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Parte I

Poblaciones estelares en galaxias cercanas y lejanas

Gustavo Bruzual A.

Centro de Investigaciones de Astronomia (CIDA)

A.P. 264, Mérida, Venezuela

e-mail: bruzual@cida.ve






Resumen

En estas notas hago una revision acerca de las suposiciones bdsicas detrds de los modelos de sintesis de
poblaciones estelares y evolucién espectral de galaxias. Se intruduce el algoritmo de sintesis de isocronas como
una herramienta para solucionar los problemas numéricos que surgen cuando las técnicas anteriores de sintesis
de poblaciones son utilizadas para estudiar sistemas con tasas de formacién estelar truncadas o que cambian
abruptamente en el tiempo. Se presenta un resumen de las aplicaciones de este algoritmo al modelaje de espec-
tros de galaxias realizadas por Bruzual y Charlot (1993, 2000). Realizo una comparacién de las predicciones de
estos modelos con espectros observados de sistemas estelares de diversas edades y metalicidades. Se argumenta
que modelos construidos usando ingredientes diferentes, difieren en la prediccién de cantidades fundamentales
(e.g. M/Ly), y que estas diferencias pueden ser entendidas sin necesidad de invocar la violacién de principios
fisicos. El intervalo de colores permitido por estos modelos en el sistema de referencia del observador es explo-
rado en detalle. Se supone que el lector tiene acceso a la literatura referente a conceptos astrondmicos basicos
no cubiertos en estas notas. Se recomienda la lectura previa de Gallego (1999).
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Introduccion

La distribucion de las poblaciones estelares presentes en una galaxia es funcion del tiempo. Por ello, el nimero
de estrellas de un tipo espectral, clase de luminosidad y contenido metdlico dados, cambia a medida que la galaxia
envejece. En las galaxias tempranas (E/S0O) la mayoria de las estrellas se formaron durante o muy poco tiempo
después del colapso inicial que dio origen a la galaxia, y la poblacién estelar simplemente envejece a medida que
transcurre el tiempo. La abundancia quimica en estos sistemas debe haber alcanzado el valor observado en sus
estrellas muy rdpidamente durante el proceso de formacién de la galaxia, ya que la mayoria de las galaxias E/SO
no muestra evidencia de eventos mayores de formacidn estelar reciente. En las galaxias tardias la poblacién estelar
igualmente envejece, pero la poblacion estelar es renovada por la formacién continua de un nimero significativo de
estrellas. Dependiendo de la tasa de formacion estelar, ¥(¢), la edad promedio de las estrellas en una galaxia tardia
puede hasta disminuir cuando la galaxia envejece. En general, en los sistemas tardios el contenido de elementos
pesados de las estrellas y del medio interestelar es una funcién creciente del tiempo. ¥(t) puede también aumentar
sobre su valor tipico debido a interacciones entre dos o mas galaxias o con el medio ambiente.

Como una consecuencia del envejecimiento de la poblacién estelar, o de su rejuvenecimiento en el caso de galaxias
con una ¥(¢) alta en épocas recientes, la distribucién espectral de la luz emitida por una galaxia en su sistema
de referencia es una funcién de su tiempo propio. Las propiedades observables, tales como magnitud y colores
fotométricos, indices de intensidad de lineas, contenido metélico de gas y estrellas jévenes, dependen por tanto de
la época en la cual observamos a una galaxia dada en su sistema de referencia. Esta evolucion intrinseca no debe
ser confundida con la evolucién aparente producida por el desplazamiento al rojo cosmolégico z. Ambos efectos
pueden ser igualmente significativos en galaxias lejanas.

Para detectar la evolucidn espectral en una muestra de galaxias debemos (a) cuantificar la cantidad de evolucién
esperada entre la épocas t1 y t2, y (b) disefiar experimentos (observaciones) que revelen esta cantidad de evolu-
cidn, si es que estd presente en la muestra. Los modelos de sintesis de poblaciones estelares permiten predecir la
cantidad de evolucién esperada bajo diferentes escenarios y nos permiten juzgar la factibilidad de medirla. En el
caso ideal (Aragén-Salamanca et al. 1993; Stanford et al. 1995; Bender et al. 1996), la evolucién espectral se mide
simplemente comparando espectros de galaxias obtenidos de tal manera que el mismo intervalo de longitud de onda
en el sistema de referencia es observado en todas las galaxias, independientemente del valor de z. En este caso
no hay necesidad de aplicar la correccién-£ (incierta y no siempre conocida) para transformar todos los espectros
considerados a una escala de longitud de onda comun. Alternativamente, si este método no puede ser aplicado,
e.g. cuando estudiamos muestras grandes de galaxias débiles (Gallego 1999), uno puede utilizar modelos que con-
templen diferentes grados de evolucion (incluyendo ninguna) para derivar indirectamente la cantidad de evolucion
consistente con los datos (Pozzetti et al. 1996; Metcalfe et al. 1996). Claramente, el primer método debe preferirse
siempre que sea posible. En todos los casos debemos descartar posibles desviaciones de la evolucién natural o
pasiva de la poblacién estelar en alguna de las galaxias bajo estudio inducidas, por ejemplo, por interacciones con
otras galaxias o con el medio ambiente en cimulos de galaxias, etc.

La gran cantidad de datos astrofisicos (observacionales y tedricos) disponibles actualmente ha permitido construir
diferentes conjuntos completos de modelos de sintesis de poblaciones estelares. Las predicciones de estos modelos
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han sido utilizadas para estudiar muchos tipos de sistemas estelares, desde galaxias normales locales hasta las
galaxias mas lejanas descubiertas hasta ahora (z entre 4 y 5), desde cimulos globulares en nuestra galaxia a proto-
cumulos globulares en formacién en diferentes ambientes en galaxias lejanas en interaccién. En estas notas se
presenta un resumen de los resultados de los modelos de sintesis de poblaciones estelares aplicables directamente
a la interpretacion de espectros de galaxias.

Noviembre, 2000
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El problema de la sintesis de poblaciones estelares

La teorfa de evolucion estelar nos proporciona las funciones Tef¢(m, Z,t) y L(m, Z,t), las cuales describen el
comportamiento en el tiempo ¢ de la temperatura efectiva T ¢y y la luminosidad L de una estrella de masa m y
abundancia de elementos pesados (conocida como metalicidad) Z. Para m 'y Z fijos, L(t) y Tess(t) describen
paramétricamente la trayectoria o camino que describen durante su evolucién en el diagrama HR las estrellas de
esta masa y metalicidad. La funcién de masa inicial (FMI), ¢(m), indica el nimero de estrellas de masa m que
nacen en el momento de formarse una poblacion estelar. La tasa de formacion estelar (TFE), W(t), da la cantidad
de masa de gas transformada en estrellas por unidad de tiempo y distribuidas en masa de acuerdo a ¢(m). La ley de
enriquecimiento quimico, Z(t), también es proporcionada por la teoria de evolucion estelar. Con estas definiciones,
el problema de la sintesis de poblaciones estelares puede plantearse como sigue. Dado un conjunto completo de
trayectorias evolutivas y las funciones ¢(m) y ¥(t), calcule el nimero de estrellas que se encuentran en cada
estado evolutivo en el diagrama HR en funcién del tiempo. Para resolver este problema exactamente, necesitamos
conocimiento adicional acerca de la funcién de enriquecimiento quimico, Z(t), la cual nos proporciona la evolucién
en el tiempo de la composicioén quimica del gas a partir del cual se forman las sucesivas generaciones de estrellas
en una galaxias dada. Por simplicidad, se supone comtnmente que ¢(m) y ¥(¢) son independientes de Z (), aun
y cuando se reconoce que en sistemas estelares reales estas tres funciones pueden estar relacionadas. El problema
de evolucion espectral puede resolverse trivialmente una vez que el problema de sintesis de poblaciones estelares
es resuelto, siempre y cuando conozcamos la distribucion espectral de energia (DEE) en cada punto en el diagrama
HR que representa un estado posible en nuestro conjunto de trayectorias evolutivas. La discusién que sigue estd
basada en el trabajo de Charlot y Bruzual (1991, en lo sucesivo CB91) y Bruzual y Charlot (1993, en lo sucesivo
BC93) y revisiones de este trabajo. A menos que se indique lo contrario, ignoraré la evolucién quimica y supondré
que en todo instante las estrellas se forman con igual metalicidad, Z(t) = constante, y la misma ¢(m).

Sea N/ el nimero de estrellas de masa M; que nacen cuando un brote instantdneo de formacion estelar ocurre en
t = 0. Esta clase de poblacién estelar formada en un brote de duracion cero ha sido llamada Poblacion Estelar
Simple (PES o SSP en inglés, Renzini 1981). Cuando observemos a esta poblacién en un instante posterior,
veremos a las estrellas recorriendo la trayectoria evolutiva correspondiente a su masa. Si las estrellas viven en el
k-écimo estado evolutivo desde el tiempo ?; ;.1 hasta el tiempo ¢; ;, entonces en el tiempo ¢ el nlimero de estrellas
de esta masa que pueblan el k-écimo estado es simplemente

NP, sitip—1 <t <t

Nir(t) = { ‘

0, de lo contrario. (2.1

Para una TFE arbitraria, ¥ (¢), calculamos el nimero de estrellas 7); ;. (t) de masa M; en el k-écimo estado evolutivo
a partir de la siguiente integral de convolucién

t
Nik(t) = /0 U(t—t')N; i (t")dt, (2.2)

7



8 Gustavo Bruzual A.

la cual utilizando 2.1 puede escribirse como

min(t,t; )

nik(t) = Nf/ U(t —t)dt'. (2.3)
tik—1

De 2.3 vemos que la afirmacién frecuente de “que el nimero esperado de estrellas en una posicién dada en el

diagrama HR es proporcional al intervalo de tiempo que vive la estrella en esta posicion”, i.e.

Nik X NP (tig — tig—1), (2.4)

es exacta solo para W(t) constante. Para una TFE cualquiera, las épocas de formacion estelar mas intensa con-
tribuyen con mas peso a la integral en 2.3. Por ejemplo, en el caso de una TFE que decae exponencialmente en el
tiempo, con tiempo caracteristico 7, ¥(t) = exp(—t/7), tenemos

nik(t) o< N {exp[—(t —t;)/7] — exp[—(t — tix—1)/7T]} (2.5)

WU (t) era mayor en el tiempo (¢ — t; ;) que en el tiempo (t — ¢; —1), lo cual estd claramente tomado en cuenta en
2.5.

Un requisito previo para construir modelos confiables de sintesis de poblaciones estelares y de evolucidn espectral
es un algoritmo adecuado para seguir la evolucién en el diagrama HR de las generaciones sucesivas de estrellas
formadas en una galaxia. Este objetivo se logra mediante la técnica estandar descrita mas arriba siempre y cuando
la funcién W(¢) se extienda de t = 0 a ¢ = oo. Cuidado especial se requiere si U(¢) se hace 0 a una edad finita.
Como ilustracién, consideremos el caso de un brote de formacién estelar que dura un intervalo de tiempo finito 7,

Y, si0<t< T
w(t) = { 0, delo contrario, (2.6)
o equivalentemente,
L sit—7 <t <t

Ut—t)y=4 @ — =7 2.7
( ) { 0, de lo contrario. 2.7)

En este caso, la ecuacion (2.2) se reduce a

>0 Si[tik_l tik]ﬂ[t—Tﬂ#Q;

k(t) = ’ TR ’ 2.8
ik (1) {0, de lo contrario. 28)

De 2.8 vemos que 7; ;(t) puede ser = 0 dependiendo del valor de 7 y del valor de t escogido para calcular la
poblacién estelar. El caso mas extremo es el de una PES (7 = 0), para el cual W(t) = §(t), y n;1(t) en 2.8
es idéntico a N; ;(t) en 2.1. Para un conjunto tipico de trayectorias evolutivas, no hay un conjunto de valores
t; de la variable temporal ¢ que permitan muestrear adecuadamente todos los estados evolutivos incluidos en las
trayectorias para valores arbitrariamente escogidos de 7. Esta es obviamente una propiedad no deseada en modelos
de sintesis de poblaciones estelares. Los modelos debe ser capaces de representar propiedades de galaxias en una
forma continua y bien comportada, independientemente de la escala con que se haga un muestreo de la variable
temporal ¢. En consecuencia, los modelos estdndar de sintesis de poblaciones para una ¥ (¢) truncada como la
dada por 2.6, reflejan la naturaleza discreta del conjunto de trayectorias evolutivas, y pueden omitir fases evolutivas
de algunas estrellas, dependiendo de nuestra seleccion del valor de ¢. Esto resulta en ruido numérico no deseado
y no realista en las propiedades predichas de sistemas estelares estudiados con este tipo de cédigo de sintesis de
poblaciones (ver ejemplo en CB91).

Una solucién a este problema es construir un conjunto de trayectorias evolutivas con una resolucién en masa lo
suficientemente alta como para garantizar que todos los estados evolutivos, i.e. todos los valores de k en 2.2, estén

Noviembre, 2000
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poblados para cualquier valor de £ o 7 en 2.6. En otras palabras, debemos disponer de trayectorias evolutivas para
tantas masas estelares en esta biblioteca ideal que para cualquiera que sea la edad del modelo, tengamos a la mano
la posicién en el diagrama HR de la estrella que a esa edad estd en el k-écimo estado evolutivo. La construccion
de esta biblioteca no es factible aun con los computadores actuales. A esta limitacion se le puede dar la vuelta
realizando una interpolacion cuidadosa en un conjunto relativamente completo de trayectorias evolutivas.

VI Escuela “ La Hechicera ” Relatividad, Campos y Astrofisica



10

Gustavo Bruzual A.

Noviembre, 2000



Capitulo

3

El algoritmo de sintesis de isocronas

El algoritmo de sintesis de isocronas descrito en esta seccién nos permite calcular isocronas continuas (en masa) de
cualquier edad a partir de un conjunto cuidadosamente seleccionado de trayectorias evolutivas. Las isocronas son
luego utilizadas para construir modelos de sintesis de poblaciones para TFE, W (¢), arbitrarias, sin encontrarnos con
ninguno de los problemas mencionados arriba. Este algoritmo ha sido utilizado por CB91 y BC93. Los detalles del
algoritmo siguen a continuacion.

A partir de las trayectorias evolutivas construimos una funcién entre la masa M de una estrella en la secuencia
principal (SP o MS) y la edad ¢ de esta estrella durante el k-écimo estado evolutivo (ver CB91). Se justifica ignorar
la pérdida de masa sufrida por la estrella durante su evolucién ya que M sélo se utiliza como una etiqueta para
identificar cada trayectoria. Para el conjunto de trayectorias utilizado por BC93 (descrito en la préxima seccion) se
construyeron 311 funciones diferentes de la forma log M vs. log t, que pueden ser visualizadas como 311 curvas
diferentes en el plano (log t, log M). Mediante una interpolacién lineal calculamos la masa en la SP, my ('), de
la estrella que estara en el k-écimo estado evolutivo en el instante ¢/, dada por

log mp(t') = A, log(M;) + (1 — Ap;) log(Miq), (3.1)

donde

log t; — logt
Ak,i _ g li+1,k Y ) (3.2)
log tiv1 — logtik

t; ) representa la edad de la estrella de masa M; en el k-écimo estado evolutivo, y

tige <t <tit1ks

Mi+1 < mk(t') < M;.

Este célculo es repetido para todas las curvas log M vs. log t, que intersectan la linea log t = log t’. De esta forma
obtenemos una serie de valores de my, a los cuales ahora debemos asignar valores de log Ly log T¢ s para definir
en el diagrama HR la is6crona correspondiente a la edad ¢’

Para calcular las propiedades integradas de la poblacién estelar, debemos especificar el nimero de estrellas de masa
my. Este nimero estd dado por la FMI, ¢(m), y lo podemos escribir en forma general como

n(my) = ¢(my ,mf, 1+ ). (3.3)

De este nimero de estrellas, a
Nip = Agin(my) (34

estrellas se les asigna las propiedades observadas de la estrella de masa M; en el k-écimo estado evolutivo, y a
Niy1p = (1 = Agi)n(mz) (3.5)

11



12 Gustavo Bruzual A.

estrellas, las propiedades observadas de la estrella de masa M, en el mismo estado k-écimo. Este procedimiento
es equivalente a interpolar las trayectorias de las estrellas de masa M; y M, para obtener los valores de log L'y
log T, sy a ser asignados a la estrella de masa my,, pero este paso intermedio no es necesario. En 3.3 m,y m; se
calculan a partir de

_ +

my = (mp_yme)?, m = (mgmy)'V2 (3.6)

En este caso mg_1, mg, Y mi41 representan las masas obtenidas por interpolacion a la edad dada de las funciones
que representan el (k-1)-, k-, y (k+1)-écimo estado evolutivo, respectivamente. Suponemos que la FMI es una ley
de potencias (Salpeter 1955) de la forma

m
d(my,me,1+2) = c/ ’ m~ ) dm. (3.7)

mi
Para una TFE, ¥(¢), dada, la ecuacién (2.2) nos da el nimero 7; ;(t) de estrellas de masa M; en el k-écimo
estado evolutivo. Si f; () representa la DEE correspondiente a la estrella de masa M; durante el k-écimo estado
evolutivo, la contribucion de las 7; i (t) estrellas que pueblan este estado a la DEE de la poblacién estelar estd

simplemente dada por

Fip(A\t) = nix(t) fir(N). (3.8)

La DEE integrada sobre toda la poblacion estelar estd dada en funcién del tiempo por

F(At) =) Fir(\t). (3.9)
i,k

Noviembre, 2000
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Modelos evolutivos de sintesis de poblaciones estelares

Varios grupos han desarrollado en afios recientes diferentes modelos de sintesis de poblaciones que proveen un
marco adecuado para investigar el problema de la evolucion espectral de galaxias. Entre los modelos mas uti-
lizados estdn los de Arimoto y Yoshii (1987), Guiderdoni y Rocca Volmerange (1987), Buzzoni (1989), Bressan,
Chiosi y Fagotto (1994), Fritze v.Alvensleben y Gerhard (1993), Worthey (1994), Bruzual y Charlot (1993). Los
ingredientes astrofisicos bdsicos utilizados en estos modelos son: (/) Trayectorias evolutivas de estrellas en un
amplio intervalo de masa para una o mas metalicidades. (2) Bibliotecas espectrales, bien sea empiricas (basadas
en observaciones de estrellas cercanas) o modelos tedéricos de atmoésferas estelares. (3) Conjunto de reglas, o
tablas de calibracion, para transformar las predicciones en el diagrama HR tedrico a cantidades observables (e.g.
B-Vws. Tepr, V—Kuvs. T.pp, B.C.vs. T,yy, etc.). Estas reglas no son necesarias cuando se utilizan bibliotecas
de modelos tedricos de atmdsferas estelares, ya que los mismos estdn parametrizados de acuerdo a Tery, log g,y
[Fe/H]; (4) Informacién adicional, tal como funciones analiticas, con pardmetros debidamente ajustados en base a
observaciones estelares, utilizadas para calcular indices que miden la intensidad de diferentes lineas de absorcién
en el espectro de estrellas. (Worthey et al. 1994). Independientemente del algoritmo computacional especifico
utilizado, todos los modelos evolutivos de sintesis de poblaciones dependen de tres funciones paramétricas que
pueden ser variadas: (1) la funcion de masa inicial, ¢(m), o FMI; (2) la tasa de formacién estelar, U(t), o TFE;
y (3) la ley de enriquecimiento quimico, Z(t). Dadas ¢(m), W(t), y Z(t), un conjunto particular de modelos
evolutivos de sintesis de poblaciones proporciona: (/) Distribuciones espectrales de energia (DEE) de galaxias u
otros sistemas estelares, F)\(\, Z(t),t) vs. t; (2) Magnitudes y colores en diversos sistemas fotométricos para estos
mismos sistemas vs. t; (3) Indices de intensidad de lineas de absorcion y otros indices espectrales vs. t. Algunos
autores (e.g. Bressan et al. 1994; Fritze-v.Alvensleben y Gerhard 1994) consideran que Z(t) puede ser derivada en
forma autoconsistente a partir de sus modelos. En otros casos Z(t) se introduce como un elemento de informacién
externo adicional. Los resultados presentados aqui estdn basados en modelos construidos de acuerdo a este segundo
enfoque en colaboracién con S. Charlot.
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Ingredientes estelares

Bruzual y Charlot (2000, BC2000 en lo sucesivo) han extendido los modelos evolutivos de sintesis de poblaciones
estelares de BC93 para poder calcular la evolucién en el tiempo de las propiedades espectrofotométricas de PES
de varias metalicidades. En una PES todas las estrellas se forman en £ = 0 y evolucionan pasivamente a partir
de ese instante. Los modelos de BC2000 estan basados en las trayectorias evolutivas calculadas por Alongi et al.
(1993), Bressan et al. (1993), Fagotto et al. (1994a, b, ¢), y Girardi et al. (1996), las cuales utilizan las opacidades
radiativas de Iglesias et al. (1992). Esta biblioteca incluye trayectorias de estrellas con la siguiente composicion
quimica inicial Z = 0.0001, 0.0004, 0.004, 0.008, 0.02,0.05, y 0.10 (Tabla 5.1), con Y = 2.57Z + 0.23, y masa
inicial 0.6 < m/M; < 120 para todas las metalicidades, excepto Z = 0.0001 (0.6 < m/Ms < 100)y Z = 0.1
(0.6 < m/Mg < 9). A esta conjunto de trayectorias se le denominara las trayectorias de Padua o las trayectorias
P en lo sucesivo.

Las trayectorias publicadas cubren todas las fases de evolucién estelar desde la secuencia principal de edad cero,
hasta el inicio del regimen de pulsacién térmica en la rama asintética de las gigantes (RAG o AGB, para las
estrellas de masa baja e intermedia) y la ignicién del carbono en el nicleo (para las estrellas masivas), e incluyen
una cantidad moderada de overshooting en el nucleo convectivo de las estrellas mas masivas que 1 My. La
evolucién en las fases posteriores a la RAG (PRAG o PAGB) fue afiadida a las trayectorias por BC2000 a partir de
diversas fuentes (vea BC2000 para los detalles).

BC2000 utilizan igualmente un conjunto paralelo de trayectorias evolutivas para estrellas de metalicidad solar
calculadas por el grupo de Ginebra (trayectorias de Ginebra o trayectorias G en lo sucesivo), las cuales proporcionan
un marco para comparar modelos calculados con diferentes conjuntos de trayectorias.

Los modelos de BC2000 utilizan la biblioteca de espectros estelares tedricos (o espectros sintéticos) obtenidos a
partir del calculo de modelos de atmosferas estelares recopilada por Lejeune et al. (1997a,b, LCB97 en lo sucesivo)
para las metalicidades indicadas en la Tabla 5.1. Esta biblioteca reune los espectros de Kurucz (1995) para las
estrellas mas calientes (O-K), los espectros de Bessell et al. (1989, 1991) y Fluks et al. (1994) para las estrellas M
gigantes, y de Allard y Hauschildt (1995) para las estrellas M enanas. Para Z = Z, BC2000 también utilizan la
biblioteca de Pickles (1998), construida a partir de observaciones de estrellas cercanas.
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Figura 5.1: Evolucién de distribuciones espectrales. (a) Evolucién en el tiempo de la DEE de una PES calculada para la FMI de Salpeter
(mz = 0.15, my = 125 Mg). La edad en Ga estd indicada préxima a cada espectro. (b) Similar a (a) pero para una poblacién compuesta
en la cual las estrellas se forman de acuerdo a W(t) = exp(—t/7) con 7 = 3 Ga. La masa total de cada galaxia modelo es 1 M. F enel
cuadro (b) ha sido multiplicado por 100 para usar una escala vertical comun.

Z X Y [Fe/H]
0.0001 0.7696 0.2303 -2.2490
0.0004 0.7686 0.2310 -1.6464
0.0040 0.7560 0.2400 -0.6392
0.0080 0.7420 0.2500 -0.3300
0.0200 0.7000 0.2800 0.0932
0.0500 0.5980 0.3520 0.5595
0.1000 0.4250 0.4750 1.0089

Tabla 5.1: Composicién quimica de los modelos de BC2000
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Evolucion espectral a metalicidad constante

T T T T T | T T T T T T T T | T
BCéOOO: Padova tracks, Salpeter II\J[F, SSP, 12 Gyr

-—-—- 72=0.0001
— — 7=0.0004

log F,/F,(55004)

log A(R)

Figura 6.1: DEE de modelos de BC2000 para PES quimicamente homogéneas a una edad de 12 Ga. Cada DEE representa una metalicidad
diferente, como se indica dentro del marco. Todos los modelos mostrados se calcularon para la FMI de Salpeter (m; = 0.15, my =
125 M). La masa total de cada galaxia modelo es 1 M. Las DEE han sido normalizadas en A = 5500A.

La Fig 5.1a muestra la evolucién en el tiempo de la DEE de un modelo para una PES. En una PES todas las estrellas
se forman en ¢ = 0 y evolucionan pasivamente a partir de ese instante. A menos que se indique lo contrario, en los
ejemplos mostrados en estas notas supongo que las estrellas se forman de acuerdo a la FMI de Salpeter (1955) en
el intervalo desde my, = 0.1 hasta my = 125 M, y que la masa total de la galaxia modelo es 1 M. La evolucién
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Figura 6.2: Evolucién en el tiempo de los colores B — V' 'y V — K,y de larazén M/ Ly para los modelos de PES mostrados en la Fig
6.1. Cada linea representa una metalicidad diferente, como se indica en el cuadro inferior.

es rapida y estd dominada por las estrellas masivas durante el primer Ga (1 Ga =1 Gyr = 1 x 10? afos) de la
vida de la PES (6 DEE superiores). El flujo observado alrededor de 2000 A entre 4 y 7 Ga es producido por las
estrellas en el turnof f (TO) de 1a SP. El flujo ascendente en el UV (Burstein et al. 1988, Greggio y Renzini 1990)
observado después de 10 Ga es producido en los modelos por estrellas de la PRAG. Estas estrellas son también
responsables de la disminucién de la amplitud de la discontinuidad de 912 A observada a partir de 4 Ga. El modelo
de una PES es el ingrediente bésico que, conjuntamente con la integral de convolucién 2.2, se utiliza para calcular
modelos con una TFE arbitraria e igual FMI. Como ilustracién, la Fig 5.1b muestra la evolucién de un modelo con
U(t) = exp(—t/7) con 7 = 3 Ga. El espectro dptico y UV permanece aproximadamente constante durante el
episodio principal de formacién estelar debido a la presencia de estrellas masivas recién formadas, pero la luz en
el cercano IR se incrementa a medida que aumenta el niimero de estrellas de baja masa en fases posteriores a la SP
(gigantes rojas, RGR o RGB). Cuando la TFE baja considerablemente, las caracteristicas espectrales en diferentes
longitudes de onda estan determinadas por estrellas en estados avanzados de su evolucién.
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Figura 6.3: Evolucién en el tiempo de los indices espectrales Mg, Hg, y Ca, definidos por Worthey (1994), para los mismos modelos de
PES mostrados en la Fig 6.1 . Los simbolos representan los valores de estos indices calculados por Worthey para valores similares de Z.

Cada linea representa una metalicidad diferente, como se indica en el cuadro central.
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Propiedades de galaxias y metalicidad estelar

La Fig 6.1 muestra las DEE predichas at = 12 Ga para PES quimicamente homogéneas de la metalicidad indicada.
Las DEE mostradas en la Fig 6.1 han sido normalizadas en A = 5500A para facilitar la comparacién de las mismas.
La Fig 6.2. muestra la evolucién temporal de los colores B—V y V — K, y de larazén M/ Ly predicha por BC2000
para las mismas PES de la Fig 6.1.

De las Figs 6.1 y 6.2 es aparente que hay una tendencia uniforme en el sentido que las galaxia se hacen mas rojas
en B — V a medida que la metalicidad aumenta desde Z = 0.0001 (555 Ze) hasta Z = 0.05 (2.5 X Zg). El color
V — K ylarazén M /Ly muestran igualmente la tendencia esperada con la metalicidad, i.e. V' — K se hace mas
rojoy M /Ly aumenta cuando Z aumenta.

La Fig 6.3 muestra la evolucion en el tiempo de los indices espectrales Mgy, Hg, y Ca definidos por Worthey (1994),
calculados a partir de los mismos modelos de PES de BC2000 mostrados en las Figs 6.1 y 6.2. Nuevamente, los
modelos muestran la tendencia esperada con Z y reproducen los valores calculados por Worthey (1994). Cabe
recalcar que el comportamiento en el tiempo de los indices de intensidad de linea a Z constante es debido al
cambio del nimero relativo de estrellas en diferentes posiciones del diagrama HR producido por la evolucién
estelar y no estd relacionado a evolucién quimica. Los valores de estos indices cambian, por tanto, en poblaciones
quimicamente homogéneas. Como es de esperar, el indice Hg es menos sensible a la metalicidad estelar que los
indices Mg, y Ca. El indice Hg es alto cuando hay una fraccion grande de estrellas tipo A de la SP (¢ < 1 Ga).

En la Fig7.1 comparo el comportamiento de los modelos de PES en el plano de los colores (U — B) vs. (B — V)
con los datos de cimulos de la Nube Grande de Magallanes (NGM o LMC) de Bica et al. (1997), discriminados
de acuerdo a clase SWB del ctimulo y edad del modelo. En cada cuadro los modelos (lineas) se muestran en el
intervalo de edad en el cual los colores predichos se superponen con los colores observados para la clase SWB. Es
aparente de esta figura que los modelos reproducen bastante bien los colores observados.

21



22 Gustavo Bruzual A.

LMC clusters (Bica et al. 1996)

T T T T I T T T T I T T T T I T I
o E(B-V)=0.3 - 1
-0.5 - - —
o — — —
05 [ SWB Class: I ] 4
m | Model age: 0 to 10 Myr ] ]
| ———— —
D - 4 E
-1 T —~— 7Z=0.0001 7
i T — Z=0.0004 —7Z=0.02 ]
_05 1 —-72=0.05 ]
ol T -~ i
05 [ SWB Class: IL, Il IVA, IVB T SWB Class: V, VI, VII N
| Model age: 0.1 to 1 Gyr T Model age: 1 to 16 Gyr ]
1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I\
0 0.5 1 0 0.5 1

Figura 7.1: Puntos: (U — B) vs. (B — V) para ciimulos de la NGM tomados de Bica et al. (1997), discriminados de acuerdo a la clase
SWB. Las lineas representan los colores de varios modelos de PES en el intervalo de edad indicado en cada cuadro.
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Figura 7.2: DCM de M67 y las Hiadas comparados con isocronas derivadas de las trayectorias P para metalicidad solar. Vea el texto para
mas detalles.
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BC2000, Padova tracks, Z=0.0004, Age=10, 11, 12, 13, 14, 15, 16 Gyr
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Figura 7.3: DCM de NGC 6397 comparado con isocronas derivadas de las trayectorias P para Z = 0.0004. Vea el texto para mas detalles.
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Calibracion de los modelos en el diagrama C-M

Los modelos de sintesis de poblaciones, utilizados con frecuencia para estudiar poblaciones compuestas (en contra-
posicién a PES) en galaxias lejanas, no son siempre comparados con observaciones de PES de sistemas conocidos
en la cercania de nuestra galaxia, tales como los ciimulos globulares de estrellas, cuya edad y contenido metélico
han sido restringidos considerablemente en afios recientes. Si los modelos no pueden reproducir los diagramas
color-magnitud (DCM) y DEE de estos objetos para una seleccion correcta de los pardmetros, el poder de predic-
cién de los mismos se debilita y su utilizacién para estudiar galaxias complejas puede no estar justificada.

Es importante comparar las predicciones de los modelos de sintesis de poblaciones con las observaciones de sis-
temas estelares de edad y metalicidad relativamente bien determinadas. Esta es una manera de probar hasta que
punto las relaciones entre magnitudes y colores y la temperatura efectiva y luminosidad (o gravedad superficial)
estelares introducen alguna desviacién sistemadtica entre las isocronas predichas y observadas en el DCM.

Para cada valor de la metalicidad Z indicado en la Tabla 5.1, y una seleccion especifica de 1a FMIL, ¢(m ), un modelo
de BC2000 para una PES consiste de un conjunto de 221 DEE calculadas a diferentes edades entre 0 y 20 Ga. El
algoritmo de sintesis de isocronas utilizado en el calculo de estos modelos permite de una manera muy sencilla cal-
cular la zona que debe ocupar una poblacién estelar en el DCM a cualquier edad y en cualquier banda fotométrica.
Del modelo podemos extraer la DEE que reproduce mejor una DEE observada de un cimulo estelar, asignando
asi una edad espectroscdpica al objeto problema. Luego podemos examinar cuan bien la is6crona calculada a esa
misma edad reproduce los aspectos mas significativos del DCM de este objeto (no siempre disponible).

En la Fig 7.2 se comparan observaciones en el plano (B, B — V') de los cimulos M67 y las Hiadas con isocronas
construidas a partir de los modelos de BC2000. Estos 2 cimulos tienen metalicidad muy cercana al valor solar:
M67 ([Fe/H]~ 0.01), las Hiadas ([Fe/H]~ 0.15). Para M67 adoptamos un médulo de distancia de 9.5 mag y un
exceso de color de E(B — V) = 0.06 mag (Janes 1985). Para las Hiadas un mddulo de distancia de 3.4 mag
(Peterson y Solensky 1988) y E(B — V') ~ 0. Las estimaciones de la edad de estos cimulos varian entre 4 y 4.3
Ga para M67 y entre 0.5 y 0.8 Ga para las Hiadas. Las isocronas mostradas en la Fig 7.2 fueron calculadas para
4 Ga (M67) y 0.6 Ga (las Hiadas). Los datos observados de M67 provienen de Eggen y Sandage (1964, circulos
vacios), Racine (1971, circulos rellenos), Janes y Smith (1984, tridngulos), y Gilliland et al. (1991, cruces). Las
observaciones de las Hiadas fueron tomadas de Upgren (1974, tridngulos), Upgren 'y Weis (1977, circulos rellenos),
y Micela et al. (1988, circulos vacios).

La Fig 7.3 muestra una comparacion del excelente DCM del ctimulo NGC 6397 obtenido con el telescopio espacial
Hubble (HST, D’ Antona 1999) con isocronas calculadas a partir de las trayectorias de Padua para Z = 0.0004
utilizando modelos de atmdsferas estelares para calcular los colores.

A pesar de las discrepancias entre las observaciones y la teoria aparentes en las Figs 7.2 y 7.3 (principalmente en la
RGR de M67 y NGC 6397) la concordancia entre ambos conjuntos de datos puede considerarse como satisfactoria,
y es excelente en algunas partes del diagrama.
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Figura 8.1: Mejor ajuste al espectro integrado de NGC 6528 (linea gruesa) en el intervalo A 3500 - 9800 A utilizando el modelo 2 de la
Tabla 9.1 (linea delgada que se extiende sobre todo el intervalo de longitud de onda). El mejor ajuste ocurre a una edad de 10.25 Ga. Los
residuos, log F(observado) — log F(modelo), se muestran en funcién de ) en la parte inferior de la figura.
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NGC 6528, Models for Z=0.02, ages from sed’s, E(B—V)=0.66
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Figura 8.2: DCM intrinseco My vs. (V — I)o de NGC 6528 mostrado junto con isocronas tedricas para los modelos con Z = Zg
indicados en la Tabla 9.1.
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Diagramas color-magnitud observados y espectros integrados

La alta calidad y la profundidad de la fotometria V' I obtenida con el HST del ctimulo NGC 6528 (Z < Zg), asi
como la alta sefial a ruido de la DEE disponible de este cimulo, proporcionan un excelente escenario para probar
el intervalo de validez de los modelos de sintesis de poblaciones (ver Bruzual et al. 1997 para detalles).

El espectro integrado de NGC 6528 en el intervalo de longitud de onda entre A = 3500 - 9800 A se obtuvo
combinando los espectros observados en el visible, el infrarrojo cercano, y el ultravioleta cercano por Bica y Alloin
(1986, 1987) y Bica et al. (1994), respectivamente. Se aplicé la correccion por enrojecimiento correspondiente
a E(B-V) = 0.66, adoptada por Bica et al. (1994 y otras referencias en ese trabajo). La DES de NGC 6528 es
tipica de poblaciones estelares viejas de contenido metélico alto, cercano a solar (Santos et al. 1995). Puede
suceder que NGC 6528, al igual que NGC 6553, tenga [Fe/H] < 0.0 (Barbuy et al. 1997), mientras que la razén
[a-elements/Fe] es mayor que la solar, resultando en [Z/Z,] =~ 0.0, o posiblemente ligeramente por debajo de solar.
Como disponemos de trayectorias evolutivas sélo para Z = 0.02 y Z = 0.008, adoptamos Z = 0.02 para realizar
este andlisis.

Los datos disponibles para este ctimulo proporcionan la oportunidad de examinar las 6 diferentes opciones posibles
para Z = Zg en los modelos de BC2000. Podemos contrastar las predicciones de modelos construidos a partir
de las trayectorias P o G, y las bibliotecas estelares de Pickles, LCB97-O (versién original), o LCB97-C (versioén
corregida). Asi podemos estudiar objetivamente cual de los bloques basicos utilizados en la construccién de los
modelos reproduce con mayor exactitud las observaciones. En la Tabla 9.1 se indica la edad a la cual ¥2, definida
como la suma de residuos al cuadrado, X[log F(observado) — log Fy(modelo))?, es minima para varios modelos
con Z = Zg. Los valores de ¥2,, dados en la Tabla 9.1 indican la bondad del ajuste. De acuerdo a este criterio
los modelos 2 y 4 proporcionan el mejor ajuste a la DEE integrada de NGC 6528 en el intervalo de longitud de
onda \ 3500-9800 A. Este ajuste se muestra en la Fig 8.2. Excepto por las diferencias en la edad del mejor ajuste,
el modelo 3 proporciona un ajuste comparable, aunque algo mas pobre, a la DEE de este cimulo. Los residuos
para los modelos 1, 5, y 6 son considerablemente mayores. La evolucién espectral es lenta a las edades indicadas

Biblioteca Trayectorias Edad
Modelo  Espectral Evolutivas  (en Ga) X2

min

1 Pickles P 1175 2.22
2 ” G 1025 1.34
3 LCB97-C P 10.00 1.73
4 ” G 850 1.38
5 LCB97-O P 11.50 3.35
6 ” G 9.00 1.95

Tabla 9.1: Modelos con Z, ajustados a la DEE de NGC 6528
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en la Tabla 9.1, y el minimo de la funcién X2 vs. edad es bastante ancho. Reduciendo o aumentando la edad del
modelo por 1 o 2 Ga produce ajustes de calidad comparable a aquel con minimo 2. Por ejemplo, para el modelo
2, ¥2(12 Ga) = 1.88, y X2(8 Ga) = 2, que son mejores ajustes de acuerdo al criterio ¥2 que los mejores ajustes
proporcionados por otros modelos en la Tabla 9.1.

La Fig 8.1 muestra el DCM de NGC 6528 obtenido en V' I con el HST, junto a las isocronas correspondientes a los
modelos indicados en la Tabla 9.1. Es aparente de esta figura que todas las isocronas mostradas proveen una buena
representacion de la poblacion estelar de este cumulo en este DCM, especialmente la posicidn del TO y la base de
la RAG. Notamos que NGC 6528 muestra un TO doble, el superior es debido a la contaminacién de estrellas de la
SP en el campo. La localizacién apropiada del TO seria alrededor de la indicada por las isocronas correspondientes
a 10, 11,y 12 Ga. A pesar del hecho que los modelos 2 y 4 proporcionan ajustes mejores a la DEE de este cimulo
que los modelos 1y 3, la isécrona del modelo 3 reproduce mejor el DCM que la isécrona de los modelos 1y 2. El
aspecto ruidoso de las isocronas calculadas con los modelos 1 y 2 se debe a la ausencia de algunos tipos espectrales
en la biblioteca de Pickles.

De estos resultados concluimos que:

(1) La DEE entre A = 3500 — 9800 A corregida por E(B-V)=0.66 y el DCM en V I de NGC 6528 son reproducidos
adecuadamente por modelos con Z = Z con edad entre 9y 12 Ga.

(2) La edad derivada del ajuste a la DEE observada de NGC 6528 es extremadamente sensible al valor adoptado
de E(B-V). Usando E(B-V) = 0.59 en lugar de 0.66, aumenta la edad del mejor ajuste entre 2 y 3 Gyr, ya que la
DEE es entonces intrinsecamente mas roja. En el caso contrario, si E(B-V) = 0.69, la DEE es intrinsicamente mas
azul y las edades obtenidas son entre 2 y 3 Ga menores que para E(B-V) = 0.66. Sin embargo, inspeccionando las
isocronas en el DCM, las edades derivadas a partir de la DEE corregida por E(B-V) = 0.66 indicadas en la Tabla
9.1 parecen apropiadas.

(3) LaDEE y el DCM de este ctimulo son consistentes con las esperadas de una poblacién estelar con Z = Z auna
edad de ~ 9-12 Ga, si el overshooting ocurre en los nicleos convectivos de estrellas hasta de 1 M, (trayectorias
P, modelos 1, 3, y 5 en Tabla 9.1). Si el overshooting ocurre sélo en estrellas de al menos 1.5 M, como en las
trayectorias G, la edad se reduce a ~ 8-10 Ga (modelos 2, 4, y 6 en Tabla 9.1).

(4) Usando la misma biblioteca espectral, las edades obtenidas a partir de las trayectorias P son mayores que las
derivadas a partir de las trayectorias G. Esto es debido al hecho de que las trayectorias P incluyen overshooting en
el niicleo convectivo de estrellas mas masivas que 1 M mientras que en las trayectorias G el overshooting ocurre
s6lo en estrellas mas masivas que 1.5 M. Asi, las estrellas con masa entre 1y 1.5 M, requieren mas tiempo para
dejar la SP en las trayectorias P que en las trayectorias G.

(5) Para el mismo conjunto de trayectorias evolutivas, la versién corregida de la biblioteca de LCB97 parece
proporcionar un mejor ajuste al DCM que la biblioteca empirica de Pickles. Atribuimos esto a que las estrellas tipo
M son escasas en el atlas de Pickles. La interpolacion en la fina malla de modelos de LCB97 produce isocronas
mas suaves en el DCM que la biblioteca de Pickles, en la cual la malla es mas gruesa. Adicionalmente, la escala
de temperatura asignada a estas estrellas es incierta. En la biblioteca de LCB97, la escala de temperatura de las
estrellas gigantes esta basada en medidas de didmetros angulares y flujos estelares, que entran directamente en la
definicion de la temperatura efectiva. Para las estrellas enanas es mas dificil definir la escala de temperatura, como
lo discuten LCB97.

(6) Diferencias notables existen en las isocronas calculadas a partir de las dos versiones de la biblioteca LCB97.
Las diferencias son mas pronunciadas para las estrellas gigantes M con (V — I)y > 1.6,y (J — K)o > 1,
(Te < 4000K), y para las estrellas enanas frias con (V — 1)y > 1, (T < 4700K). Hay muy pocas de estas estrellas
en el DCM de NGC 6528 para favorecer una de las dos versiones de esta biblioteca estelar. Sin embargo, la version
corregida produce un mejor ajuste a la DEE observada. Atribuimos este hecho a la importancia relativa de las
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estrellas gigantes M, debido a su alta luminosidad.

(7) En general, las correcciones introducidas por LCB97 hacen mas rojas las DEE estelares en la regién 6ptica del
espectro, resultando en modelos de PES mas rojos a edades tempranas. En consecuencia, las edades indicadas en la
Tabla 9.1 para la biblioteca LCB97-C son menores que las derivadas usando la biblioteca LCB97-O para el mismo
conjunto de trayectorias evolutivas.

(8) Hemos adoptado Z = Z, para este ctimulo. Sin embargo, utilizando un valor ligeramente menor de Z, la edad
obtenida seria mayor.

VI Escuela “ La Hechicera ” Relatividad, Campos y Astrofisica
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Comparacion de espectros modelo y observados
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Figura 10.1: Mejor ajuste a la DEE de una galaxia eliptica promedio (linea gruesa) en el intervalo A\ 3300 - 27500 A. El modelo es la
linea delgada que se extiende sobre todo el intervalo de longitud de onda. El mejor ajuste ocurre a una edad de 10 Ga para este modelo. Los
residuos, log F(observado) — log Fx(modelo), se muestran en funcién de \ en la parte inferior de la figura.

10.1 Metalicidad solar

La Fig 10.1 muestra el ajuste de un modelo al espectro de una galaxia promedio tipo E (gentilmente proporcionado
por M. Rieke). La DEE modelo es la linea que se extiende sobre todo el intervalo de longitud de onda mostrado
en la figura. La DEE observada cubre el intervalo entre 3300 A y 2.75 um. Los residuos (observado - modelo)
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Figura 10.2: Mejor ajuste a la DEE de una galaxia eliptica promedio (mismo modelo y espectro observado de la Fig 10.1 pero en
unidades diferentes), junto a flujos de banda ancha que representan el promedio de muchas galaxias E del cimulo de Coma (cuadrados
rellenos) obtenidos por A. Stanford (comunicacién privada). La DEE observada es la de mas baja resolucién espectral.

se muestran en el cuadro inferior en la misma escala vertical. El modelo corresponde a una PES con Z = Z, de
edad 10 Ga y calculada con la FMI de Salpeter (my = 0.15, my = 125 M) utilizando las trayectorias P y la
biblioteca estelar de Pickles (1998). El ajuste es excelente sobre la mayor parte del espectro. Una discrepancia
menor adn persiste en la regién entre 1.1 y 1.7 um, cuyo origen no estd claro en estos momentos. La Fig 10.2
muestra las mismas DEE del modelo y galaxia E de la Fig 10.1, pero en unidades diferentes. Adicionalmente, en
la Fig 10.2 se muestran los valores de flujos de banda ancha que representan el promedio de muchas galaxias E del
cimulo de Coma (cuadrados rellenos) obtenidos por A. Stanford (comunicacién privada). La DEE observada es
la de mas baja resolucién espectral. La Fig 10.3 muestra en una escala mas ampliada los mismos datos de la Fig
10.2. De nuevo, se observa buena concordancia entre los modelos y las observaciones. La linea discrepante en la
Fig 10.3 corresponde al mismo modelo mostrado en las Figs 10.1 y 10.2 pero utilizando la biblioteca LBC97 en
lugar de la biblioteca empirica. La Fig 10.3 muestra claramente que hay motivos para preferir los modelos basados
en espectros estelares empiricos sobre aquellos construidos a partir de modelos tedricos de atmésferas estelares.
Desafortunadamente, bibliotecas completas de DEE estelares empiricas s6lo existen para metalicidad solar.

Noviembre, 2000



Comparacién de espectros modelo y observados 35

_0.4 T T T T T T T T T T T T T T T T T T
-0.6 —
s L
= L
~
[
§0 L
T-08 -
[=}
8 .
i B Coma Average (Stanford et al.) |
-1 _|
Average E galaxy (M. Rieke)
1 | 1 1 1 | 1 1 | 1 1 1 | 1 1 1 | 1 1 1
0.6 0.8 1 1.2 1.4 1.6 1.8

A(um)

Figura 10.3: Ajustes al espectro de una galaxia eliptica promedio. Esta figura muestra una ampliacién de los datos mostrados en la Fig
10.2. La linea discrepante corresponde al mismo modelo mostrado en las Figs 10.1 y 10.2 pero utilizando la biblioteca LBC97 en lugar de
la biblioteca empirica.

10.2 Metalicidad diferente a solar

Las Figs 10.4 y 10.5 muestran el resultado de comparar modelos de PES construidos para diversas metalicidades
usando la biblioteca estelar de LBC97 y la FMI de Salpeter con varios de los espectros promedio recopilados
por Bica et al. (1996). El nombre y contenido metélico del espectro observado indicado en cada cuadro son
los dados por Bica et al. La edad reportada en cada cuadro proviene del mejor ajuste del modelo al espectro
observado. Los residuos (observado - modelo) se muestran en la misma escala vertical. A pesar de que en detalle
los ajustes para poblaciones estelares de metalicidad diferente a solar no son tan buenos como para el caso solar,
los modelos reproducen las observaciones bastante bien sobre un intervalo ancho de [Z/Z], y proporcionan una
herramienta confiable para estudiar estos sistemas estelares. Las discrepancias persistentes pueden ser debidas
tanto a incertidumbres en el atlas de espectros estelares sintéticos como a las trayectorias evolutivas a estos valores
de [Z/Z). En los ajustes se han utilizado PES, descartando posibles poblaciones estelares compuestas , asi como
enrojecimiento interestelar.
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Figura 10.4: Mejor ajuste a los espectros Gpticos promedios (linea gruesa) de ctiimulos estelares de varias metalicidades recopilados por
Bica et al. (1996). El modelo de la PES es la linea delgada que se extiende sobre todo el intervalo de longitud de onda. Los residuos,
log Fx(observado) — log Fx(modelo), se muestran en funcién de A en la parte inferior de la figura. El nombre y contenido metélico del
espectro observado indicado en cada cuadro son los dados por Bica et al. La edad reportada en cada cuadro proviene del mejor ajuste del
modelo al espectro observado.
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Figura 10.5: Similar a la Fig 10.4 pero para un conjunto diferente de cimulos estelares.
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Figura 10.6: Contribucién de estrellas en diferentes estados evolutivos al flujo bolométrico y a los flujos en las bandas anchas

UBV RIKL para una PES con Z = Z; calculada para la FMI de Salpeter (mr = 0.15, my
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125 Mg) usando las trayectorias
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Figura 10.7: Contribucién de estrellas en diferentes estados evolutivos al flujo bolométrico y a los flujos en las bandas anchas
UBV RIKL para una PES con Z = Z calculada para la FMI de Salpeter (my = 0.15, my = 125 M) usando las trayectorias
Gy el atlas estelar de Pickles.
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11

Fuentes de incertidumbre en modelos de sintesis de poblaciones

11.1 Incertidumbre en la astrofisica de la evolucion estelar

Hay diferencias significativas en la contribucién porcentual de las estrellas de la RGR y la RAG a la luz integrada
de PES calculadas a partir de diferentes conjuntos de trayectorias evolutivas. La Fig 10.6 muestra la contribucién de
estrellas en diferentes estados evolutivos al flujo bolométrico, y al flujo en las bandas U BV RI K L para un modelo
de PES con Z = Z calculado para la FMI de Salpeter (m = 0.15, my = 125 M) usando las trayectorias P
y el atlas estelar de Pickles. El significado de cada linea estd indicado en el cuadro central superior. La Fig 10.7
muestra la misma informacién para un modelo equivalente calculado con las trayectorias G. La contribucion de
las estrellas de la RGR es mayor en el modelo calculado con las trayectorias P que en el modelo calculado con las
trayectorias G. Paralelamente, las estrellas de la RAG contribuyen menos en el modelo que usa las trayectorias P
que en el modelo con trayectorias G. Por ejemplo, para ¢ > 1 Gyr, las estrellas de la RGR y RAG contribuyen
40% y 10%, respectivamente, a la luz bolométrica en el modelo P (Fig 10.6). Estas fracciones cambian a 30% y
20% en el modelo G (Fig 10.7). Estas diferencias se ven mas claramente en la Fig 11.1 que muestra la razon entre
la contribucién fraccional de diferentes grupos estelares en el modelo G (Fig 10.7) e igual cantidad en el modelo
P (Fig 10.6). De acuerdo al teorema de consumo de combustible (TCC, Renzini 1981), estos ntimeros reflejan
diferencias relativamente grandes en la cantidad de combustible utilizado durante la evolucién en las fases de la
RGR y RAG por estrellas de la misma masa y composicién quimica inicial dependiendo del cédigo utilizado para
calcular la evolucién estelar.

La Fig 11.4 muestra las diferencias en magnitud B y colores B — V' y V — K entre modelos de PES calculados con
las trayectorias G y P vistas tanto en el sistema de referencia de la galaxia (vs. edad de la galaxia en los cuadros
del lado izquierdo) y en el sistema de referencia del observador (vs. desplazamiento al rojo z en los cuadros del
lado derecho). Estas diferencias alcanzan valores bastante sustanciales. Las diferencias mostradas en el sistema de
referencia del observador incluyen tanto la correccién-k£ como la correccién evolutiva. Aqui, y en el resto de estas
notas, utilizo Hy = 65 km s~ Mpc—!, Q = 0.10, y supongo que la edad de las galaxias es tg = 12 Ga.

11.2 Energética de poblaciones estelares modelo

Buzzoni (1999) argumenta que la mayoria de los modelos de sintesis de poblaciones estelares violan prescripciones
bésicas del TCC. La Fig 11.2 debe ser comparada con la Fig 6.1 de Buzzoni (1999). La linea con puntos cuadrados
es reproducida de la Fig 6.1 de Buzzoni. Las otras lineas muestran la dependencia de la razén entre la contribucién
al flujo bolométrico de las estrellas en la Post-SP con respecto a la SP para diferentes modelos. Las lineas gruesas
corresponden a modelos calculados con la FMI de Salpeter. Las lineas delgadas a modelos calculados con la FMI
de Scalo (1986). Las lineas continuas corresponden a modelos calculados con las trayectorias P, y las lineas a trazos
a modelos con trayectorias G. El modelo G para la FMI de Salpeter (linea gruesa a trazos) coincide bastante bien
con el modelo de Buzzoni para ¢t > 5 Ga.
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La Fig 11.3 (similar a la Fig 5.1 de Buzzoni) muestra la razén M /Ly vs. la razén de la contribucién Post-SP a SP
en la banda V. Los circulos vacios corresponden a los modelos mostrados en la Fig 5.1 de Buzzoni. La estrella
representa al modelo de Buzzoni marcado B en su Fig 5.1. Los tridngulos rellenos corresponden a nuestros modelos
para PES con Z, calculados usando diferentes bibliotecas estelares con las trayectorias P y la FMI de Salpeter.
Los tridngulos vacios corresponden a los mismos modelos, pero calculados con la FMI de Scalo (1986). Los
pentagonos rellenos representan modelos G para la FMI de Salpeter y los pentdgonos vacios los mismos modelos
para la FMI de Scalo. Los tres cuadrados rellenos unidos por una linea representan modelos de metalicidad sub-
solar para las trayectorias P y la FMI de Salpeter. Los tres cuadrados vacios unidos por una linea representan los
mismos modelos pero para la FMI de Scalo. La Fig 11.3 muestra claramente que la posicién en este diagrama de
puntos que representan diversos modelos es funcién de la FMI estelar, del conjunto de trayectorias evolutivas, y
de la composicién quimica de la poblacién estelar. Resulta simplista atribuir la dispersién de estos puntos a una
violacién del TCC (Buzzoni 1999).
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Figura 11.1: Razén entre la contribucién fraccional de diferentes grupos estelares en el modelo G e igual cantidad en el modelo P.
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Figura 11.2: Razén entre la contribucién al flujo bolométrico de las estrellas en la Post-SP con respecto a la SP para diferentes modelos.
Esta figura debe ser comparada con la Fig 6.1 de Buzzoni (1999). La linea con puntos cuadrados es reproducida de la Fig 6.1 de Buzzoni.
Las lineas gruesas corresponden a modelos calculados con la FMI de Salpeter. Las lineas delgadas a modelos calculados con la FMI de
Scalo (1986). Las lineas continuas corresponden a modelos calculados con las trayectorias P, y las lineas a trazos a modelos con trayectorias
G. El modelo G para la FMI de Salpeter (linea gruesa a trazos) coincide bastante bien con el modelo de Buzzoni para t > 5 Ga.

11.3 Incertidumbre en la FMI estelar

Es informativo comparar modelos calculados para ingredientes idénticos, variando la FMI. La Fig 11.5 muestra el
resultado de tal comparacion. Diferencias en brillo y color se muestran con respecto al modelo calculado para la
FMI de Salpeter vs. la edad de la poblacién estelar en el sistema de referencia de la galaxia (lado izquierdo de
la figura) y vs. z en el sistema de referencia del observador (lado derecho) para PES y trayectorias P usando las
siguientes FMI: Scalo (1986, linea continua), Miller & Scalo (1979, linea a trazos cortos), y Kroupa et al. (1993,
linea a trazos largos).

11.4 Bibliotecas estelares

La Fig 11.6 compara en el mismo formato anterior los resultados de utilizar diferentes bibliotecas estelares de
metalicidad solar para un mismo modelo de PES construido con las trayectorias P. Diferencias en brillo y en color
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Figura 11.3: Razén M/Lv vs. la razén de las contribucién Post-SP a SP en la banda V. Los circulos vacfos corresponden a los
modelos mostrados en la Fig 5.1 de Buzzoni. La estrella representa al modelo de Buzzoni marcado B en su Fig 5.1. Los tridngulos rellenos
corresponden a nuestros modelos para PES con Z calculados usando diferentes bibliotecas estelares con las trayectorias P y la FMI de
Salpeter. Los tridngulos vacios corresponden a los mismos modelos, pero calculados con la FMI de Scalo (1986). Los pentdgonos rellenos
representan modelos G para la FMI de Salpeter y los pentdgonos vacios los mismos modelos para la FMI de Scalo. Los tres cuadrados
rellenos unidos por una linea representan modelos de metalicidad sub-solar para las trayectorias P y la FMI de Salpeter. Los tres cuadrados
vacios unidos por una linea representan los mismos modelos pero para la FMI de Scalo.

se muestran con respecto al modelo de PES calculado con la biblioteca estelar de Pickles (1998) vs. la edad de
la poblacién estelar en el sistema de referencia de la galaxia (lado izquierdo de la figura) y vs. z en el sistema de
referencia del observador (lado derecho) para modelos calculados con las siguientes bibliotecas estelares: Atlas de
Gunn y Stryker extendido utilizado por BC93 (linea continua), atlas LCB97 version original (linea a trazos cortos),
y atlas LCB97 version corregida (linea a trazos largos).
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Different tracks, Z = Z,, Pickles library, Salpeter IMF
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Figura 11.4: Diferencia en la magnitud B y los colores B — V' y V — K entre un modelo de PES calculado con las trayectorias G y un
modelo similar calculado con las trayectorias P. Ver texto para mas detalles.

11.5 Diferencias en composicion quimica

En esta seccién exploramos las diferencias entre modelos de PES de composicién quimica no solar y el caso solar.
La Fig 11.7 muestra las diferencias en brillo y en color con respecto al modelo de PES con Z = Z. Todos los
modelos mostrados en esta figura fueron calculados con las trayectorias P y el atlas estelar de LCB97. Las lineas
en esta figura tienen el siguiente significado: Z = 0.0001 (linea continua), Z = 0.0004 (linea a trazos cortos),
Z = 0.004 (linea a trazos largos), Z = 0.008 (linea a puntos y trazos cortos), Z = 0.05 (linea a trazos cortosy
largos),y Z = 0.1 (linea a puntos y trazos largos).

11.6 Historia diferente de evolucion quimica

La Fig 11.8 muestra tres posibles historias de evolucién quimica, Z(t): rdpida (Zq, linea a trazos cortos), lineal
(Zy, linea continua), y lenta (Zg, linea a trazos largos), que alcanzan Z = 0.1 = 5 X Z5 a 15 Ga. Las lineas
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Other IMF — Salpeter, Z = Z,, Pickles library, Padova tracks
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Figura 11.5: Diferencia en la magnitud B y los colores B — V' y V — K entre modelos de PES calculados con diferentes FMI con
respecto al modelo calculado con la FMI de Salpeter. Ver texto para mas detalles.

punteadas indican Z y t; = 12 Ga. Se han calculado modelos para una TFE ¥ (t)  exp(—t/7), con T = 5
Ga, que evolucionan quimicamente de acuerdo a las lineas mostradas en la Fig 11.8. Las diferencias en brillo y
color de estos tres modelos con respecto al modelo con Z = Z, para la misma TFE se muestran en la Fig 11.9.
El significado de cada linea es como sigue: Z(t) = Zg (linea a trazos cortos), Z(t) = Zy, (linea continua), y
Z(t) = Zs (linea a trazos largos).

11.7 Evolucion en el sistema del observador y época cosmoldgica

En las Figs 11.10 a 11.15 muestro el intervalo de valores esperados en medidas de los colores (V — R) y (V — K)
en el sistema del observador a diferentes desplazamientos al rojo z en funcién de la edad de la galaxia. En estas
figuras, el cuadro marcado TRAC K S muestra los colores obtenidos para modelos de PES calculados con el atlas
estelar empirico de Pickles, 1a FMI de Salpeter y las trayectorias P y G. El cuadro marcado /M F’ muestra modelos
de PES con Z = Z calculados con las trayectorias P, el atlas estelar de Pickles, y las FMI de Salpeter, Scalo,
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Other library — Pickles, Z = Z,, Padova tracks, Salpeter IMF
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Figura 11.6: Diferencia en la magnitud B y los colores B — V' y V — K entre modelos de PES calculados con diferentes bibliotecas
estelares con Z = Z con respecto al modelo calculado con el atlas de Pickles. Ver texto para mas detalles.

y Miller-Scalo. El cuadro marcado SEDs muestra la evolucion de modelos de PES con Z = Z calculados
con las trayectorias P y la FMI de Salpeter, usando las bibliotecas estelares empiricas de Gunn-Stryker y Pickles,
asi como las versiones original y corregida del atlas LCB97 para Z = Z. El panel marcado SF R muestra la
evolucion de un modelo de PES junto a un modelo en el cual las estrellas se forman a una TFE constante durante
el primer Ga de la vida de la galaxia (modelo 1Ga), ambos calculados con las trayectorias P, la FMI de Salpeter,
y la biblioteca estelar de Pickles. El cuadro marcado Z muestra el intervalo de colores cubiertos por modelos de
PES de metalicidad Z = 0.004, 0.008 y 0.02 (solar), calculado con las trayectorias P y la FMI de Salpeter. En el
caso solar, se repiten los modelos mostrados en el cuadro marcado SFE Ds. El cuadro marcado ALL resume los
resultados mostrados en los cuadros restantes. El color mas rojo obtenido a cualquier edad en los 5 cuadros previos
se muestra en la linea continua superior. El color mas azul lo indica la linea punteada. El color promedio estd
indicado por la linea continua contenida dentro de estos dos extremos. El modelo 1Ga se muestra como una linea
a trazos para resaltar los efectos dominantes de la formacién estelar en los colores de las galaxias.

Las Figs 11.10 y 11.11 muestran los valores de (V — R) y (V — K) esperados en el sistema del observadora z = 0
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Different Z — Z,, LBC library, Padova tracks, Salpeter IMF
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Figura 11.7: Diferencia en la magnitud By los colores B — V' y V — K entre modelos de PES de composicién quimica diferente a solar
y el caso solar. Ver texto para mas detalles.

en funcién de la edad de la galaxia. A z = 0 ambos sistemas de referencia coinciden. La maxima edad permitida
es la edad del universo, ¢, = 13.5 Gaa z = 0, utilizando Hy = 65 km s~ Mpc~!, Q = 0.10. Las Figs 11.12y
11.13 muestran las mismas cantidades pero para galaxias vistas a z = 1.552. La edad del universo para este z en
esta cosmologia es t,, = 4.6 Ga. Las Figs 11.14 y 11.15 corresponden a z = 3, en este caso t,, = 2.7 Ga. De las
Figs 11.10 a 11.15 concluimos que la metalicidad Z y la TFE son los factores mas determinantes del intervalo de
colores esperados en modelos de sintesis de poblaciones estelares.

Las lineas horizontales mostrada en los cuadros de las Figs 11.12 y 11.13 indican el color +o de la galaxia LBDS
53W091 observada por Spinrad et al. (1997). Estos modelos reproducen los colores de esta galaxia a una edad
cercana a 1.5 Ga.

Las Figs 11.16 a 11.19 estan basadas en el cuadro marcado ALL de las Figs 11.10 a 11.13, y figuras similares
para (V —U), (V — B), (V. —1I),y (V — J), no mostradas en estas notas por razones de espacio. Para construir
estas figuras se ha substraido de cada linea en las figuras previas, el color de la PES de Z = Z calculada con las
trayectorias P, la FMI de Salpeter, y la biblioteca estelar de Pickles. Concluimos que la evolucién de (V' — R) es
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Figura 11.8: Tres historias posibles de evolucién quimica, Z(t): rdpida (Zq, linea a trazos cortos), lineal (Z 1, linea continua), y lenta
(Zs, linea a trazos largos), que alcanzan Z = 0.1 = 5 X Z a 15 Ga. Las lineas punteadas indican Zo y tg = 12 Ga.

menos dependiente de los detalles del modelo que la evolucién en cualquiera de los otros colores

Las Figs 11.20 a 11.23 estdn también basadas en los cuadros marcados ALL en las Figs 11.10 a 11.13 y figuras
similares para otros valores de 2z, no mostradas en estas notas por razones de espacio. Las Figs 11.20 a 11.23
muestran la evolucion en el tiempo de los colores (V — U), (V — B), (V — R), y (V — K) en el sistema de
referencia del observador, para diferentes valores del desplazamiento al rojo z. El color de la PES de Z = Z
calculado con las trayectorias P, la FMI de Salpeter, y la biblioteca estelar de Pickles, ha sido substraido de las
respectivas lineas mostradas en las figuras anteriores. De nuevo, (V' — R) muestra menos variaciones con el
modelo que los otros colores incluidos en estas figuras.
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Different Z(t) — Z,, LBC library, Padova tracks, Salpeter IMF
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Figura 11.9: Diferencia en la magnitud B y los colores B — V' y V — K entre modelos que evolucionan quimicamente de acuerdo a la
Fig 11.8 con respecto a un modelo con Z = Z, e igual TFE. Ver texto para mas detalles.
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Figura 11.10: (V — R) vs. t en el sistema de referencia del observador a z = 0. Vea §11.7 para mas detalles.
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Figura 11.11: (V — K) vs. t en el sistema de referencia del observador a z = 0. Vea §11.7 para mas detalles.
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H, = 65, 0= 0.10, z = 1.552, t;, = 4.6 Gyr
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Figura 11.12: (V — R) vs. t en el sistema de referencia del observador a z = 1.552. Vea §11.7 para mas detalles.
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H, = 65, 0= 0.10, z = 1.552, t;, = 4.6 Gyr
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Figura 11.13: (V — K) vs. t en el sistema de referencia del observador a z = 1.552. Vea §11.7 para mas detalles.
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Figura 11.14: (V — R) vs. t en el sistema de referencia del observador a z = 3. Vea §11.7 para mas detalles.
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H, = 65, Q= 0.10, z = 3, t, = 2.7 Gyr
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Figura 11.15: (V — K) vs. t en el sistema de referencia del observador a z = 3. Vea §11.7 para mas detalles.
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Figura 11.16: Color vs. t en el sistema de referencia del observador a z = 0. El color de 1a PES de Z = Z, calculada con las trayectorias
P, la FMI de Salpeter, y la biblioteca estelar de Pickles. se ha substraido de cada linea. Vea §11.7 para mas detalles.
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H, = 65, 0= 0.10, z = 1.0, t, = 6.1 Gyr
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Figura 11.17: Color vs. t en el sistema de referencia del observador a z = 1. El color de la PES de Z = Z, calculada con las trayectorias
P, la FMI de Salpeter, y la biblioteca estelar de Pickles. se ha substraido de cada linea. Vea §11.7 para mas detalles.
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Figura 11.18: Color vs. ¢ en el sistema de referencia del observador a z = 2. El color de 1a PES de Z = Z, calculada con las trayectorias
P, la FMI de Salpeter, y la biblioteca estelar de Pickles. se ha substraido de cada linea. Vea §11.7 para mas detalles.
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Figura 11.19: Color vs. t en el sistema de referencia del observador a z = 3. El color de la PES de Z = Z, calculada con las trayectorias
P, la FMI de Salpeter, y la biblioteca estelar de Pickles. se ha substraido de cada linea. Vea §11.7 para mas detalles.
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Figura 11.20: (V —U) vs. t en el sistema de referencia del observador para varios valores de z. El color de la PES de Z = Z, calculada
con las trayectorias P, la FMI de Salpeter, y la biblioteca estelar de Pickles. se ha substraido de cada linea. Vea §11.7 para mas detalles.
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Figura 11.21: (V — B) vs. t en el sistema de referencia del observador para varios valores de z. El color de la PES de Z = Z, calculada
con las trayectorias P, la FMI de Salpeter, y la biblioteca estelar de Pickles. se ha substraido de cada linea. Vea §11.7 para mas detalles.
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Figura 11.22: (V — R) vs. t en el sistema de referencia del observador para varios valores de z. El color de la PES de Z = Z, calculada
con las trayectorias P, la FMI de Salpeter, y la biblioteca estelar de Pickles. se ha substraido de cada linea. Vea §11.7 para mas detalles.
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Figura 11.23: (V — K) vs. t en el sistema de referencia del observador para varios valores de z. El color de la PES de Z = Z, calculada
con las trayectorias P, la FMI de Salpeter, y la biblioteca estelar de Pickles. se ha substraido de cada linea. Vea §11.7 para mas detalles.
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Capitulo

12

Resumen y Conclusiones

Los modelos actuales de sintesis de poblaciones estelares reproducen razonablemente bien los espectros observados
de diversos sistemas de estrellas de diferentes edades y contenido metdlico. Los resultados diferentes obtenidos
con diversos cddigos de calculo pueden ser entendidos en funcién de los diferentes ingredientes utilizados para
construir estos modelos y no necesariamente representan violaciones de principios fisicos por alguno de estos
modelos. Sin embargo, la inspeccion de la Fig 11.4 muestra que dos conjuntos diferentes de trayectorias evolutivas
para estrellas de igual metalicidad producen modelos que a épocas tempranas difieren en brillo y color entre 0.5 y
1 mag, dependiendo de la banda fotométrica. Las diferencias disminuyen para la época presente en el sistema de
referencia en reposo, pero son grandes en el sistema de referencia del observador para z > 2. Asi, cualquier intento
de asignar una edad a la poblacién de una galaxia lejana, por ejemplo, basado en el ajuste de los colores observados
a las lineas evolutivas mostradas en estas figuras, producird una edad que dependen criticamente del conjunto de
modelos utilizados. Notemos que de z = 3 a 3.5, (V — K) en los dos modelos difiere en mas de 1 mag. Esta
diferencia es producida por las correspondientes diferencias entre los modelos visibles en el sistema en reposo a 10
Ga. De las Figs 10.6 y 10.7, estas diferencias pueden ser entendidas en términos de la disimil contribucion de los
mismos grupos estelares al flujo total en las bandas V' y K en ambos modelos.

Aunque modelos construidos con diferentes FMI predicen brillos y colores razonablemente similares en la época
actual, la evolucién temprana de estos modelos es bastante diferente en épocas tempranas (Fig 11.5), resultando
en grandes diferencias en color en el sistema del observador a z > 2. Cuanto mas informacion tengamos acerca
de 1a FMI, mejor podemos restringir las predicciones de los modelos. Las pequenas diferencias en color predichas
en el sistema en reposo cuando se utilizan diferentes bibliotecas estelares, son magnificadas en el sistema del
observador (Fig 11.6). Cuando la correccién k trae diferencias de flujo de sentido opuesto dentro de las bandas
consideradas, la diferencia en el color resultante es incrementada. La Fig 11.7 muestra el peligro de interpretar
datos de un sistema estelar con modelos de metalicidad equivocada. Las diferencias en color entre estos modelos,
especialmente en el sistema del observador, son tan grandes que hacen muy incierta cualquier conclusién derivada
de esta interpretacion.

Es préctica comun utilizar modelos de metalicidad solar cuando no se dispone de informacion acerca de la abun-
dancia quimica de un sistema estelar dado. Galaxias que evolucionan de acuerdo a las leyes Z(t) de la Fig 11.8
muestran diferencias en color con respecto al modelo calculado con Z = Z que no son mayores que las diferen-
cias introducidas por las otras fuentes de incertidumbre aqui discutidas. Las diferencias en color entre los modelos
de poblaciones compuestas quimicamente inhomogéneas y el caso puramente solar (Fig 11.9), son mucho menores
que las mostradas en la Fig 11.7 para PES quimicamente homogéneas. La aproximacién a metalicidad solar puede
ser asi justificada en algunos casos.

Las Figs 11.10 a 11.23 indican que algunos colores medidos en el sistema del observador, especialmente (V' — R),
son menos sensibles a los ingredientes utilizados en los modelos que otros colores. De las Figs 11.10 a 11.15
se concluye que la metalicidad Z y la TFE son los factores dominantes que determinan el intervalo permitido de
colores.
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Espero que a través de estos ejemplos sencillos el lector pueda adquirir una idea acerca de las diversas incertidum-
bres introducidas en la solucién del problema de la sintesis de poblaciones estelares por los diferentes ingredientes
astrofisicos existentes, algunos contradictorios. Asi, el usuario interesado podra hacer sus propias estimaciones de
error al utilizar estos modelos.
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