedándose como estrellas 
tipo O que son estrellas que pierden algunas masas solares durante su paso 
por la secuencia principal algunas convirtiéndose en estrellas Wolf-Rayet. 
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Capítulo 2 

Ecuaciones Básicas 

2.1 Herramientas de un modelo de evolución 
, . 

qUlmlca 

Para poder construir modelos de evolución química son necesarias varias 
herramientas que nos ayudan a representar los procesos de enriquecimiento 
químico. Estas herramientas son: 

• Tasa de Nacimiento Estelar 

• Rendimientos Estelares 

• Flujos de gas 

A continuación se define cada una de ellas: 

Tasa de Nacimiento Estelar (TNE ). Nos da el número de estrellas que 
se forman por unidad de masa y por unidad de tiempo. Se parametriza de 
tal manera que la dependencia temporal se le asigna a la tasa de formación 
estelar w(t), y la dependencia en masa a la función inicial de masa <f>(m) . 

TNE(t, m) = w(t)<f>(m) (2.1) 

La tasa de formación estelar nos indica la cantidad de masa de gas que 
se convierte en masa de estrellas por unidad de tiempo. La parametrización 
más común fue la propuesta por Schmidt (1959) y está dada por: 

9 
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'l!(t) = vMgas(t) (2.2) 

donde v es una constante de proporcionalidad que se conoce como efi
ciencia de formación estelar y tiene unidades de inverso del tiempo, Mgas(t) 
es la masa de gas de la galaxia. 

La función de masa inicial (FMI) nos da el número de estrellas for
madas en un intervalo de masas [m, m+dm]. 

La forma general de la FMI es : 

cjy(m) = e m-(l+x) (2.3) 

donde e es una constante de normalización, m es la masa de las estrellas 
y x es el exponenete de la curva. 

Existen varias parametrizaciones de ella con diferentes valores de x para 
distintas masas,sin embargo, la parametrización más común es la propuesta 
por Salpeter (1955) con un valor de x = 1.35 para todo el intervalo de masas. 

La función inicial de masa se generaliza en el tiempo y el espacio, se 
normaliza como un brote de formación estelar instantáneo de 1 M0 de la 
siguiente manera: 

{mu cjy(m)mdm = 1M0 
Jmz 

(2.4) 

En este trabajo hemos considerado que m¡ = 0.lM0 Y mu = 100M0 · 

Esta normalización nos permite encontrar el valor de e en la ecuación (2.3). 

Rendimientos Estelares. Un rendimiento estelar Pi es la fracción de 
masa procesada y eyectada en forma de un elemento i por una estrella de 
masa inicial m. Los rendimientos estelares provienen de modelos de evolución 
estelar y por lo tanto dependen de los parámetros considerados en dichos 
modelos (ver Sección 3.3). 

Flujos de gas. En los modelos de evolución química se consideran los 
flujos de gas que salen y entran a la galaxia, el flujo entrante es la acreción 
A(t) que es la masa de gas que cae en la galaxia por unidad de tiempo. 
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Figura 2.1 : Función Inicial de Masa de Salpeter. La recta nos muestra la 
distribución en masa de las estrellas formadas en un brote de formación 
estelar. Las unidades de logm son [logm]= (mestrella/M0) y la unidades de 
</J son [</J]= 1/ M;l . La FIM de Salpeter nos dice que se forman más estrellas 
de masa baja e intermedia que estrellas masivas. 
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El flujo de gas que sale de la galaxia se llama viento galáctico W(t) e 
indica la masa de gas que pierde la galaxia por unidad de tiempo. 

2.2 Ecuaciones generales de evolución química 

En esta sección se presentan las ecuaciones generales de la evolución química, 
empezaremos por definir la evolución de la masa total Mwt: 

d~wt = A(t) - W(t) (2.5) 

donde, 

(2.6) 

Mgas es la masa de gas y M* es la masa de las estrellas vivas y muertas. 

Basándonos en las ecuaciones de Tinsley (1980): 
la ecuación general de evolución de la masa de gas es: 

d~:as = -w(t) + E(t) + A(t) - W(t) (2.7) 

donde E (t) es la tasa a la cual las estrellas que mueren regresan material 
al medio interestelar al tiempo t. Esta cantidad puede ser escrita como: 

E(t) = ¡fflu (m - mR)W(t - Tm)cp(m)dm 
m"'Q(t) 

(2.8) 

donde 'Tnro es la masa de la estrella menos masiva que nace al tiempo 
t = O Y que muere al tiempo t, mR es la masa del remanente de la estrella de 
masa inicial m,m - mR es la masa totaleyectada por una estrella y Tm es el 
tiempo de vida de la estrella. 

A continuación se define la abundancia por masa de un elemento · i en el 
gas Xi, como el cociente de la masa del elemento i y la masa de gas Mi: 

x .= Mi 
t Mgas 

(2.9) 
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Por definición, las abundancias satisfacen la condición: 

EiXi = 1 (2.10) 

La ecuación de evolución para las abundancias químicas es: 

donde Ei(t) es: 

(2.12) 

Ei (t) es la tasa a la cual las estrellas que mueren eyectan gas en forma 
de elemento i al medio interestelar, contiene tanto al elemento procesado 
(mpi(m)) como el que no fue procesado por las estrellas (m- mR)Xi(t-rm ), 

xt(t) y xt(t) son las abundancias de material acretado y del perdido por 
el viento galáctico respectivamente. 

2.3 Ecuaciones generales con ARI 

Cuando las ecs.(2.8, 2.12) son sustituidas en (2.7, 2.11) respectivamente, 
obtenemos un par de ecuaciones integro diferenciales que pueden ser resueltas 
analíticamente utilizando una aproximación llamada de Reciclaje Instantáneo 
(ARI) propuesta por Talbot & Arnett (1971), la cual consiste en suponer que 
el tiempo de vida de las estrellas es nulo: r m = O Y por lo tanto t - r m ~ t,esto 
permite separar a w(t) de las integrales dependientes de la masa, E(t) y Ei(t), 
Y transformar las ecuaciones de evolución química de integro diferenciales a 
diferenciales. 
Esta aproximación es válida cuando se trata de elementos producidos por es
trellas masivas, pero no lo es en el caso de los elementos químicos producidos 
por las otras estrellas. 
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Definamos ahora la cantidad R que es la fracción de masa que regresa al 
medio interestelar una población completa como: 

(2.13) 

donde minI es la masa de las estrellas cuyo tiempo de vida es la edad ac
tual de las galaxias (aproximadamente 13 Ga), R es una constante temporal 
a menos que se asuma que la cantidad de masa perdida por una estrella sea 
una función que dependa fuertemente de la metalicidad. Los valores de R 
oscilan entre 0.20 - 0.50 (Matteucci 2003a). 

Definiremos también el rendimiento de la población estelar como: 

Pi = L: mpi(m)~(m)dm 
donde minI = 0.85M0 Y mu = 100M0 · 

(2.14) 

Ahora escribiremos las ecuaciones generales de evolución química usando 
la ARI: 

La ecuación (2.8) puede ser escrita como: 

E(t) = 'I1(t)R (2.15) 

y consecuentemente la ecuación (2.7) como: 

d~rs = -'I1(t)(l - R) + A(t) - W(t) (2.16) 

Para la evolución las abundancias químicas (2.11) obtenemos 

d(X~~gas) = [-(1 - R)Xi(t) + ~l'l1(t) + xt A(t) - xtW(t) (2.17) 

dado que la ecuación para Ei (t) se reduce a: 

(2.18) 

El término que corresponde al elemento procesado y eyectado en la ecuación 
es: 
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Eip = ~1J!(t) 
Y al no procesado y eyectado: 

2.3.1 Modelo Cerrado 

15 

(2.19) 

(2.20) 

Este es uno de los modelos más simples en la evolución química galáctica 
ya que supone que no hay flujos de gas saliendo o entrando a la galaxia, es 
decir, que no hay vientos ni acreción,(W(t) = A(t) = O) . 

La ecuación de evolución del gas en el sistema para el modelo cerrado es: 

dMgas 
= -1J!(t) + E(t) 

dt 
(2.21) 

Dado que, 
E(t) = lJ!(t)R , (2.22) 

Entonces 

dMgas == - 1J!(t)(l - R) 
dt 

(2.23) 

La ecuación de evolución para las abundancias químicas es: 

(2.24) 

Utilizando las ecuaciones (2.24),(2.23) y que lJ!(t) = vMgas llegamos a: 

Xi(t) = X Oi + v~t 
donde X Oi es la abundancia inicial del elemento i. 

(2.25) 

En el caso de los metales y suponiendo que la galaxia se formó de un gas 
primigenio, la evolución temporal de la abundancia es: 

z= vPzt (2 .26) 

Cuando se trabaja con la aproximación de reciclaje instantáneo en un 
gas inicial primigéneo, los cocientes de abundancias son equivalentes a los 
cocientes de sus rendimientos estelares, con excepción del H y He. 
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Xi P:¡ 
X j Pj 

Definamos ahora el consumo de gas M: 

Mgas 
M= -

Mtot 

De la ecuación (2.28) y (2.26) se sigue que: 

(2.27) 

(2.28) 

(2.29) 

2.4 Aproximación de Serrano & Peimbert 

En esta sección se discute de manera general la aproximación analítica hecha 
por Serrano & Peimbert (1983) para el caso de N/O vs O/H. En ella, se 
adoptan las siguientes hipótesis: 

• la mayor parte del nitrógeno es producido por las estrellas de masa baja 
e intermedia (1 ::; m/ M0 ::; 5) . 

• el nitrógeno es de orígen primario y secundario. (secundario: es el N 
producido mediante el ciclo CNO usando C y O como catalizadores, 
por lo tanto, los rendimientos químicos aumentan linealmente con la 
metalicidad) . 

Al ser el nitrógeno producido por las estrellas de masa baja e interme
dia, cuyos tiempos de vida son mayores que los de las estrellas que producen 
oxígeno, la eyección de nitrógeno al medio interestelar debe estar retrasada 
respecto al oxígeno, es por esto que se incluye un término de retraso en el 
tiempo en las ecuaciones para los rendimientos estelares yen las de evolución 
para la abundancia de nitrógeno. Ellos concluyen que el nitrógeno debe ser 
un elemento principalmente secundario ya que el mejor ajuste con las obser
vaciones se da en el caso del nitrógeno producido como elemento secundario. 
Sin embargo, no se excluye la idea de que una cantidad menor de nitrógeno 
se forme como elemento primario. 
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2.5 Aproximación de Pagel 

Edmund Pagel (1989) realizó una aproximación analítica que incluye un re
traso en el tiempo, su argumento para realizarla fue que el reciclaje in stantáneo 
no puede ser utilizado para describir la formación de elementos tales como 
el Fe que provienen de una contribución significativa de estrellas binarias 
de masa baja e intermedia, cuyos tiempos de vida no se pueden despreciar. 
Para atacar dicho problema, propone como solución el utilizar un retraso en 
el tiempo al cual el material producido es expulsado en un sólo tiempo 6 
después de la formación estelar. 
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Capítulo 3 

La Contribución Retrasada 

3.1 Planteamiento del retraso 

La ARI supone que el tiempo de vida para todas las estrellas es despreciable 
comparado con el tiempo de vida galáctico, esta aproximación es apropiada 
para las estrellas masivas , ya que sus tiempos de vida son cortos, pero es una 
aproximación burda para las estrellas de masa baja e intermedia. 

El objetivo fundamental de esta tesis es encontrar una solución analítica a 
las ecuaciones de evolución química de un modelo cerrado tomando en cuenta 
el tiempo de vida de las estrellas de masa baja e intermedia como una sola 
población. En nuestra aproximación, las estrellas masivas (EM) enriquecen 
instantáneamente, pero todas las estrellas de masa baja e intermedia (EMBI) 
enriquecen en un tiempo T después de que se han formado. 

Por tal motivo, se divide el material que regresa al medio interestelar por 
las estrellas, R, en dos términos RB y RM , que son la masa regresada al 
medio interestelar por las estrellas de masa baja e intermedia y las estrellas 
masivas, respectivamente: 

(3.1 ) 

(3.2) 

19 
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A continuación se plantean y se derivan las ecuaciones de esta aproxi
mación: 

Partiendo de las ecuaciones generales de la evolución química mostradas 
en la Sección 2.2 para la evolución temporal de la masa de gas en el gas 
cerrado ec.(2.21) tenemos: 

dMgas = -'lt(t) + E(t) 
dt 

(3.3) 

La ecuación (2.8) puede ser separada en dos partes , la tasa a la cuál las 
estrellas masivas (EM) regresan material al medio interestelar recordando 
que en el caso de estas estrellas t - T m ~ t: 

t OOM0 

EM(t) = }R (m - mR)'lt(t)<jY(m)dm = 'lt(t)RM , 
8M0 

(3.4) 

Y la tasa a la cuál las estrellas de masa baja e intermedia (EMBI) regresan 
material al medio interestelar: 

(3.5) 

Reescribiendo las ecuaciones anteriores: 

EM(t) = RM'lt(t) (3.6) 

y, 

(3.7) 

Usando la ec.(2.2), 'lt(t-T) = vMgas(t - T) y 'lt(t) = vMgas(t) , finalmente 
nos queda: 

EM(t) = vRMMgas(t) (3.8) 

y, 

(3.9) 

Por lo tanto , 
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dMgas ---;¡¡- = -vMgas (t)(l - RM) + vMgas(t - T)RB (3.10) 

El primer término de esta ecuación representa la contribución de las es
trel las masivas, mientras que el segundo representa el retraso en la con
tribución de las estrellas de masa baja e intermedia. 

Para obtener la ecuación de evolución de la abundancia, 
definamos primero Fi(t) = Xi(t) Mgas (t) como la masa de gas en forma del el
emento i. Usaremos la eco (2.12) , Y dividiremos al rendimiento de la población 
estelar Pi en Pi = PBi + PMi , siendo PBi y PMi : 

¡8M0 

PBi = mpiq;(m)dm 
O.85M0 

(3.11) 

¡ lOOM0 

PMi = mpiq;(m)dm 
8M0 

(3.12) 

y separaremos la ecuación, como en el caso anterior, en dos partes: 

EMi(t) 

EMi(t) 

EMJt) -

( lOOM0 J" [(m - mR)Xi(t) + mpi (m)]'l! (t)q;(m)dm 
8M0 

'l!(t)(RMXi(t) + PMi(m)) , 

vRMFi(t) + VMgas(t)PMi(m) 

Para las EMBI: 

, (3.13) 

(3.14) 

(3.15) 

EBJt) 

EBi(t) 

EBi(t) 

¡8M0 

[(m - mR)Xi(t - T) + mpi (m)] 'l!(t - T)q;(m)dm(3,16) 
O.85M0 

'l!(t - Ti) (RBXi (t - Ti) + PMi(m)) , (3.17) 

- vRBFi(t - Ti) + vPBi(m)Mgas(t - Td (3.18) 

Finalmente llegamos a: 

dFi dt = -v(l - RM )Fi(t) + VPMiMgas(t) + RBvFi(t - Ti) + VPBiMgas(t - Ti) 
(3.19) 
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Para cada elemento í, toda la población de EMBI enriquecerá al medio 
interestelar en un tiempo Ti después de que se formó. Se debe elegir un T 

representativo de la población o equivalentemente una masa representativa 
de esta para cada elemento. Sea MrePTl la masa representativa, la cuál es 
obtenida de manera que el rendimiento acumulado de las estrellas menores 
que ella sea igual a la mitad del rendimiento de la población total de EMBI. 
Como los rendimientos químicos son diferentes para cada elemento y depen
den fuertemente de la metalicidad, calculamos el valor M repr numéricamente 
para cada elemento químico y para cada metalicidad: 

rMrepr 1 ¡8M0 

Jo mpi<jJ(m)dm = "2 mpi<jJ(m)dm 
O.85M0 O.85M0 

(3.20) 

A continuación, se presentan la solución de las ecuaciones de la evolución 
química obtenidas para la masa de gas, la masa de gas en forma del ele
mento í y finalmente la ecuación que describe la evolución temporal de las 
abundancias químicas obtenida a partir de las primeras dos ecuaciones. 

3.2 Solución a las Ecuaciones de Evolución 
Química 

3.2.1 Ecuación de evolución para la Masa de Gas 

La ecuación que se quiere resolver es: 

(3.21) 

Si t < T, la ecuación se resuelve con ARI para el caso de modelo cerrado, 
cuya solución es: 

Mgas(t) = Mgas(O)e-(t O < t < T (3.22) 

donde ~ = v(l - RM ). 

Teniendo la solución para t < T, se sustituye en (3.21) para el caso T < 
t < 2T Y se resuelve obteniendo como solución: 

T < t < 2T, (3.23) 
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y resolvemos para los demás intervalos de tiempo. 

n-l ~T( )k( )k 
M (t) = M (O) -~t '" e t - kT RBv gas gas e 6 k! (n - l)T < t < nT 

k=O 
(3.24) 

Tomando en cuenta la contribución retrasada de las estrellas de baja masa 
e intermedia) la ecuación de la masa de gas queda descrita por el producto 
del término debido a la contribución de las estrellas masivas (reciclaje in
stantáneo) por una sumatoria que representa la contribución de las EMBI 
que nacieron en t - T Y enriquecieron al medio interestelar al tiempo t. 

Cada término nos dice cual fue la contribución al enriquecimiento químico 
galáctico de las estrellas que murieron en el intervalo anterior. La importancia 
de cada uno de estos términos radica en el hecho de que podemos saber en 
cuanto han enriquecido al medio interestelar las estrellas EM y EMBI en 
cada intervalo de tiempo. 

3.2.2 Masa de gas en forma de elemento i 

La ecuación a resolver es: 

dP 
dt

t = -v(l - RM )Fi(t) + VPMiMgas(t) + RBvFi(t - Ti) + VPBiMgas(t - Ti) 

Procediendo como en la sección anterior: 

para O < t < T) Y 

Fi(t) = Mgas(O)[e-~t[Xi(O) + vPM/] 

+e-~t[e-~Tiv(t - Ti)RB[Xi(O) + VPMi (t - Ti) + PB) RBJ 

para Ti < t < 2Ti. 

(3.25) 

(3.26) 

(3.27) 

Conforme el índice k avanza la contribución debida a las estrellas de masa 
baja e intermedia empieza a hacerse presente hasta que finalmente se llega a 
la siguiente expresión: 
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para (n - l)T < t < nT. 

3.2.3 Abundancias Xi(t) 

La ecuación de evolución para la abundancia química Xi(t) se obtiene del 
cociente de la masa en forma de elemento i y la masa de gas: 

Xi(t) = Fi(t) 
Mgas(t) 

(3.29) 

Si artificialmente suponemos que toda la población de EMB! eyecta el 
material en forma del elemento i al mismo tiempo que el material con todos 
los elementos, es decir , Ti = T, finalmente nos queda: 

~n-l e-{TiRBV(t-kTd[Xi(O)+vPMi (t-kTi)J+kPBiRj/ 

X (t) - L..Jk=O k! 
t - ~n-l [e-{Ti( t-kTi) RBVJk 

L..Jk=O k! 

(3.30) 

Esta ecuación es independiente del valor inicial de masa de gas, MgaAO). 
Para solventar la aproximación de Ti = T en Mgas(t) tomaremos la masa de 
gas como el promedio de las masas obtenidas de cada elemento químico (He, 
e, N, 0, Z): 

(3 .31) 

ya que la masa de gas no depende del elemento i. Hemos encontrado que 
Mgas(t) y las Mgas(t , Ti ) no son muy diferentes. 

3.3 Rendimientos Estelares 

Se probaron varios de los rendimientos estelares publicados en la literatura, 
se seleccionaron aquellos que brindan la red más completa en masas y metali
cidades y que consideran parámetros físicos importantes como son la rotación 
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estelar, la pérdida de masa por vientos estelares y la producción de elemen
tos en el HBB l. Una vez seleccionados, se calcularon los rendimientos de la 
población según la metalicidad inicial. Así, se obtuvieron cuatro grupos de 
endimientos diferentes para Z =0.0, 0.001, 0.004, 0.020. 

Para las estrellas de masa baja e intermedia se usaron los rendimientos 
de van den Hoek & Groenewegen (1997) con pérdida de masa debida a los 
vientos estelares. Estos rendimientos se caracterizan por el parámetro r¡ que 
representa la pérdida de masa. Se eligió r¡ = 4 ya que era común para todas 
las metalicidades. 

Para las estrellas masivas utilizamos los rendimientos de ehieffi & Limongi 
(2002) para Z = O y Meynet & Maeder (2002) para las demás Z. Los primeros 
no toman en cuenta vientos ni rotación, ni supernovas, pero son los que mejor 
reproducen las abundancias de las estrellas de metalicidad más baja obser
vadas hasta ahora. Por otro lado , Meynet & Maeder consideran vientos 
estelares y rotación, pero no supernovas. La producción de elementos como 
He, e, N y o es despreciable en la etapa de supernova en comparación a la 
producción en la etapa de pre-supernova. 

A continuación se listan los rendimientos utilizados: 

Estrellas de masa baja e intermedia 

• Van den Hoek & Groenewegen (1997), 0.8 :::; M0 :::; 8 con metalicidades 
Z=0.001,0.004 y 0.020. 

Estrellas masivas 

• ehieffi & Limongi(2002), 15:::; MIM0 :::; 80 con metalicidad Z=O. 

• Maeder & Meynet (2002),9:::; MIM0 :::; 60 con metalicidades Z-O.OOl, 
0.004,0.020. 

Las combinaciones se hicieron agrupando los rendimientos para estrellas 
de baja masa e intermedia con los de estrellas masivas que tienen las mismas 
metalicidades, se extrapolaron los rendimientos linealmente en masa hasta 
alcanzar mu = 100M0 · 

1 HBB:Quemado de la base caliente 
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Las combinaciones quedaron como sigue: 

1. Chieffi & Limongi (2003), 8 ~ Mo ~ 100 para Z=O. 

2. Van den Hoek & Groenewegen (1997)- Meynet & Maeder (2002), 0.85 ~ 
Mo ~ 100 para Z= 0.001. 

3. Van den Hoek & Groenewegen (1997)- Meynet & Maeder (2002) , 0.85 ~ 
Mo ~ 100 para Z= 0.004. 

4. Van den Hoek & Groenewegen (1997)- Meynet & Maeder (2002) , 0.85 ~ 
Mo ~ 100 para Z= 0.020. 

En el caso Z = O no se consideraron estrellas de masa baja e intermedia, 
se cree que las primeras estrellas eran masivas ya que no se han observado 
estrellas de baja metalicidad. Es por esto que solo tomamos rendimientos 
estelares para estrellas masivas. 

Estrellas de Población III (Z = O) 

El gas primordial del cuál se formaron las galaxias estaba constituido 
principalmente por hidrógeno y helio, es por esto que las primeras estrellas 
que se formaron en el universo solamente estaban compuestas de estos ele
mentos, sin ningún metal. El construir modelos analíticos para este tipo de 
estrellas llamadas de población 111 (Pob 111) nos ayuda a explicar las abun
dancias de las estrellas más pobres en metales y a inferir propiedades de las 
galaxias a tiempos tempranos. En la Figura (3 .7) mostramos los rendimien
tos químicos estelares en función de la masa inicial de la estrella para Pob 111. 

En la Tabla (3 .1) se muestran los rendimientos químicos de una población 
de estrellas masivas con Z = O. 

Estrellas de Población II y Población I 

Las estrellas de Población 11 son aquellas con metalicidad menor que la 
solar pero no nula. Las estrellas de Población 1 son aquellas que tienen 
metalicidad solar. 

A continuación se muestran las gráficas de los rendimientos estelares del 
elemento i (mpicP vs m) versus la masa inicial de cada estrella para difer
entes Z. Primero se presentan los rendimientos estelares para las EM y luego 
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Figura 3.1: Masa procesada y eyectada en forma de helio, carbono, nitrógeno, 
oxígeno y Z por una población estelar cuya masa inicial ha sido normalizada 
a 1 Me) en función de la masa de cada estrella. Rendimientos Pi para estrellas 
de masa baja e intermedia de van den Hoek (1997) y rendimientos para 
estrellas masivas con metalicidad inicial Z = 0.001 obtenidos por Meynet & 
Maeder(2002) . En cada ventana se muestra dicha cantidad desglosada por 
elemento químico. 
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Figura 3.2: Masa procesada y eyectada en forma de helio, carbono, nitrógeno, 
oxígeno y Z por una población estelar cuya masa inicial ha sido normalizada 
a 1 M0 en función de la masa de cada estrella. Rendimientos Pi para estrellas 
de masa baja e intermedia de van den Hoek (1997) y rendimientos para 
estrellas masivas con metalicidad inicial Z = 0.004 obtenidos por Meynet & 
Maeder(2002). En cada ventana se muestra dicha cantidad desglosada por 
elemento químico. 
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Figura 3.3: Masa procesada y eyectada en forma de helio, carbono, nitrógeno, 
oxígeno y Z por una población estelar cuya masa inicial ha sido normalizada 
a 1 Me) en función de la masa de cada estrella. Rendimientos Pi para estrellas 
de masa baja e intermedia de van den Hoek (1997) y rendimientos para 
estrellas masivas con metalicidad inicial Z = 0.020 obtenidos por Meynet & 
Maeder(2002). En cada ventana se muestra dicha cantidad desglosada por 
elemento químico. 
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Figura 3.4: Masa procesada y eyectada en forma de helio, carbono, nitrógeno, 
oxígeno y Z por una población estelar cuya masa inicial ha sido normalizada 
a 1 M0 en función de la masa de cada estrella. Rendimientos Pi para estrellas 
de baja masa e intermedia con metalicidad inicial Z = 0.001 obtenidos por 
van den Hoek & Groenewegen (1997) . En cada ventana se muestra dicha 
cantidad desglosada por elemento químico.Con líneas punteadas se muestra 
la Mrepr de cada elemento. 
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Figura 3.5: Masa procesada y eyectada en forma de helio, carbono, nitrógeno, 
oxígeno y Z por una población estelar cuya masa inicial ha sido normalizada 
a 1M0 en función de la masa de cada estrella. Rendimientos Pi para estrellas 
de baja masa e intermedia con metalicidad inicial Z = 0.004 obtenidos por 
van den Hoek & Groenewegen (1997). En cada ventana se muestra dicha 
cantidad desglosada por elemento químico. Con líneas punteadas se muestra 
la M repr de cada elemento. 

8 

8 



32 

O.OOCJa .,. " . . . l ~;ooQt~ .· 
.... 0 .. 0001 

e 6,;JO~ 
'0·· .. ' '.' 

CAPÍTULO 3. LA CONTRIBUCIÓN RETRASADA 

O,OO(íJ:4 
... • D.ooott •..•. . 
. * . 
.. ~!).OQOl 

\ ifB~tO'P 

·~·· 4e8 

mUa lntcla.í (141 

$.lf(1Q"~ 

24 6$ 
~ •• l~~.IIM.l 

·2 4 68 
· m ... arúcl#ill"'l 

Figura 3.6: Masa procesada y eyectada en forma de helio, carbono, nitrógeno, 
oxígeno y Z por una población estelar cuya masa inicial ha sido normalizada 
alMo en función de la masa de cada estrella. Rendimientos Pi para estrellas 
de baja masa e intermedia con metalicidad inicial Z = 0.020 obtenidos por 
van den Hoek & Groenewegen (1997). En cada ventana se muestra dicha 
cantidad desglosada por elemento químico. Con líneas punteadas se muestra 
la M repr de cada elemento. 
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Figura 3.7: Masa procesada y eyectada en forma de helio, carbono, nitrógeno, 
oxígeno y Z por una población estelar cuya masa inicial ha sido normalizada 
alMo en función de la masa de cada estrella. Rendimientos Pi para estrellas 
masivas con metalicidad inicial Z = O obtenidos por Chieffi & Limongi(2002) . 
En cada ventana se muestra dicha cantidad desglosada por elemento químico. 
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z=O 
PMHe (M0 ) 1.42 X 10 -;.! 

PMc (M0 ) 3.65 x 1O-;J 

PMN (M0 ) 4.79 x 10 -b 

PMo (M0 ) 9.79 x 10-3 

PMz (M0 ) 2.00 x 10 -;.! 

RM(M0 ) 0.128 

Tabla 3.1: Rendimientos químicos de estrellas masivas de He, e, N, 0 , Z 
para Z= O 

aquellos para las EMBI. En las figuras para las EMBI se muestra Mrepr de 
cada elemento con un segmento de línea en las figuras . 

Otra cantidad importante que interviene en la aproximación es R que es 
la masa que regresan las estrellas al MIE, la hemos dividido en dos partes 
RBi y RMi' de igual manera que los rendimientos. Los valores obtenidos se 
encuentran en las tablas. 

En nuestra aproximación, los valores de la eficiencia de la tasa de for
mación v, dependen del consumo de gas Ji, al tiempo galáctico (13 Ca) y de 
Z a través del R. Usando la ARI en modelo cerrado y W = vMgas , tenemos, 

Ji, = 
v= 

Mga s = e-lI(l-R)t 
Mtot 

-ln(J-L) 
(l-R)tg 

Donde tg = 13 Ca y R = RM + RB. 

(3.32) 

(3 .33) 

Los valores utilizados para v fueron v = 0.218 Ca- 1 para Ji, = 0.1, v = 0.066 
Ca-1 para Ji, = 0.5 Y v = 0.001 Ca-1 para Ji, = 0.9. 
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He Z = 0.001 Z= 0.004 Z = 0.020 
PB(Me:; ) 5.92 x lO-a 6.50 X lO-a 6.59 X 10-3 

PM(Me:;) 2.06 X 10 -2 1.86 X 10 -:¿ 2.20 X 10 -:¿ 

RB(Me:; ) 0.187 0.187 0.189 
RM(Mc:;) 0.124 0.125 0.127 

Mrepr(Me:; ) 2.170 2.399 2.769 
T(Ca) 0.847 0.671 0.573 

Tabla 3.2: Propiedades relacionadas con He de la población estelar a difer
entes metalicidades iniciales. 

e Z = 0.001 Z= 0.004 Z= 0.020 
PB(Me:; ) 6.72 X 10-4 7.17 X 10-4 4.65 X 10-4 

PM(Me:; ) 1.51 x lO-a 1.55 X 10 -J 2.68 X 10 -J 

RB(Me:;) 0.187 0.187 0.189 
RM(Me:;) 0.124 0.125 0.127 

Mrepr(Me:; ) 2.176 2.333 2.853 
T(Ca) 0.842 0.732 0.524 

Tabla 3.3: Propiedades relacionadas con e de la población estelar a diferentes 
metalicidades iniciales. 

N Z = 0.001 Z= 0.004 Z= 0.020 
PB(Me:;) 5.66 x 10 -4 6.01 x 10 -4 7.50 x 10 -4 

PM(Me:; ) 8.68 x 10 -[) 2.02 x 10 -4 7.81 x 10 -4 

RB(Me:; ) 0.187 0.187 0.189 
RM(Me:;) 0.124 0.125 0.127 

Mrepr(Me:;) 5.474 5.381 5.073 
T(Ca) 0.153 0.659 0.154 

Tabla 3.4: Propiedades relacionadas con N de la población estelar a diferentes 
metalicidades iniciales. 
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O Z= 0.001 Z= 0.004 Z= 0.020 
PB (M0 ) 7.83 x 10-5 6.34 X 10-5 5.51 X 10-5 

PM (M0 ) 1.81 x 10-2 1.95 X 10-2 7.59 X 10-3 

RB (M0 ) 0.187 0.187 0.189 
RM (M0 ) 0.124 0.125 0.127 

Mrepr(M0) 2.595 2.459 1.142 
T(Ga) 0.517 0.616 7.339 

Tabla 3.5: Propiedades relacionadas con O de la población estelar a diferentes 
metalicidades iniciales. 

z Z= 0.001 Z= 0.004 Z= 0.020 
PB (M0 ) 1.34 x 10-3 1.40 X 10-3 1.27 x 10-3 

PM (M0) 2.48 x 10-2 2.66 X 10-2 1.73 X 10-2 

RB (M0 ) 0.187 0.187 0.189 
RM (M0 ) 0.124 0.125 0.127 

Mrepr(M0) 2.176 3.147 3.461 
T(Ga) 0.273 0.323 0.324 

Tabla 3.6: Propiedades relacionadas con Z de la población estelar a diferentes 
metalicidades iniciales. 



Capítulo 4 

Resultados y Discusión 

En este capítulo se muestran los resultados obtenidos con nuestra aproxi
mación del retraso por parte de las EMBI. En los casos de C/O y N/O vs.O/H 
se comparan nuestros resultados con los obtenidos al aplicar la aproximación 
de reciclaje instantáneo en sus casos límite, es decir, cuando todas las es
trellas (de masa baja, intermedia y masivas) contribuyen al enriquecimiento 
químico y cuando sólo se toma en cuenta la contribución de las estrellas ma
sivas. 

No se mostrarán los resultados de nuestra aproximación para Z = O, ya 
que la Pob 111 está formada únicamente por estrellas masivas. 

4.1 Evolución de la masa de gas 

En esta sección se describe la variación temporal de la masa de gas , Mgas , 
a partir de la cuál se forman las galaxias. Partiendo desde O Ga que es el 
tiempo al cuál se forman las galaxias, hasta 13 Ga que es aproximadamente 
la edad de las galaxias. Como valores iniciales de la masa de gas, Mgas(O), es
cogimos 108 Me;), 1010 Me;) Y 1012 Me;), los cuales corresponden a valores típicos 
para galaxias enanas, normales y gigantes, respectivamente. Tomamos en 
cuenta el parámetro, J-l, definido en el Capítulo 2 como la fracción de masa 
gaseosa, dándole tres valores diferentes, J-l = 0.1,0.5 Y 0.9. Si J-l = 0.1 se 
consume el 90% de la masa total para formar estrellas, si J-l = 0.5 se consume 
el 50% y si J-l = 0.9 se consume el 10% de la masa total solamente. 

37 
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En la Figura (4.1) , se muestra como cambia con el tiempo la tasa de 
formación estelar dependiendo del valor de consumo de gas J.1 cuando el valor 
inicial de la masa de gas es 108 M 0 ' 
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Figura 4.1: Evolución de la tasa de formación estelar según el parámetro J.1 

para una galaxia de masa inicial Mgas(O) = 108 M0' 

En la Figura (4.2) se grafica Mgas vs tiempo para tres distintas metalici
dades y para cada valor de J.1 cuando la masa inicial de gas es de 108 M0' El 
comportamiento es el mismo cuando los valores iniciales de la masa de gas 
son 1010 M0 y 1012 M0' Para obtener Mgas(t) para estos valores de masa ini
cial solo deben escalarse los valores mostrados en la Figura( 4.2) por 102 M0 
y 104 M0 respectivamente. 

De la Figuras (4.2)y (4.3) podemos ver que Mga~ se consume más rápidamente 
si J.1 es menor debido a que mas estrellas se forman conforme el valor de J.1 
decrece. Este comportamiento se conserva para las tres metalicidades. Es 
importante hacer notar que a pesar de que los rendimientos de la población 
estelar Pi dependen fuertemente de la metalicidad, el material que las es
trellas regresan al medio interestelar R depende ligeramente de esta, por lo 
tanto, Mgas (t) prácticamente no cambia con la metalicidad. 
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Figura 4.2: Evolución de la masa de gas para tres metalicidades de las pobla
ciones estelares.(Z = 0.001 , Z = 0.004, Z = 0.020) Y tres consumos de gas 
J-t. El modelo supone Mgas(O) - 108 M0' La línea punteada refiere al modelo 
para J-t = 0.9, la líneas con raya y punto refiere al modelo para J-t = 0.5, la 
línea continua refiere al modelo para J-t = 0.1. 
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o 5 10 
loa 

Bxl0" ,'$:.. 
Bx 10" 

'----____ o (x 10" ~ a:: 
2x 10" 1'=0.1 --------.. Gl -

O 
tiempol(Ga) 

108 

Bxl0" r 6xl0' - --
(x 10' -
2x 10" 1'=0.5 a:: 

Cil -O 
tiempo(Ga) 

108 ---
Bxl0" . _~w Z=O.OO1 

L 6xl0' "".;. Z=O.004 
.t.xl0' - .... Z=O.OZO -2x 10" 1'=0.9 a:: 

Gl -O 
O 5 10 

Figura 4.3: Evolución de la masa de gas para tres consumos de gas J.-L 
(J.-L = 0.1,J.-L = 0.5,J.-L = 0.9) Y tres metalicidades diferentes de las poblaciones 
estelares. El modelo supone Mgas(O) = 108 Me:; . Nótese que las curvas se 
sobreponen. 

4.2 Evolución de O IR 
En esta sección presentamos la variación temporal de la abundancia O/H. 
Los resultados se muestran en dos distintas situaciones, primero variando el 
parámetro J.-L para cada metalicidad (Figura 4.4), y en el segundo caso, se 
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varían las metalicidades para cada valor de J-l (Figura 4.5). Se puede apreciar 
que el valor de las abundancias es mayor para el caso J-l = 0.1, lo cual es de 
esperarse debido que el 90% de la masa total se convierte en estrellas. En 
base a este razonamiento, para el caso J-l = 0.5 se obtiene un valor medio y 
para el caso J-l = 0.9 se obtiene el valor mínimo de abundancias. Los resul
tados que se presentan son para una masa de gas inicial Mgas(O) = 108 M0 , 
no existe ninguna diferencia entre los valores obtenidos de abundancias Xi 
entre los que se calcularon para Mgas(O) = 108 M0 y los calculados para 
Mgas(O) = 1010 M0 y Mgas(O) = 1012 M0 debido a que estas son independi
entes de la masa de gas inicial Mgas(O). 

De las Figuras 4.4 y 4.5, podemos ver que para todas las Z el compor
tamiento es el mismo, el oxígeno aumenta durante la evolución mientras el 
hidrógeno disminuye, lo que ocasiona que el cociente O IH aumente. Cuando 
Z = 0.020, O/H tiene un valor menor al obtenido con Z = 0.001,0.004, ya 
que los rendimientos químicos de O a altas metalicidades son menores que 
aquéllos a bajas metalicidades. Esto se debe a que las estrellas masivas y 
metálicas tienen vientos mas intensos, los cuales van despojando a la estrella 
de He y C dejándola con menos combustible para producir O. Para J-l = 0.1 y 
Z = 0.020 la curva se aplana a partir de los 7.33 Ga, tiempo que corresponde 
al retraso í para el oxígeno (ver Tabla 3.5). 

El oxígeno es creado mayoritariamente por las EM, las EMBI producen 
una cantidad de O muy pequeña, la cual no hemos despreciado en nuestra 
aproximación. El aplanamiento de O IH para t > 7 Ga se debe a la com
binación de tres factores: i) el gran retraso en la eyección del poco oxígeno 
por parte de las EMBI, ii) la tasa de formación estelar baja a este retraso 
(ver Figuras 4.1, 4.4) y iii) los valores bajos de los rendimientos químicos de 
oxígeno de las EM. En detalle, para Z = O, a t = 7.33 Ga, las EMBI eyectarán 
cantidades mayores de He, C y N que de O, por lo tanto su contribución re
sultará en una disminución de oxígeno, lo cual, no puede ser balanceado por 
las estrellas masivas ya que a ese tiempo el número de estrellas que nacen 
e inmendiatamente mueren es muy bajo, aunado a una baja eficiencia de 
producción de oxígeno por estas estrellas de alta metalicidad. 

En el caso de J-l = 0.5 y J-l = 0.9 no se observa el aplanamiento ya que las 
tasas de formación no son tan pronunciadas como con J-l = 0.1 Y por lo tanto, 
el número de EMBI que nacieron en t = O y mueren a 7.33 Ga es menor que 
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en el caso de /1 = 0.1, diluyendo menos el oxígeno. 

4.3 Evolución de e/o versus O/H 

En esta sección se muestran los resultados obtenidos para los cocientes de 
abundancias de e/o, los cuales presentamos en tres gráficos distintos. El 
primero refiere al caso /1 = 0.1, el segundo al caso /1 = 0.5 y el tercero 
al caso /1 = 0.9, y se presentan en las Figuras (4.6),(4.7) y (4.8) respecti
vamente. Estos tres casos se consideran de importancia debido a que nos 
dan un panorama general de cómo es que la cantidad de masa de gas que 
se convierte en estrellas juega un papel crucial en el comportamiento de las 
abundancias químicas y en la metalicidad de la nube de la cual se forman las 
estrellas en diferentes tipos de galaxias. 

El comportamiento general es el siguiente: 

Las estrellas masivas son las primeras en morir y por eso los valores 
de e/o del modelo de retraso son idénticos a los obtenidos con la ARI en 
estrellas masivas únicamente(ver líneas punteadas en Figuras [4.6],[4.7],[4.8]). 
El valor de O /H al primer tiempo dependerá de la tasa de formación estelar, 
mientras menor sea el valor de /1, mayor es el valor de O/H. Se comienza a 
ver el efecto del retraso en el enriquecimiento por parte de las estrellas de 
masa baja e intermedia (EMBI), quienes eyectan más carbono que oxígeno, 
cuando la curva cambia de pendiente y ocasionando que el cociente e/o 
aumente. Posteriormente, la curva se aplana coincidiendo con los valores 
obtenidos con ARI para estrellas masivas y de baja masa e intermedia (ver 
líneas espaciadas). 

En el caso de Z = 0.020, /1 = 0.1, el comportamiento es diferente para log 
(O /H) > -3 dex 1, esta curva tiene un segundo salto, reflejo del aplanamiento 
de O /H para t > 7.33 Ga explicado en la Sección 4.2. En el caso de /1 = 0.5 
y Z = 0.020 (ver Figura 4.7) se observa este efecto pero en menor grado. 

4.3.1 Caso J.-l = 0.1 

Para Z = 0.001 Y Z = 0.004, e/o incrementa por primera vez cuando 
10g(O /H)=-3.55 dex y 10g(O /H)=-3.62 dex, respectivamente, lo cual, ha-

ldex: unidad que denota logaritmo 
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Figura 4.4: Evolución de O jH para tres metalicidades ((Z) = 0.001 , Z = 

0.004, Z = 0.020) Y tres consumos de gas J-l diferentes de las poblaciones 
estelares. La línea punteada refiere al modelo para J-l = 0.9 , la líneas con 
raya y punto refiere al modelo para J-l = 0.5 , la línea continua refiere al 
modelo para J-l = O.l.El comportamiento es muy parecido en los tres casos. 
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Figura 4.5: Evolución de OjH para tres consumos de gas p, (p, = 0.1, p, = 
0.5, p, = 0.9) Y tres metalicidades diferentes de las poblaciones estelares. 
Las líneas que representan a los modelos para Z = 0.001 Y Z = 0.004 se 
superponen. 
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ciendo referencia a la Figura 4.4, corresponde a los tiempos de 0.84 Ga y 
0.73 Ga, que son los tiempos de retraso de eyección de carbono por las EMBI 
para estas metalicidades (ver Tabla (3.3)). Cuando Z =0.001,0.004, el efecto 
del retraso correspondiente al oxígeno es imperceptible para ambas metalici
dades debido a que los tiempos de retraso para este elemento son 0.517 Ga y 
0.616 Ga respectivamente tiempos que son menores que el de la metalicidad 
Z = 0.020. Para estos tiempos la tasa de formación estelar aún es alta y 
por lo tanto hay muchas EM que enriquecen el gas, evitando la dilución de 
oxígeno por las EMBI, como en el caso Z = 0.020 (Ver Sección 4.2). 

Cuando Z = 0.020, el primer incremento de C/O se da cuando 10g(O /H)=-
4.15 dex correspondiente al tiempo de retraso TZ=O.020 del carbono. La curva 
continua creciendo debido a que el incremento de C es mayor que el incre
mento de O ya que las EMBI producen más carbono que oxígeno. Luego se 
produce el segundo incremento el cual se origina por la dilución de oxígeno 
por parte de las EMBI al eyectar otros elementos químicos en mayor can
tidad ocasionado que el O /H sea prácticamente constante en los últimos 
tiempos(Ver Sección 4.2). 

Los valores máximos de log (C/O) alcanzados son -0.81 dex, -0.80 dex 
y -0.13 dex para las metalicidades Z = 0.001, Z = 0.004 Y Z = 0.020, 
re spectivamente. Los primeros dos valores son muy parecidos debido a que 
los rendimientos estelares de oxígeno y carbono para las EMBI y EM no se 
diferencían notablemente para Z = 0.001 Y Z = 0.004. El valor de C/O es 
mayor para Z = 0.020 que para las otras Z ya que para estrellas masivas, el 
rendimiento de O es menor y el rendimiento de e es mayor, esto se explica 
considerando que los vientos estelares tienen un efecto mayor en estrellas 
que tienen más masa y son más metálicas, de manera que la EM eyecta gran 
cantidad de C en la etapa de vientos dejando menor cantidad de C para 
convertirlo en O. Nótese el efecto de los rendimientos químicos de EM con la 
metalicidad en relación a los vientos estelares y la cantidad de C y O eyec
tados. Esto se puede observar en el hecho de que para el modelo Z = 0.020, 
los valores de O /B son menores que para las otras dos metalicidades a los 
mismos tiempos. 

Un punto importante es que el rendimiento de C para las EMBI de Z = 
0.020 es menor que aquellos para otras metalicidades. Esto hace que la 
diferencia en los modelos (Figuras [4.6]-[4.8]) con ARI para C/O con EM 
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(línea punteada) y con todas las estrellas (línea espaciada) sea menor para 
Z= 0.020. 

4.3.2 Caso Ji, = 0.5 

En este caso, la tasa de formación estelar es más baja y más aplanada que 
para f-l = 0.1 , lo que ocasiona que se formen menos estrellas al principio y 
más estrellas al final de la evolución que para el caso f-l = 0.1 (Figuras 4.1 y 
4.4). Esto trae como consecuencia que los valores de O/H sean menores que 
en el caso f-l = 0.1 para los mismos tiempos. 

Los valores de e/o obtenidos en este caso son casi los mismos que para 
f-l = 0.1 , ya que e/ o ex: Pe / Po, es decir, e/o depende de los rendimientos 
y no de f-l. El efecto de dilución del O se hace presente de nuevo en el caso 
de Z = 0.020, pero en menor grado que para f-l = 0.1 ya que el número de 
estrellas EMBI es menor y que el número de estrellas EM es mayor que para 
f-l = 0.1, por lo tanto, casi no se aprecia dilución de O. 

4.3.3 Caso Ji, = 0.9 

La tasa de formación estelar es prácticamente plana, esto implica que se 
forman semejante número de estrellas a todo tiempo. Esto hace que no se 
presente un segundo incremento importante en e/o vs O/H. Esta tasa de 
formación estelar es la más baja, implicando que los valores de O /H sean los 
más bajos. 

4.4 Evolución de N/O versus O/H 

En la evolución estelar se desconocen algunos de los detalles de enriquec
imiento de nitrógeno ya que es un elemento que tiene cuatro orígenes: 

• es un elemento primario y secundario 

• es producido por estrellas de alta masa y de baja masa 

El comportamiento general es similiar al de e/o, es decir, N/O aumenta 
con O /H, cuando las EMBI eyectan retrasadamente un material. 
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Figura 4.6: Evolución de e/o vs o /R obtenida de un modelo con un consumo 
de gas del 90% (J-l = 0.1). Las poblaciones estelares consideradas son de tres 
distintas metalicidades (Z = 0.001 , Z = 0.004, Z = 0.020) . La línea sólida 
muestra la aproximación con retraso, la línea espaciada corresponde a ARI 
aplicada a las estrellas masivas y de masa baja e intermedia EMBI y la línea 
punteada corresponde a la ARI aplicada solamente a las estrellas masivas. 
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Figura 4.7: Evolución de e/o vs o /H obtenida de un modelo con un consumo 
de gas del 50% (J.L = 0.5). Las poblaciones estelares consideradas son de tres 
distintas metalicidades (Z = 0.001, Z = 0.004, Z = 0.020). La línea sólida 
muestra la aproximación con retraso , la línea espaciada corresponde a ARI 
aplicada a las estrellas masivas y de masa baja e intermedia EMBI y la línea 
punteada corresponde a la ARI aplicada solamente a las estrellas masivas. 
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Figura 4.8: Evolución de e/o vs o /R obtenida de un modelo con un consumo 
de gas del 10% (Ji, = 0.9). Las poblaciones estelares consideradas son de tres 
distintas metalicidades (Z = 0.001,Z = 0.004, Z = 0.020) . La línea sólida 
muestra la aproximación con retraso, la línea espaciada corresponde a ARI 
aplicada a las estrellas masivas y de masa baja e intermedia EMBI y la línea 
punteada corresponde a la ARI aplicada solamente a las estrellas masivas. 
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En este caso , también se observa un segundo incremento de N/O para el 
caso J-l = 0.1 Y Z = 0.020, ya que esto es debido a O y no a N (ver Figuras 
[4.9J-[4.11 D. 

4.4.1 Caso J-l = 0.1 

Al principio de la evolución, solamente las estrellas masivas son las que están 
eyectando material al medio interestelar. Debido a que los rendimientos de 
O para Z = 0.001 y Z = 0.004 son muy semejantes, al final del primer 
retraso log( O /H) toma el valor de -4.8 dex en ambos casos. Se presenta un 
incremento en la curva de N/O producto de la eyección de material por las 
primeras estrellas EMBI que mueren y enriquecen en nitrógeno al medio, 
cuando O /H alcanza los valores de -4.3 dex y -3.7 dex correspondiente a 
Z = 0.001 Y Z = 0.004, al ser más nitrógeno que oxígeno lo producido 
por estas estrellas. El comportamiento de la aproximación para Z = 0.020 
será diferente del encontrado, para los otros Z ya que se tiene un segundo 
incremento en 10g(O/H)= -2.9 dex , debido al efecto de la dilución de oxígeno 
por las EMBI como fue discutido en la Sección 4.2 (ver Figura 4.9). 

4.4.2 Caso J-l = 0.5 

Para las metalicidades Z = 0.001 Y Z = 0.004, el enriquecimiento empieza 
a partir de log(O/H)=-5.3 dex en ambos casos. El primer incremento en la 
curva para estas dos metalicidades comienza en 10g(O/H)= -4.8 y -4.2 dex 
respectivamente , que corresponden a 0.6 Ga y 0.15 Ga, los cuales son los 
tiempos de retraso de N por parte de la EMBI (Ver Tabla 3.4) . 

Para el caso con metalicidad Z = 0.020, el enriquecimiento comienza a 
partir de -5.7 dex por parte de las estrellas masivas solamente. Es a los 5.2 
dex cuando las estrellas de masa baja e intermedia comienzan a eyectar el 
material al medio interestelar (ver Figura 4.10). 

4.4.3 Caso J-l = 0.9 

Para Z = 0.001 y Z = 0.004, las estrellas de masa baja e intermedia empiezan 
a eyectar material a partir de -5.65 dex y -5.00 dex respectivamente. 
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En el caso de metalicidad Z = 0.020, las estrellas comienzan a enriquecer 
al medio interestelar a partir de log( O /H)= -6.5 dex, el primer incremento se 
produce en -6.0 dex y las EMBI terminan de enriquecer cuando 10g(0/H) =-
3.9 dex (ver Figura 4.11). 

4.5 Evolución del Helio con los metales 

De la Figura 4.12 y la Tabla 4.1, se puede apreciar que la abundancia de helio 
y es lineal con Z. La metalicidad Z aumenta con el tiempo, si se hiciera una 
combinación de Y(Zgas) en forma creciente para las tres diferentes metalici
dades, resultaría que la pendiente de Y(Zgas) aumentaría con Z. 

Las combinaciones se realizarán haciendo continuos los resultados al tomar 
en cuenta la evolución de la metalicidad del gas, Zgas, y su relación con la 
metalicidad de las poblacion estelares, Zpob, que están contaminando dicho 
gas. 

Formalmente, sea Fj(t) la Mgas(t) o cualquier abundancia Xi(t) obtenida 
suponiendo poblaciones estelares de metalicidad Zjpob' Específicamente, sea 
Zjgas el contenido de metales en el gas los cuales fueron eyectados por pobla
ciones estelares de metalicidad Zjpob' Cuando Zjgas (t) = Zj+lpob supon
dremos que el gas comenzará a ser enriquecido por estrellas de metalicidad 
Zj+lPOb y dejará de ser contaminado por estrellas con ZjpOb' En este punto 
hemos supuesto que las poblaciones estelares con valores de Zpob entre Zjpob 

y Zj+lpOb se comportan como aquéllas de ZjpOb ' 

Sea tZj el tiempo para el cual se cumple Zjgas (t) = Zj+lpob' Para estos 
tiempos se hará contínua Fj(t) por medio de las condiciones iniciales, de tal 
manera que Fj(tzj ) = Fj+! (tzJ 

Con esta "combinación" obtendremos resultados más realistas, ya que 
tomaremos en cuenta la evolución de la poblaciones estelares según su met
alicidad, al suponer una evolución escalonada de Z Pobo Esta suposición es 
una aproximación intermedia entre no evolución de las poblaciones estelares 
(como los casos presentados en esta tesis) y una evolución continua (como 
la obtenida por modelos numéricos). Otra ventaja de esta" combinación" es 
que podemos utilizar diferentes eficiencias de la tasa de formación estelar en 
el tiempo, representando mejor la formación de distintas componentes de una 
galaxia. En el caso de la Vecindad Solar, estudiada en esta tesis, podremos 
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Figura 4.9: Evolución de NI O vs O IR obtenida de un modelo con un consumo 
de gas del 90% J1 = 0.1. Las poblaciones estelares consideradas son de tres 
distintas metalicidades (Z = O.OOl,Z = 0.004 , Z = 0.020). La línea sólida 
muestra la aproximación con retraso, la línea espaciada corresponde a ARI 
aplicada a las estrellas de masa baja e intermedia EMBI y la línea punteada 
corresponde a la ARI aplicada solamente a las estrellas masivas 
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Figura 4.10: Evolución de N/O vs O /R obtenida de un modelo con un con
sumo de gas del 50% /-l = 0.5. Las poblaciones estelares consideradas son 
de tres distintas metalicidades (Z = O.OOl,Z = 0.004, Z = 0.020). La línea 
sólida muestra la aproximación con retraso, la línea espaciada corresponde 
a ARI aplicada a las estrellas de masa baja e intermedia EMBI y la línea 
punteada corresponde a la ARI aplicada solamente a las estrellas masivas 
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Figura 4.11: Evolución de N/O vs O/H obtenida de un modelo con un con
sumo de gas del 10% JL = 0.9. Las poblaciones estelares consideradas son 
de tres distintas metalicidades (Z = O.OOl,Z = 0.004, Z = 0.020). La línea 
sólida muestra la aproximación con retraso , la línea espaciada corresponde 
a ARI aplicada a las estrellas de masa baja e intermedia EMBI y la línea 
punteada corresponde a la ARI aplicada solamente a las estrellas masivas 
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mejorar las historias químicas del halo y del disco, al suponer una tasa de 
formación estelar más eficiente para el halo que para el disco. 

El efecto de retraso no se observa en la Figura (4 .12) pero sí en la Tabla 
( 4.1) al ver el ligero cambio de pendiente conforme la metalicidad va cam
biando. 

/-l = 0.1 /-l = 0.5 /-l = 0.9 
Z = 0 .001 1.002 1.005 1.010 
Z = 0.004 0.895 0.893 0.888 
Z = 0 .020 1.535 1.530 1.541 

Tabla 4.1: Valores obtenidos para la pendiente YjZgas para cada metalicidad 
inicial y coeficiente de eficiencia /-l . 
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Figura 4.12: Evolución de la abundancia de helio Yen función de la abun
dancia de los metales Zgas utilizando la aproximación del retraso, para tres 
consumos de gas y tres metalicidades distintas de la población estelar. Las 
líneas se superponen para los tres distintos valores de consumo de gas. 



Capítulo 5 

La Vecindad Solar 

Definimos la Vecindad Solar como el volumen contenido en un cilindro cen
trado en el Sol de radio 1 kpc y de altura tal que alcance objetos del halo 
galáctico que tiene una altura estimada de 260 pe. 

5.1 Restricciones O bservacionales 

Por ser la Vecindad Solar la zona en el Universo con mayor número de ob
serv ables, es utilizada como laboratorio químico, para restringir los ingredi
entes de los modelos de evolución química. Por tal motivo, se estudiará la 
aplicabilidad y limitantes del modelo con retraso comparando nuestros resul
tados teóricos con los observacionales de la Vecindad Solar. 

En este trabajo, se utilizarán abundancias químicas de diferentes objetos 
en la vecindad solar, estos son: 

1. Regiones HII , como restricciones actuales (Esteban et al. 2005, Carcía 
Rojas et al. 2005). 

2. Estrellas de la secuencia principal del halo y del disco a diferentes tiem
pos (Akerman et al. 2004 , Israelian et al. 2004) como restricciones 
pasadas. 

3. Sol (Asplund, Crevesse & Sauval 2004) como restricción de hace 4.5 
Ca. 

57 
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Esteban et al. (2005) , Garda Rojas et al. (2005) presentan abundancias 
químicas para regiones HU ubicadas a una distancia de entre 6 y 11 kpc del 
centro galáctico, adoptando una distancia al centro de la Galaxia medida 
desde el Sol de 8 kpc. Fueron usados los valores de las regiones HU NGC 
3576 y la Nebulosa de Orión ya que se encuentran a r = 7.46 kpc y r = 8.40 
kpc respecti vamente. 

Akerman et al. (2004) presentan valores para 34 estrellas enanas de tipo 
F y G del halo de la galaxia y los combinan con datos similares para 19 
estrellas del disco. Basándose en estos datos los valores de C / O caen de 
12+10g(O/H) "'" 6 dex hasta"'" 7.7dex y después aumenta de 12+10g(O/H) 
"'" 7.7 dex hasta"'" 8.8 dex. 

Israelian et al. (2004) presentan valores para 31 estrellas no evolucionadas 
pobres en metales del halo y 15 estrellas ricas en metales del disco. Basándose 
en estos datos se encuentra que los valores de N/O en la vecindad solar au
mentan con O/H. 

5.1.1 Evolución de C/O con O/H 

El valor aproximado actual de J1 para la Vecindad Solar es 0.2 (Matteucci 
2003b) . Los modelos construidos en esta tesis tienen valores para J1 de 0.1, 
0.5, 0.9. Se probaron los modelos para los casos J1 = 0.1 Y J1 = 0.5 para poder 
ver cuál de ellos reproduce mejor la Vecindad Solar. Se encontró que J1 = 0.5 
es quien mejor reproduce las observaciones de C/O vs O/H en su conjunto 
para la Vecindad Solar. 

En la Figura (5.1) se muestran los resultados de los modelos para las 
distintas metalicidades junto con las observaciones. C/O en función de O /H 
muestra un comportamiento similar a uno cuadrático con segunda derivada 
positiva. Para bajas y altas metalicidades, o equivalentemente, para 12 + 
10g(O/H) < 6.5 dex y para 12 + 10g(O/H) > 8.2 dex, los valores de 10g(C/O) 
son mayores que -0.7 dex. Siguiendo el comportamiento cuadrático, 10g(C/O) 
presenta su valor mínimo de -0.1 dex en 12 + 10g(O/H) "'" 7.7 dex. 

Nuestros modelos reproducen bien las observaciones en el sentido de que 
para Z = O obtenemos un valor de -0.43 dex, los modelos con Z = 0.001 Y 
Z = 0.004 reproducen la disminución de C/O y el modelo para Z = 0.020 se 
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encuentra en la parte superior. Al sumarlos, se espera reproducir la región 
completa con una sola curva (ver Sección de 'frabajo Futuro). 

5.1.2 Evolución de N/O vs O/H 

El modelo que mejor reproduce las abundancias de N/O vs O/H es el constru
ido para J.L = 0.5. Descartando la estrella de baja metalicidad, en la Figura 
(5.2) podemos apreciar un aumento de N/O con la metalicidad. Nue stro 
modelo para Z = 0.0 no es capaz de reproducir los únicos valores que se 
conocen a muy bajas metalicidades, es necesario tener más observaciones de 
esta región para conocer bien el comportamiento de N/O a muy bajos valores 
de O /H y poder discriminar entre rendimientos de N para Z = O existentes 
en la literatura. Nuestros modelos para las metalicidades Z = 0.001 , 004 , 020 
sí son capaces de reproducir las observaciones comportándose de manera que 
los tres modelos construidos para estas se encuentran en las regiones corre
spondientes, de igual forma que para C/O vs O/H, se espera que al sumar 
las curvas obtenidas para cada metalicidad obtengamos una sola curva que 
reproduzca las observaciones en el entorno solar. 

5.1.3 Evolución del Helio vs Metales 

El modelo que mejor reproduce las observaciones es J.L = 0.5. En la Figura 
(5.3) tenemos las cuatro líneas correspondientes a las cuatro metalicidades 
junto con las observaciones. Igual que en los casos anteriores, podemos notar 
que se comporta como es de esperarse, la metalicidad Z = O se encuentra 
en la parte inferior seguida de la metalicidad Z = 0.001 y así sucesivamente 
hasta llegar a Z = 0.020. El comportamiento no es lineal como fue discutido 
en el Capítulo 4, por lo que la evolución del helio con los metales depende 
de la metalicidad. 

Nuestro modelo para Z = O reproduce las observaciones encontradas en 
la literatura a bajas metalicidades, así como Z = 0.004, pero no reproduce 
Z = 0.001 ni Z = 0.020. 
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Figura 5.1: Evolución de C/O vs O/H en el medio interestelar para la vecin
dad solar con J.1 = 0.5, considerando, para las estrellas masivas, los rendimien
tos estelares de Chieffi & Limongi (2002) Z = O Y Meynet & Maeder (2002) 
para Z=O.OOl, 0.004, 0.020; Y para las estrellas de masa baja e intermedia 
los rendimientos estelares de van den Hoek & Groenewegen (1997). Obser
vaciones:Círculos: Regiones HII de Esteban et. al.(2005), Cuadros: Estrellas 
enanas de Akerman et al.(2004), 8: Valores solares de Asplund et al.(2005). 
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Figura 5.2: Evolución de N/O vs O/H en el medio interestelar para la 
vecindad solar con Ji, = 0.5 considerando, para las estrellas masivas, los 
rendimientos estelares de Chieffi & Limongi (2002) Z=O y Meynet & Maeder 
(2002)para Z=O.OOl, 0.004, 0.020; Y para estrellas de masa baja e interme
dia, los rendimientos de van den Hoek & Groenewegen (1997) . Observaciones: 
Círculos: Valores regiones HII de Esteban et.al. (2005), Triángulos: Estrellas 
no evolucionadas de Israelian et al.(2004), 8: Valores solares de Asplund et 
al.(2005). 
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Figura 5.3: Evolución de Y con Zgas en el medio interestelar para la vecin
dad solar con Ji, = 0.5 considerando para estrellas masivas los rendimien
tos estelares de Chieffi & Limongi (2002) Z = O, Meynet & Maeder (2002) 
para Z-0 .001,0.004 , 0.020. Para estrellas de masa baja e intermedia, los 
rendimientos de van den Hoek & Groenewegen (1997). Círculo: Orión, 
Cuadrado: M17, 8: Sol, Rombo: NGC 346, Elipse: 30 Doradus de Peimbert 
& Luridiana(2002), 0: Asplund, et . al. (2005). 



Conclusiones 

En este trabajo se encontró una solución analítica para las ecuaciones de la 
evolución química tomando en cuenta el retraso en la contribución de las 
estrellas de baja masa e intermedia, en un solo conjunto, al enriquecimiento 
químico galáctico. 

1. La masa de gas Mgas decae exponencialmente con el tiempo. Su com
portamiento es independiente de la metalicidad Z, pero es altamente 
dependiente de la eficiencia de la tasa de formación estelar 1-" . El efecto 
del retraso por parte de las estrellas de masa baja e intemedia (EMBI) 
es despreciable. 

2. Los valores de O /H aumentan con 1-" y dependen de la metalicidad Z. 
Para Z = 0.020, los valores de O /H son menores que para las metal
icidades Z = 0.001 Y Z = 0.004 observándose el efecto de los vientos 
estelares en la nucleosíntesis estelar de las estrellas masivas. El retraso 
en la eyección de O por las estrellas de masa baja e intermedia produce 
un aplanamiento en O /H para t > 7.33 Ga solamente en el modelo para 
1-" = 0.1 Y Z = 0.020. 

3. El retraso de las estrellas de masa baja e intermedia en el enriquec
imiento de C y N produce un aumento de C/O y N/O con O/H, 
comportamiento mas acorde a los resultados obtenidos con modelos 
numéricos y con las observaciones. Con la aproximación de reciclaje 
instantáneo, los valores de C/O y N/O son constantes con O/H, en de
sacuerdo con resultados de modelos que toman en cuenta los tiempos 
de vida de todas las estrellas. 

4. Los valores de C/O y N/O son independientes de 1-" y dependen de Z, 
a través de los rendimientos químicos. Para 1-" = 0.1 Y Z = 0.020, los 
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valores finales de e/o y N/O son artificialmente mayores que los pro
ducidos por la aproximación de reciclaje instantáneo aplicado a todas 
las estrellas, esto se debe a la dilución de O y no al aumento de e y N 
por las estrellas de masa baja e intermedia. 

5. El aumento de e/o se observa a valores de O/H mayores que el au
mento de N/O debido a que el tiempo de retraso de la eyección de e 
por las estrellas de masa baja e intermedia es mayor que en el caso del 
nitrógeno. 

6. El helio (Y) aumenta linealmente con la metalicidad del gas (Zgas) 
para las tres distintas metalicidades de la población Z. 
La pendiente de Y(Zgas) varía con la metalicidad de la población y está 
determinada por los rendimientos químicos de la población estelar. 
En líneas generales, la pendiente aumenta con la metalicidad de la 
población, observándose el efecto de los vientos estelares. No se percibe 
el efecto del retraso por parte de las estrellas de masa baja e intermedia 
debido a que los rendimientos de Y de estas estrellas son aproximada
mente un orden de magnitud menores que los de las estrellas masivas. 

7. Para la Vecindad Solar, el modelo con J.l = 0.5 reproduce la mayoría de 
las restricciones observacionales de e/o, N/O vs O/H . 

• Observacionalmente, e/o decrece con O/H para las estrellas del 
halo y luego, e/o aumenta con O/H para las estrellas del disco. 
Este comportamiento bimodal es reproducido por el conjunto de 
modelos ordendados a Z creciente. En el caso específico de Z = O 
Y Z = 0.020 se ajustan los valores para las estrellas más pobres en 
metales y las estrellas del disco, respectivamente. 
El modelo para Z = 0.001 Y Z = 0.004 reproduce muy bien el 
número de e/o observado en estrellas del halo galáctico . 

• Observacionalmente, N/O aumenta con O/H (descartando la es
trella de menor metalicidad). La evolución de N/O con O/H, 
el modelo para Z = O produce valores de N/O menores que los 
determinados en las dos estrellas más pobres en metales. Para 
Z = 0.020, N/O es reproducido por el modelo, pero O/H es menor 
que el observado. Para Z = 0.001 Y Z = 0.004, el ajuste es exce
lente. 
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8. Helio crece linealmente con la metalicidad del gas a metalicidad con
stante. La pendiente de Y(Zgas) aumenta con la metalicidad de la 
población, por lo tanto, Y(Z) tendrá un comportamiento cuadrático 
creciente al aumentar la metalicidad de la población, como lo indican 
los modelos de evolución química. Este comportamiento cuadrático es 
el indicado por las observaciones de regiones HIl. 

Este trabajo puede ser una herramienta muy útil para calcular abundan
cias químicas con una aproximación mucho más fina que reciclaje instantáneo. 
Solo se necesitan tres parámetros de input en el código escrito para obtener 
dichas abundancias, el primero es el valor de la masa de gas inicial , el se
gundo es el valor del parámetro l/ y el tercero es el tiempo máximo donde se 
desea calcular el valor de las abundancias. 
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Trabajo Futuro 

Este trabajo fue realizado basándose en el hecho de que las estrellas mueren 
en diferentes tiempos dependiendo de la masa inicial que tuvieron y que al 
morir , eyectan el material que convirtieron en elementos químicos con el que 
enriquecen al medio en distintos tiempos. 

Como trabajo futuro se pretende: 

• Sumar las soluciones obtenidas en esta tesis para diferentes metalici
dades mientras Zgas evoluciona. 

• Incluir Fe en las abundancias. Un elemento muy importante en los mod
elos de evolución química es el Fe (ya que existen una cantidad de 
datos observados) el cuál se piensa incluir también dentro de nuestro 
siguiente trabajo. Este elemento es producido principalmente por las 
estrellas binarias interactuantes con masas menores que 8M0 lo cual 
añade un grado de dificultad a las ecuaciones de evolución química. 

• Abrir el modelo al suponer acreción y vientos galácticos proporcionales 
a la tasa de formación estelar. Se esperan incluir los parámetros de 
acreció n y vientos galácticos para brindar un análisis profundo acerca 
del efecto de la metalicidad, la eficiencia del gas y la función inicial de 
masa en las abundancias químicas. 

• Calcular los Pi y Pi para otras funciones iniciales de masa. 

• Considerar rendimientos químicos dependientes de la metalicidad. 

• Dividir a la población estelar en tres grupos. 
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La idea de este trabajo fue construir un modelo analítico para explicar el 
enriquecimiento químico de una manera mas real, es decir, tomando en cuenta 
los tiempos de vida estelares de las estrellas de masa baja e intermedia. Para 
ello se agruparon las estrellas en dos conjuntos distintos: en estrellas de masa 
baja e intermedia y en estrellas masivas. Haciendo esta distinción se divi
dieron los rendimientos estelares y las masas de remanentes estelares para 
cada conjunto de estrellas, esto con el fin de detectar de una forma clara 
como contribuye cada parte. En nuestra aproximación la población estelar 
eyecta en dos tiempos: uno instantáneamente después de que la población es 
formada, correspondiente a la contribución de las EM, y el otro al retraso. 
El retraso en el tiempo juega un papel esencial en nuestras ecuaciones ya 
que las estrellas no mueren al mismo tiempo y por lo tanto no enriquecen al 
medio de igual manera. De hecho no sólo existe un retraso en el tiempo ya 
que las estrellas no eyectan el material al medio una sola vez, pero nuestras 
ecuaciones fueron planteadas tomando en cuenta un solo retraso. 
Se dividirán las estrellas dependiendo de su masa en tres grupos: estrellas 
masivas, estrellas de baja masa, estrellas de masa intermedia. Esto llevará 
a considerar dos retrasos , el segundo, reflejaría el valor del tiempo que cor
responde al segundo máximo encontrado en la gráfica de m * p(i) * <p vs mi' 

Con esto se obtendría una aproximación más fina de la que se tiene ahora,la 
cuál no fue realizada en esta tesis debido a que la solución de las ecuaciones 
se complica demasiado. 

Este trabajo se se está revisando para una futura publicación. 
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