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Resumen

Muchas de las estrellas que son observadas pertenecen a sistemas multiples. Las
interacciones entre estrellas binarias pueden cambiar el camino evolutivo de una estrella,
creando estrellas atipicas como las rezagadas azules (Blue Stragglers) y explicando la
existencia de estrellas en la rama horizontal extrema (EHB). Incluyendo trayectorias
evolutivas de sistemas binarios de Hurley et al. (2002), calculamos una serie de isécronas,
las cuales incluyen estas estrellas atipicas. Incluimos también el canal 2HeWD para la
formacion de estrellas EHB, sugerido por Han et al. (2002). Los pardmetros fisicos de
las EHB resultantes se derivan de una base de datos construida con BaSTI (Pietrinferni

et al. 2004, 2006), haciendo realista y observacionalmente respaldado este modelo.

El espectro integrado calculado muestra un aumento en el flujo de energia para
longitudes de onda menores a 2500 A. Notdndose especialmente en poblaciones viejas,
donde la emisién de energia en esa regién del espectro estd dominada por estrellas
EHB. La intensidad del flujo de energia esté influenciado por la forma de la funcién de
masa inicial, haciendo la poblacién mas azul si se toma en cuenta la parametrizacién de
Chabrier (2003) en comparacién con la de Salpeter (1955). En general, las predicciones
derivadas muestran una buena correspondencia con los modelos de poblaciones estelares
estandares, en aquellas instancias en donde el espectro no es dominado por las estrellas

binarias o su producto.

Este modelo se ha utilizado para estudiar el cimulo abierto NGC 6791, el cual

presenta algunos detalles particulares, entre ellos bimodalidad en la rama horizontal.



XXII Indice de Tablas

Esto ha sido atribuido anteriormente a una poblacién de binarias presente en el cimulo.
Con el modelo desarrollado en este trabajo hemos logrado reproducir satisfactoriamente
el diagrama color magnitud de este ciumulo, especialmente la bimodalidad en la rama
horizontal. También el espectro integrado de NGC 6791 calculado por nuestro modelo,

muestra una buena correspondencia con otros calculados previamente.

De igual manera, se ha usado este modelo para estudiar el fenémeno del UVX en
galaxias de tipo temprano. Demostramos que variando los pardmetros libres iniciales
del modelo, por ejemplo la funcién de masa inicial, la fraccién de binarias, distribucién
de periodo o distribucién de masa y temperatura de las EHB resultantes, se puede
reproducir las diferentes intensidades del exceso UV observado en galaxias de tipo
temprano en el universo local. Concluimos que el pardmetro mas importante a tomar
en cuenta es la fraccién de binarias contenida en la poblacién. Concluimos también
que nuestro modelo predice una relacién entre la intensidad del UVX y la edad de la

galaxia, siendo que mientras esta es mas vieja, el UVX es mas pronunciado.



Abstract

Many stars are observed to belong to multiple systems. Interactions between binary
stars may change the evolutionary track of a star, creating atypical stars like Blue
Stragglers and explaining the existence of EHB stars. Using binary star evolutionary
tracks from Hurley et al. (2002) we report results of a population synthesis model that
follows the evolution of single and binary stars. In this model we include the 2HeWD
merger channel, suggested by Han et al. (2002), for the formation of EHB stars. The
physical parameters of the resulting EHB stars are derived from the BaSTI database,
and are thus realistic and observationally supported. The predictions of this model
are in good agreement with traditional population synthesis models, except when the
spectrum of the stellar population is dominated by binary stars or their products, e.g.,
EHB stars in the UV region.We reproduce successfully the observed CMD and SED of
the metal rich open cluster NGC 6791. We show that varying the initial free parameters
of the model, for example, the initial mass function, the binary fraction and metallicity,
the model can reproduce the observed colors in ETGs and the different UVX intensities.

Our models should be appropriate to study the UV upturn in ETGs.



Capitulo 1

Introduccion

Los modelos de sintesis de poblaciones estelares, introducidos primeramente por
Tinsley (1968), constituyen una herramienta ttil para interpretar los espectros y colo-
res de la luz integrada proveniente de galaxias y otros sistemas estelares, lo que permite
determinar qué tipo de estrellas dan lugar a lo observado. De la misma manera, son usa-

dos para estudiar las propiedades de las poblaciones estelares resueltas en el diagrama

color-magnitud (DCM).

Para construir estos modelos es necesario partir de una serie de ingredientes que son
cruciales: (7) un conjunto completo de trayectorias evolutivas que describan en detalle
la dependencia en el tiempo de las propiedades fisicas de las estrellas de diferentes ma-
sas iniciales y distinta composicién quimica, dentro del diagrama Hertzsprung-Russell
(HR); (#2) también una biblioteca espectral que sea lo mds completa posible (cubrien-
do todos los tipos espectrales de estrellas de diferente masa, temperatura, composi-
cién quimica y estado evolutivo), es necesaria para calcular las propiedades espectro-
fotométricas de las estrellas en cada posicién del diagrama HR; (éii) el nimero de
estrellas de masa especifica que se forman en un brote de formacién estelar, el cual

estd determinado por la funcién de masa inicial (IMF); y (iv) la masa de gas trans-
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formado en estrellas como funcién del tiempo en cada uno de estos eventos, define la
historia de formacién estelar (SFH). En los trabajos de Bruzual & Charlot (2003); Fioc
& Rocca-Volmerange (1997); Maraston (2005), entre otros, se puede encontrar informa-
cién especifica del tratamiento de estos pardmetros y su uso en los modelos de sintesis

de poblaciones estelares.

A pesar de las mejoras realizadas en las ultimas décadas, tanto en la cantidad como
en la calidad de los ingredientes mencionados previamente (e.g. trayectorias evolutivas
y bibliotecas espectrales), estos modelos atin son sensibles a limitaciones en algunas
areas especificas. En general, el problema radica en la falta de informacién y el poco
entendimiento que se tiene en algunas fases de la evolucién estelar que, o tienen un
tiempo de vida corto, o no estan bien caracterizadas. Un ejemplo de esto son las estrellas
en la rama asintética de las gigantes en la fase de pulsos térmicos (TP-AGB). En esta
etapa particular de la fase asintética de las gigantes (AGB), las estrellas son muy
luminosas, superando la luminosad del tope de la rama de las gigantes rojas (RGB), sin
embargo, su tiempo de vida es muy corto (2-4 Ma, segtin el trabajo de Giraldi & Marigo
2007), dificultando su estudio tanto observacional como tedrico. Gracias al trabajo de
Marigo et al. (2008), en la actualidad se tiene un mejor conocimiento de las TP-AGB
de masa intermedia. Estas estrellas contribuyen al menos en un 50% en el infrarojo
cercano (NIR) en una poblacién estelar simple (SSP) de edad 1-2 Ga (Bruzual et al.,
2013).

En el otro extremo del espectro, el ultravioleta (UV), el avance no ha sido tan mar-
cado. Los modelos de evolucién estelar explican naturalmente la existencia de la rama
horizontal (HB) candnica, sin embargo, los mecanismos de formacién y las trayectorias
evolutivas de la parte mas azul de la HB, llamada la rama horizontal extrema (EHB),
no estan bien entendidos. Estas estrellas son muy calientes por lo que tienen el méximo
de emisién de energia en longitudes de onda corta (< 2500 A), como consecuencia, su

contribucién en el espectro integrado de la poblacién es despreciable en en el rango de



longitudes de onda visible, pero contribuyen significantemente en el UV, especialmente
en poblaciones estelares viejas, cuando la contribucién de las estrellas jévenes y calien-
tes deja de ser importante. Es por esta razén que en este trabajo centraremos nuestra

atencién en estos objetos.

En la Figura 1.1 se muestran las diferentes componentes de la HB del cimulo glo-
bular NGC 2808: el grupo rojo (RC), la HBA, la HBB, la EHB, la brecha de RR Lyrae
y la posicién en la que deberian estar las estrellas del garfio azul (BH). La brecha de
las RR Lyrae es la parte de la HB que atraviesa la banda de inestabilidad. La HBA
estd localizada a la izquierda de la brecha de las RR Lyrae, se caracteriza porque las
estrellas en esta zona tienen temperatura efectiva (Teg) < 12000 K; la HBB estd forma-
da por estrellas con 12000 K < T,g < 20000 K. Las estrellas mas calientes que 20000 K
estan localizadas en la EHB. Por ltimo, las estrellas BH, que también pertenecen a la
HB, pero son mas calientes y mds débiles que las EHB. En el DCM UV, las estrellas
del BH describen una curva en el extremo azul hacia magnitudes mas débiles. Para
una revisién més extensa de la morfologia de la HB, ver Catelan (2009). Debido a que
las observaciones con las que se construyé el DCM de la Figura 1.1 fueron tomadas
con imégenes de diferentes profundidades, existe un limite en donde las estrellas bri-
llantes se saturan en las observaciones més profundas. En realidad el pico observado a
F814W ~ 20, es un artificio producido en el calculo de las magnitudes instrumentales

(Anderson et al., 2008), utilizadas para realizar el gréfico.

Las estrellas en la HB tienen la peculiaridad de que estén en la fase de quema de Helio
(He) en el nicleo. Cuando una estrella deja de quemar Hidrégeno (H) en su nicleo, el
detenimiento de las reacciones nucleares hacen que se cree una inestabilidad originando
que el nicleo se contraiga; a su vez, las capas mas externas se expanden, llevando a
la estrella a ascender por la RGB. A estas capas externas se les llama envolvente. Si
la masa de la envolvente estd dentro del rango 0,05 - 0,4 Mg, la estrella tendrd una

temperatura en la HB de ~ 14000 K. Si la masa de la envolvente es menor a 0,05 Mg, la
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estrella tendrd una temperatura mas alta, localizdndose en la EHB (ver Figura 1.1). Por
el contrario, el RC es formado cuando su progenitora tiene alta metalicidad (cercana a
solar 0 mas alta), y la masa total en el tope de la RGB es entre 1 < My $ 2,5. Estas
estrellas tienen la caracteristica de que son menos luminosas y mas calientes que las
estrellas en la HB canodnica, esto quiere decir que existe algin mecanismo extra por

el cual, al atravesar la fase RGB, estas estrellas tuvieron una pérdida de masa més

efectiva.
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Figura 1.1: Diagrama color-magnitud del cimulo globular NGC 2808. Los datos son tomados del Ga-
lactic Globular Cluster Tresure Project, observados con el Telescopio Espacial Hubble HST WFC/ACS
(Milone et al., 2012).



Por varios anos, las EHBs fueron hipotéticas, sin embargo, en las dltimas décadas se
han observado directamente en cimulos abiertos (Kaluzny & Udalsky, 1992), globulares
(Catelan, 2009) y también en galaxias cercanas como M32 (Brown et al., 2000). Aun

asi, su origen y formacién sigue siendo debatido.

Existen dos escenarios bajo los cuales las estrellas EHB pueden formase. El primero
contempla la evolucién de estrellas aisladas o sencillas! de baja masa; el segundo invo-
lucra perturbaciones externas que hacen que la estrella evolucione de manera diferente:

en un sistema binario interactuante.

Bajo el escenario de evolucion de estrellas aisladas hay varios parametros que son
importantes, especialmente al atravesar la fase RGB que es en donde se determina la
posicién de la estrella en el diagrama HR al llegar a la HB . Dentro de estos parametros

se destacan:

s La edad: conforme la edad de la poblacién aumenta, la masa de la estrella al salir
de la secuencia principal (MS) es menor, esto hace que al ascender por la RGB, la
masa de la envolvente sea mas pequena, y al llegar a la HB la estrella tendrd una

temperatura efectiva méas alta.

s La abundancia de He (Y'): para una misma edad, estrellas que tengan una abun-
dancia de He elevada tendran una masa menor en el punto de salida de la secuen-
cia principal (TO), por consiguiente, tienen también una envolvente més fina.
Ademads, una alta abundancia de He inicial, causa que las estrellas con una envol-
vente de una masa dada, quemen maés rapido su capa de hidrégeno en la fase HB

produciendo una AGB-fallida?. (Dorman et al., 1995).

1Se define estrella aislada aquella cuya evolucién no esté alterada por perturbaciones externas, por

ejemplo, que no sea parte de un sistema binario interactuante.
2Las AGB-fallidas son estrellas que al salir de la fase HB no alcanzan la fase AGB, sino que

evolucionan directamente a enana blanca.
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s AY/AZ: la alta abundancia de He estd acoplada a la abundancia de metales Z
(Wilson & Rood, 1994; Isotov & Thuan, 1998), esto implica que la evolucién de
la EHB est4 ligada a la alta metalicidad (Z 2 Z), y directamente amplificada

por los efectos de la abundancia de He.

A pesar de esto, se han encontrado estrellas EHB en sistemas estelares relativamen-
te jévenes, como cumulos abiertos (Kaluzny & Udalsky, 1992), también en estrellas de
campo y cumulos globulares con abundancias metalicas y de He relativamente mode-
radas (Dorman et al., 1995). Esto sugiere que, aunque estos parametros influyen en la

producciéon de estrellas EHB, no son un factor decisivo en su formacién.

Otro factor importante en contra de este escenario, forma parte de los resultados
obtenidos por Moni Bidin et al. (2007). Ellos encuentran que la temperatura méxima
a la que puede llegar una estrella en la HB es de ~ 23000 K, tomando en cuenta
modelos hidrodindmicos de evolucién estelar normal, y que las estrellas mas calientes
tienen caracteristicas que no se acoplan ni con las EHB maés frias ni con los modelos,

sugiriendo que estas estrellas han sufrido cambios drasticos en su estructura interna.

En vista de que, observacionalmente, no todas las estrellas EHB pueden ser ex-
plicadas por los modelos de evolucién estelar, especialmente las méds calientes, otro
mecanismo de formacién es requerido para estas estrellas: dentro de un sistema bina-
rio. En los sistemas binarios cercanos, ambas componentes pueden intercambiar masa,

principalmente a través de dos mecanismos:

» Transferecia de masa a través del l6bulo de Roche (RLOF): si la estrella donante
estd ascendiendo por la RGB, esta puede llenar su 16bulo de Roche e iniciarse la
transferencia estable de masa a través del punto de Lagrange desprendiendo, de
esta forma, la envolvente que la cubre (ver Figura 1.2). Asi, cuando la estrella

donante alcanza el tope de la RGB, una parte, o toda su envolvente habré sido



transferida a la otra estrella. Al comenzar la siguiente fase evolutiva (HB), lo que
queda es el niicleo desnudo (sin la capa envolvente) de la estrella y esta se podria

ubicar en la parte maés caliente de esta fase: la EHB.

Figura 1.2: Esquema representativo de cémo ocurre el proceso de transferencia de masa a través del

16bulo de Roche. Figura tomada de Han et al. (2007).

s Ezpulsion de la envolvente comun (CE): si la RLOF se vuelve dindmicamente
inestable, una envolvente comin puede formarse. Si la energia orbital de la envol-
vente que esta siendo transferida es mayor a su energia de enlace, la CE puede ser
eyectada, dando lugar a un sistema binario en el cual una de las componentes es
una enana blanca (WD) y la otra es una sub-enana caliente (que también puede
ser una estrella EHB). En la Figura 1.3 se muestra una representacién gréafica de

cémo se forma una CE.

Estos canales de formacion son importantes para poblaciones estelares de edad < 3,5
Ga (ver Figura 7 de Han et al. 2007 y Figura 3 de Han et al. 2010), sin embargo, para
poblaciones més viejas otro canal es propuesto por Han et al. (2007, 2010): la fusion de

dos enanas blancas de Helio (2HeWD):
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Figura 1.3: Esquema representativo de una CE. Figura tomada de Han et al. (2007)

s Si el sistema binario estd compuesto por dos enanas blancas de He (HeWD) y
el perfodo orbital es suficientemente corto (del orden de horas), la fuerza gravi-
tacional puede hacer que la componente menos masiva llene el 16bulo de Roche,
iniciando la transferencia de masa y haciendo que se cree un disco de acrecion
alrededor de la estrella méas masiva. Conforme la masa de la WD aumenta, puede
existir un punto en el cual el He comience a quemarse en capas y subsecuentemente

la estrella comenzard a quemar He en su nicleo. (Han et al., 2002).

Ambos escenarios (aislado y binario) para la formacién de estrellas EHB son igual-
mente plausibles, sin embargo, las propiedades de las EHB resultantes dependen del
canal de formacién, dado que las distribuciones de las propiedades béasicas de sus pro-

genitores son diferentes.

Smith et al. (2012) midieron la intensidad del flujo UV de galaxias elipticas como
funcién de algunos indices espectrales y la dispersién de velocidades, encontrando que
el color (FUV - 1) muestra una anticorrelacién con la edad. Este resultado es contrario
a las predicciones del modelo de Han et al. (2007), que dicta que la intensidad del flujo
UV no debe variar con la edad de la poblacién si este flujo es causado por estrellas

EHB que hayan sido formadas en sistemas binarios, ya que el origen de estas depende



directamente de los pardmetros orbitales del sistema y no de las propiedades de la

poblacién.

Adicionalmente, la fase de la evolucién estelar EHB, es relativamente corta (~ 108
afios) (Pietrinferni et al., 2004), sin embargo, el nimero esperado de estrellas EHB
aumenta con la edad. Esto implica que debe haber un incremento en el flujo UV con la

metalicidad y la edad de la poblacién (Smith et al., 2012).

En este sentido, el mejor escenario que se tiene para poner a prueba estas teorias
de formacién de estrellas EHB, es el estudio del exceso UV, también conocido como
UVX, en galaxias de tipo temprano (ETGs)3. Este fenémeno, estd caracterizado por
un incremento en el flujo de energia a longitudes de onda menores a 2500 A, como
es mostrado en la Figura 1.4. El UVX fue detectado por primera vez por Code &
Welch (1979) y desde entonces ha sido tépico de debate, ya que no se esperaria en
galaxias que estén formadas por estrellas rojas (viejas), que ademds no contienen gas
y polvo en cantidades suficientes como para que existan brotes recientes de formacién
estelar. Sin embargo, el UVX necesariamente es causado por la presencia de estrellas lo
suficientemente calientes como para tener el méaximo de emisién en longitudes de onda

menores a 2500 A.

Por tiempo se ha pensado que las estrellas EHB son responsables del fenémeno
UV observado en el espectro de algunas ETGs. Kaviraj et al. (2007b), estudiaron una
muestra de ETGs y concluyeron que ~ 30% de la muestra presenta un exceso de color
(NUV-r). Mientras que Yi et al. (2011) reporta que ~ 5% de las ETGs presentan exceso
de color (FUV-NUV). Recientemente, Carter et al. (2011); Smith et al. (2012) y Bureau
et al. (2011) han demostrado, sin lugar a dudas, que el exceso UV est4d presente en gala-
xias evolucionadas pasivamente, y sin sehales de formacién estelar residual, dejando al
descubierto que el exceso UV en ET'Gs podria tener su origen en estrellas evolucionadas

y no en nuevos brotes de formacién estelar, ya que el exceso UV producido por estrellas

3Las ETGs incluyen galaxias elfpticas y lenticulares.
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Figura 1.4: Espectro de la galaxia eliptica gigante NGC 4552.
para longitudes de onda > 2000 A. Figura tomada de Yi (2008).
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Se observa el incremento en el flujo

jévenes debe mostrar signos de evolucién, por ejemplo, la forma del espectro integrado

debe cambiar con el tiempo y esto no esta respaldado por las observaciones de ETGs

(Carter et al., 2011; Smith et al., 2012).

En otro estudio muy reciente, Rosenfield et al. (2012) buscaron resolver las fuentes

UV en el bulbo de M31, como parte del proyecto “The Panchromatic Hubble Andromeda

Treasury”. En este trabajo estudian las estrellas EHB y el producto de su subsecuente

evolucién como la post-HB caliente. En esta tltima fase evolutiva, las estrellas son més

luminosas, pero el tiempo de vida es més corto (~ 10° afios ). Las estrellas post-HB

calientes detectadas por Rosenfield et al. (2012) solo dan cuenta del 2% del flujo total
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en el filtro F275W (rango UV), dejando como conclusién que las estrellas responsables
del exceso UV no han sido resueltas y que muy probablemente sean las progenitoras de

las post-HB calientes: las estrellas EHB. Este resultado es acorde con los trabajos de

Brown et al. (2000, 2008).

Esta es la razén por la cual es fundamental incluir apropiadamente la evolucién de

las estrellas EHB en los modelos de sintesis de poblaciones estelares.

Motivados por lo anteriormente expuesto, el objetivo fundamental al desarrollar
este trabajo de investigacién doctoral, es incluir sistemas binarios interactuantes en los
modelos de sintesis de poblaciones estelares y estudiar su influencia, especialmente la
formacién de estrellas EHB, en las propiedades integradas de las poblaciones, prestando

especial atencién a la region UV del espectro.

Este libro de tesis doctoral estd estructurado en tres Capitulos principales, ademaés
de esta introduccién, donde primeramente se plantea el método de construccién del
modelo, seguido de dos Capitulos independientes y autocontenidos en donde se aplica
el modelo a dos sistemas estelares diferentes. Uno es un particular cimulo abierto, NGC

6791, y el otro es un conjunto de galaxias de tipo temprano del universo local.

En el Capitulo 2 se presenta el método de construcciéon del modelo, donde se mues-
tra, primeramente, las condiciones bajo las cuales se crea la poblacién, incluyendo la
estadistica de los pardmetros binarios utilizados. Luego se menciona cémo se obtienen
las trayectorias evolutivas de las estrellas en sistemas binarios y estrellas aisladas con
el coédigo de evolucion estelar de Hurley et al. (2000, 2002). Afiadimos a este c6digo la
posibilidad de la formacién de estrellas EHB a través de la fusién de 2HeWD, siguiendo
la prescripcién de Han et al. (2002). Los pardmetros fisicos (temperatura efectiva y
luminosidad) del producto resultante de la fusién son obtenidos a través de una base

de datos construida utilizando la herramienta BaSTI4, la cual es una interfaz robusta

4Bag of Stellar Tracks and Isochrones (BaSTI).
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y rdpida que utiliza las trayectorias evolutivas de Pietrinferni et al. (2004, 2006) para
obtener los pardmetros estelares de estrellas HB en poblaciones estelares viejas, inclu-
yendo EHB. Las trayectoras de Pietrinferni et al. (2004, 2006) son calculadas con una

concepcion fisica estelar realista.

Calculamos las is6cronas para poblaciones estelares que incluyen tanto una subpo-
blacién binaria como de estrellas aisladas y construimos su correspondiente distribu-
cién espectral de energia (SED). Para comparar nuestro modelo utilizamos los modelos
Bruzual & Charlot (2003) (de aqui en adelante BC03), que estdn construidos con ingre-
dientes que solo toman en cuenta la evolucién aislada de estrellas. De la misma manera,
expondremos las similitudes y diferencias entre el modelo desarrollado en este trabajo

y otros ya existentes que también involucren sistemas binarios.

Compararemos nuestros resultados con sistemas estelares reales para poner a prueba
las predicciones de nuestro modelo. En el Capitulo 3 compararemos con el cimulo
abierto NGC 6791, el cual es una pieza clave para entender el exceso UV en galaxias
elipticas debido a su proximidad, ya que es posible resolver las diferentes poblaciones
que contiene, incluyendo las estrellas EHB. Es importante destacar que lo incluido en
estos primeros tres capitulos ya ha sido publicado en la revista arbitrada internacional
Monthly Notices of the Royal Astronomical Society MNRAS, bajo la cita Herndndez-

Pérez & Bruzual (2013), de lo cual se hablard méas extensamente en el Apéndice A.

Luego, en el Capitulo 4 compararemos las predicciones de nuestro modelo con una
muestra de ~ 3400 galaxias del universo local catalogadas como pasivas y de tipo tem-
prano, de las cuales se pueden distinguir las que presentan exceso UV con diferentes
intensidades de aquellas que no lo tienen o que han tenido formacién estelar recien-
te. Con esto podemos reproducir los colores observados de estas galaxias y algunas

relaciones entre el UVX y las propiedades fisicas de estos sistemas estelares.

Por ultimo, un resumen de los resultados y las conclusiones mds importantes arro-
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jadas por este estudio serdn expuestas en el Capitulo 5.
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Capitulo 2

El modelo

Como se indicé en el Capitulo 1, las estrellas EHB pueden formarse dentro de un
sistema binario interactuante a través de transferencia de masa o colisiones. En este tra-
bajo, queremos explorar los efectos de la inclusién de sistemas binarios interactuantes,

y por lo tanto, de las estrellas EHB en los modelos de sintesis de poblaciones estelares.

En este Capitulo se seguira paso a paso la construccion del modelo. Se describird la
formacién de la poblacidn, incluyendo la fraccién de esta que se encuentra en sistemas
binarios, y la asignacién de los ingredientes estelares que conforman el modelo resul-
tante. También en este Capitulo se explicard la funcién de las trayectorias evolutivas
utilizadas y del motivo de realizar las modificaciones que permitiran que el modelo inclu-
ya todos los canales de formacién de estrellas EHB y de la asignacién de los pardmetros
fisicos de estas estrellas. Del mismo modo, se explicara brevemente el método de sintesis
de is6cronas y mostraran las arrojadas por el cddigo. Por tltimo se calculard el espectro
integrado de las poblaciones creadas, incluyendo la componente binaria de la misma.
A partir del espectro, se evaluard la evolucién en el tiempo de una serie de colores,

principalmente en el rango UV y visible.
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Al modelo desarrollado en este trabajo, de ahora en adelante, lo llamaremos:

BASSIC: BinAry Star Synthesls Code,

como acrénimo en inglés de cédigo de sintesis de estrellas binarias.

Los resultados obtenidos se presentaran y analizaran en las ultimas secciones de
este Capitulo, donde analizaremos las propiedades integradas de poblaciones estelares
predichas por BASsIC y compararemos estos resultados con predicciones hechas por

otros modelos de sintesis de poblaciones ya existentes.

2.1. Estadistica de los parametros binarios.

2.1.1. Construccion de los pares binarios

Con el objetivo de construir una poblacién estelar formada tanto por estrellas aisla-
das, como por estrellas en sistemas binarios, utilizamos el método estadistico de Monte
Carlo. Para incluir la componente binaria a la poblacién estelar se debe especificar: (a)
la distribucién de masa de la estrella primaria (la mds masiva) y de la secundaria de
los pares binarios, (b) la fraccién de binarias como funcién de la masa de la estrella
primaria y (c¢) la distribucién del perfodo orbital y la excentricidad de la érbita de los
pares binarios. Para asignar estas distribuciones tratamos de ajustarnos lo més posible

a las observaciones reportadas en la literatura.

El primer paso para la construccién de la subpoblacién binaria, es generar la dis-
tribucién de masas de las estrellas primarias (M;) y secundarias (M;) en cada par.

Primero construimos la distribucién de las masas M;, poblando estocdsticamente una
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IMF. En este trabajo escogimos seguir la parametrizacién de Chabrier (2003):

[ -1 2
exp [_(ogm2 ;ng) ], sim <1 Mg,
E(logm) o ’ (2.1)
m~13 sim>1Mg,
donde m, = 0,08 My y o = 0,69. Por referencia, y para no perder generalidad, analiza-

mos también la IMF que sigue la distribucién de masa dada por Salpeter (1955):
£(logm) oc m™135, (2.2)

Ambas IMF estén representadas en la Figura 2.1, donde se muestra que, en términos
generales, las distribuciones son similares, sin embargo, la distribucién de Chabrier
(2003) presenta una disminucién del nimero de estrellas para masas < 1 My con respecto
a la de Salpeter (1955). Esto es compensado con un aumento en el nimero de estrellas

con masa > 1 M.

En el desarrollo de este trabajo, utilizaremos la IMF de Chabrier (2003) para nuestros
célculos, a menos que lo contrario sea indicado en el texto. Esto es debido a que el
ajuste de la IMF de Chabrier (2003), especialmente el conteo de estrellas de baja masa,

estd basado en observaciones y estd fisicamente justificado.

Los limites inferiores y superiores adoptados tanto para la IMF de Chabrier (2003),
como para la IMF de Salpeter (1955), son my; = 0,1 Mg v my = 100 Mg, respectiva-
mente. Cada estrella de masa M; serd la estrella primaria del par binario, de acuerdo
a la probabilidad discutida en la Seccién 2.1.2 y listada en la Tabla 2.1. Las estrellas
que no fueron seleccionadas como binarias en la distribucién inicial, permanecen como

estrellas aisladas.

Con la finalidad de obtener la masa My de la estrella secundaria, es necesario esta-
blecer una distribucién de la razén de masas g = M;/M,. Milone et al. (2012) hicieron
una caracterizaciéon de las propiedades fotométricas para estudiar la binaridad en 59

cimulos globulares observados con HST WFC/ACS, estos autores concluyen que la
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Figura 2.1: Las dos IMF consideradas en este trabajo Salpeter (1955) (linea sélida morada) y Chabrier
(2003) (linea punteada roja). Y una tercera IMF que atin no ha sido considerada en BASSIC: Kroupa
(2001). Esta figura ha sido tomada de Crosby et al. (2013).

distribucién de la razén de masa g es casi plana. Por esta razén, asumimos que la masa

M; sigue una distribucién uniforme en q:
flg)=1 con 0<g<1. (2.3)

Es importante resaltar que nuestro procedimiento no altera la forma global de la
IMF, es decir, contando las estrellas binarias y aisladas, la distribucién de masa obtenida
recupera la forma original de la IMF, como se muestra en la Figura 2.2. Aqui se observa
la IMF de Salpeter (1955) de una poblacién de 10® Mg junto con la distribucién de cada
una de las componentes de la poblacién: la linea negra es la IMF total, correspondiente
a la suma de las distribuciones de masa de la subpoblacién de las estrellas binarias
(linea azul) y la de estrellas aisladas (linea roja), mientras que las lineas color turquesa
y verde corresponden respectivamente a la distribucién de masa de las estrellas primaria

y secundaria del par binario.
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Figura 2.2: Distribucién de masas para las componentes binaria y aislada de una poblacién de 10®
Mg. La distribucién de masa de la subpoblacién de las estrellas binarias estd representada por la
linea azul y la de estrellas aisladas por la linea roja. Las lineas color turquesa y verde corresponden
respectivamente a la distribucién de masa de las estrellas primaria y secundaria del par binario. La
linea negra representa la suma de las subpoblaciones binaria y aislada, la cual corresponde a la IMF

original de Salpeter (1955).

2.1.2. Fraccidén de binarias

Es bien conocido que una fraccién importante de estrellas no se forma individual-
mente, sino que lo hacen en sistemas dobles o multiples. Desde hace varios siglos se ha

hecho un esfuerzo por cuantificar cudl es la fraccién de estrellas binarias.

En las daltimas décadas, sondeos de sistemas binarios han mostrado que la multiplici-

dad estelar no es la misma para todos los tipos espectrales. Por ejemplo, Duquennoy &
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Tabla 2.1: Fraccién de binarias en funcién del tipo espectral

Tipo Fraccién Referencia

Espectral de binarias

0] 0,72 Mason et al. 1998

O-B 0,65 Preibisch et al. 1999

B-A 0,62 £ 0,2  Patience et al. 2002

G-K 0,58 + 0,1  Duquennoy & Mayor 1991
M 0,49 + 0,09 Fischer & Marcy 1992

M tardias 0,26 + 0,1 Basri & Reiners 2006

Mayor (1991) encontraron que la fraccién de multiplicidad para estrellas de tipo solar
(tipo espectral G enanas) es de 0,58 = 0,1, mientras que para estrellas tipo M enanas es
de 0,42 + 0,09 (Fischer & Marcy, 1992). Lada (2006) hizo un estudio comparativo de
trabajos recientes basado en observaciones realizadas para el andlisis de la multiplicidad
estelar, y concluyé que (a) la mayoria de las estrellas en la Galaxia son sencillas y (b)
la fraccién de binarias depende del tipo espectral de la estrella primaria, al ser esta més
masiva, mayor es la probabilidad de pertenecer a un sistema binario. En la Tabla 2.1
se muestra un resumen de la recopilacién hecha por Lada (2006) de los resultados ob-
servacionales de la multiplicidad estelar en funcién del tipo espectral. Estos valores son

utilizados en este trabajo.

2.1.3. Parametros orbitales

Un par binario también esta caracterizado por su periodo orbital y la excentricidad
de la érbita. Sondeos de sistemas binarios han mostrado que la distribucién del periodo
orbital no es uniforme. Para este trabajo, asumimos que el periodo orbital de los pares

binarios construidos previamente siguen una distribucién gaussiana, cuyos parametros
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Figura 2.3: Distribucién de perfodo. La gaussiana estd construida segin la ecuacién 2.4, las lineas
azules representan -1 y +1o respecto a la media (logP = 4,8), esta Ultima estd representada por la

linea roja.

han sido definidos por Duquennoy & Mayor (1991):

_(log P - log P)2J

2
2OﬁlogP

f(log P) = Cezp[ (2.4)

donde P es el periodo en dias, logP = 4,4 y 01,0p = 2,3. La forma de la distribucién
gaussiana de periodos orbitales encontrada por Duquennoy & Mayor (1991) se muestran

graficamente en la Figura 2.3.

Luego a cada par se le asigna la excentricidad (e) de la érbita de acuerdo a una

distribucién uniforme, siguiendo los trabajos téricos de Zhang et al. (2004, 2005a):
fe)=1 con O<e<l. (2.5)

De esta forma queda definida la componente binaria de la poblacién estelar total.
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2.2. Evolucién de los pares binarios.

Luego de haber construido apropiadamente los pares binarios, cada uno con sus
parametros orbitales, el siguiente paso en la construcciéon del modelo es calcular los
parametros fisicos estelares de cada componente del par en cualquier instante dado de

su evolucion.

2.2.1. Trayectorias evolutivas para sistemas binarios

Una trayectoria evolutiva contiene la informacién de los pardmetros fisicos de una
estrella, por ejemplo, la temperatura efectiva (T.g) y la luminosidad (L) en cada instante
de sus diferentes fases evolutivas, por consiguiente, es el camino descrito por una estrella,
sobre el diagrama HR, desde el momento de su nacimiento hasta las idltimas fases de

su evolucion.

Para modelar la trayectoria evolutiva de una estrella de una masa dada, es necesa-
rio caracterizar las propiedades fisicas de la estrella a través de la informacién de su
estructura interna a cada instante, descrita por las ecuaciones de la hidrodindmica. Si
bien ya es complicado (y requiere de aflos de estudio y dedicacién) modelar trayectorias
evolutivas de estrellas aisladas, es mucho més complicado modelar trayectorias evoluti-
vas de estrellas binarias, ya que estas requieren de ecuaciones mucho mds complicadas
que, ademéas de modelar todos los aspectos bésicos de la evolucién estelar, también
modelen los cambios producidos en la estabilidad y la estructura de la estrella al estar

bajo perturbaciones externas o al tener una pérdida o ganancia de masa adicional.

Esta es la mayor limitacién que se ha tenido para poder incluir estrellas binarias en
los modelos de sintesis de poblaciones estelares: la falta de trayectorias evolutivas. Sin

embargo, en los ultimos anos ha habido desarrollos importantes en esta area.
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Figura 2.4: Trayectorias evolutivas calculadas con el cédigo BSE (binarias) y SSE (aisladas). Los
paneles superiores muestran las trayectorias de sistemas binarios con diferentes perfodo (P), excentri-
cidad (e) y masas. Se puede notar la diferencia entre estas trayectorias y la trayectoria que seguirfan
estas mismas estrellas evolucionando aisladamente (paneles inferiores). Las trayectorias de la estrella
primaria se muestran en color azul, y las de la estella secundaria en color amarillo. La linea delgada

inclinada muesta la posicién de la MS y el recténgulo la posicién de las EHB.

El cédigo de evolucién estelar binario de Hurley et al. (2002) (en lo sucesivo BSE),
desarrolla, dentro de una serie de parametros estelares y orbitales, la evolucién de la
luminosidad, la temperatura efectiva y la masa durante las diferentes fases evolutivas
de ambos miembros del par binario. Ademdas de modelar todos los aspectos bésicos
de la evolucién estelar simple (de estrellas aisladas), también toma en cuenta muchos
aspectos importantes de la interaccién binaria, tales como la transferencia de masa,
acrecion de masa, pérdida de momento angular, el empuje provocado por la explosién

de las supernovas, circularizacién de la érbita, pertubaciones de marea, RLOF y CE.
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El hecho de que uno o méas de estos procesos ocurra depende de los pardmetros que
describen el par binario, que fueron previamente definidos en la Seccién 2.1: periodo
orbital (o separacién), excentricidad y razén de masa. Todos estos mecanismos actian
en ambas componentes del par binario, cambiando su camino evolutivo en el diagrama
HR con respecto al camino que seguirian como estrellas aisladas de la misma masa
inicial. Un ejemplo de cémo los valores de estos parametros afectan las trayectorias

evolutivas es mostrado en la Figura 2.4.

En el panel superior izquierdo de la Figura 2.4 se muestra la evolucién de un sistema
tipo Algol. La interaccién del sistema binario produce una estrella EHB (log L~ 1-15y
log Tei ~ 4,5). Al mismo tiempo, la estrella secundaria (en amarillo) aumenta su masa
y se convierte en una BS, para luego evolucionar a la fase EHB. Es importante hacer
énfasis en la luminosidad del tope de la RGB: ninguna de las estrellas componentes del
sistema binario alcanzan el tope. En contraste, en el panel inferior izquierdo (estrellas
de la misma masa inicial, pero evolucionando aisladamente), ambas estrellas alcanzan
el tope de la RGB en log L ~ 4. Las estrellas aisladas no atraviesan ni la fase EHB
ni la fase BS. Los paneles superiores derecho y del medio muestran dos sistemas con
diferente periodo orbital (P), excentricidad (e) y masa inicial. Su contraparte aislada
es mostrada en los paneles inferiores respectivos. El origen de estas diferencias es el
intercambio de masa entre las estrellas que integran el sistema binario. Las trayectorias
de estrellas aisladas son calculadas con el codigo de evolucién estelar aislada de Hurley

et al. (2000) (En lo sucesivo ssE).

También hay que aclarar que no solo la trayectoria de las estrellas cambia, sino tam-
bién el tiempo de vida total en cada una de las fases evolutivas. En la Figura 2.5 se
representan las trayectorias de dos estrellas de masa M; =2,9 Mg y My = 0,9 My que
evolucionan en un sistema binario con P= 8 dias y e= 0,7 juntamente con las trayec-
torias de dos estrellas de esas mismas masas pero que evolucionan aisladamente. En

esta figura hay que notar que aunque en ambos casos todas las trayectorias son calcula-
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das desde la edad cero de la secuencia principal (ZAMS), las estrellas que evolucionan
en este sistema binario particular terminan su vida mucho antes que si evolucionaran

aisladamente, de hecho, M, nunca sale de la MS en el segundo caso.

En la Tabla 2.2 se puede ver un resumen de la fase evolutiva en la que se encuentran
las estrellas, a una edad dada, para ambos escenarios. Si se sefialan dos fases indica
que la estrella estd en la transicién entre esas dos fases. Igualmente, las trayectorias
de las estrellas aisladas son calculadas con el cédigo sse de Hurley et al. (2000) y las

trayectorias de estrellas binarias con el cédigo Bse de Hurley et al. (2002).

El algoritmo BSE cubre todas las etapas de la evolucion estelar, desde la edad cero
de la secuencia principal, hasta los estados remanentes (agujero negro, estrella de neu-
trones o WD). También incluye la fase AGB, sin embargo es reconocida solo como un
aumento en el radio de la estrella al terminar la fase de quema de He en el nicleo, la
fase TP-AGB no es modelada, pero sus efectos generales en la evolucion de la estrella
son tomados en cuenta (Hurley et al., 2000). Este cédigo puede calcular trayectorias
evolutivas para estrellas de masas iniciales comprendidas dentro del rango 0,1 Mg a 100

M, y metalicidades Z desde 0,0001 hasta 0,03.

Adicionalmente, el cédigo BSE tiene la ventaja de que puede seguir la evolucion entera
aun de los sistemas binarios méas complejos en una cantidad de tiempo de procesamiento
muy pequefia (cerca de un segundo por sistema). Esto lo hace ideal para sintetizar la
evolucién de grandes cantidades de sistemas binarios considerando interacciones realis-

tas.

2.2.2. Fusion de dos enanas blancas de Helio

Una WD es la tltima fase evolutiva de las estrellas de baja masa (< 8 Mg). Es un

remanente compuesto por material electro-degenerado, son tan densas que una WD de
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Figura 2.5: Panel izquierdo: trayectorias evolutivas calculadas con el cédigo BSE para un sistema
binario de P=8 dias y e=0,7, y masas M1=2,9 Mg y M>=0,9 Mg. Panel derecho: trayectorias evolutivas
de dos estrellas de esas mismas masas, pero evolucionando aisladamente, calculadas con el cédigo SSE.

Los simbolos indican edad (simbolos iguales representan edades iguales). Para una mayor descripcién

ver Tabla 2.2 y el texto.

Tabla 2.2: Leyenda Figura 2.5

Fase Evolutiva
Simbolo | Edad (Ga) Binarias Aisladas

M1 M2 M1 M2
¥ 0,000 ZAMS ZAMS ZAMS ZAMS
A 0,416 SGB-RGB | MS-BS | SGB-RGB | MS
g 0,720 Post EHB | SGB WD MS
O 0,935 SGB-AGB| WD WD MS
o 1,395 EHB WD WD MS
* 13,000 WD WD WD MS
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masa comparable a la del Sol, tendria un tamano cercano al de la Tierra. La mayoria
de las estrellas de baja masa queman en el nticleo He, creando Carbono (C) y Oxigeno
(O), dejando como remanente una “bola”degenerada de estos ultimos dos elementos.
De esta manera se forma una WD de C-O (COWD). Esta es la forma més comin de
las WD. Sin embargo, si la masa de la progenitora es suficientemente baja, esta no
tendrd la capacidad de fusionar He y transformarlo en C y O. Bajo estas condiciones,
el remanente seria una HeWD, donde el nicleo estaria compuesto por He degenerado.

Las HeWD tienen aproximadamente la mitad de la masa de una COWD tipica.

En teoria, una HeWD puede formarse si la progenitora tiene una masa < 0,5 Mg. Es-
tas nunca tendrén la temperatura suficiente como para fusionar He en C-O en su ntcleo.
Eventualmente, quemarian todo el H y cesarian las reacciones nucleares. Al apagarse las
reacciones nucleares, el centro de la estrella no podra resistir el colapso gravitacional,

comprimiéndose y formando un objeto de gas de He de electrones degenerados.

Dada la baja masa de la progenitora, estas podrian tardar un tiempo mayor a la
edad del universo en convertirse en una HeWD, por lo que se esperaria que no existie-
sen todavia. Sin embargo, algunas candidatas han sido observadas, pero aparecen en

sistemas binarios (Marsh et al., 1995; Bergeron et al., 2001; Hermes et al., 2013).

En un sistema binario, una HeWD puede formarse si la envolvente de H es arrancada
de la estrella antes de que comience la ignicién de He, debido la transferencia de masa

entre esta y su compafera. Estas podrian estar ligadas a la formacién de estrellas EHB.

Con la finalidad de entender la formacién de las estrellas EHB, Han et al. (2002,
2003) hicieron un estudio detallado de los tres principales canales a través de los cuales

puede formarse una estrella EHB. Estos canales son: RLOF, CE y fusién de 2HeWD.

RLOF ocurre cuando una estrella en un sistema binario llena su lébulo de Roche

como consecuencia de su evolucién, por ejemplo, durante la fase de RGB o cuando el
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sistema pierde momento angular, causando una reduccién en el didmetro de la érbita.
Si, por ejemplo, la estrella donante es una gigante y la compafiera no puede capturar
toda la masa a la misma tasa a la que es transferida, la transferencia de masa se vuelve
inestable y la masa que no se puede acretar se acumula y forma una CE que rodea
ambas estrellas. Es posible que esta CE sea eyectada al tiempo en que los dos ntcleos
forman un sistema cerrado. El tercer canal ocurre cuando dos enanas blancas de He
colisionan y el resultado es un objeto que estd quemando He en su nicleo. Este dltimo
evento no es seguido por el cédigo Bse de Hurley et al. (2002) y no es incluido en las

trayectorias.

Hurley et al. (2002), en el cédigo BSE, asumen que si dos enanas blancas de He
colisionan, la temperatura sobrepasa el limite necesario para comenzar el proceso triple-
a y las estrellas se destruyen completamente tras una explosién que no deja remanente.
Sin embargo, Han et al. (2002) concluyen que, bajo algunas condiciones especificas,
durante la colisién se puede dar la formacién de una estrella EHB (ver también Webbink
1984). Este mecanismo se vuelve importante en poblaciones més viejas que ~ 3,5 Ga

(Han et al., 2007, 2010).

Con la finalidad de incluir la fusién de 2HeWD en Bass1c, seguimos la receta descrita
por Han et al. (2002, seccién 4), donde se describen las condiciones bajo las cuales se
puede iniciar la quema de He en el nucleo luego de la colisiéon de 2HeWD. Estas con-
diciones dependen de la masa de la estrella mas masiva, su historia de acrecién y otros
parametros relacionados con su estructura térmica. Para determinar estos pardmetros,
Han et al. (2002) llevan a cabo una serie de cdlculos que les permiten seguir en detalle
la evolucién de dos HeWD, la colisién y su producto final. Un resultado importante de
su trabajo es la cuantificacion de los limites superiores e inferiores de masa del producto
de la colisién. Esta masa estd restringida a un estrecho rango de 0,4 My a 0,65 My. Es

importante enfatizar que este resultado no es sensible a la metalicidad.

Cuando las condiciones descritas por Han et al. (2002) ocurren en las trayectorias
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calculadas con BSE, asumimos que ocurre la fusién. Suponemos que no hay pérdida de
masa y por tanto la masa del producto es la suma de las masas de las dos HeWD al
momento de la colisién. El resultado es una estrella aislada que estd quemando He en

su nucleo.

Cuando la ignicién de He ocurre en el producto de la colisién, debemos asignar
una temperatura efectiva y luminosidad a la estrella. Para hacer esto, realizamos una

interpolaciéon por masa en una base de datos construida para este propésito, a partir
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Figura 2.6: DCM del cimulo globular M30 (los datos fotométricos son parte del proyecto Galactic
Globular Cluster Tresure Project (Milone et al., 2012)). En azul se muestra la HB y la AGB calculada
por BaSTI, para una metalicidad Z= 0,002. En magenta la base de datos usada por BASSIC para

asignar los pardmetros fisicos de las EHBs, la cual fue construida a partir de BaSTIL.
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de los valores arrojados por el paquete de trayectorias estelares e isécronas BaSTI
(versién 5.0.1). BaSTI es una interfaz que utiliza las trayectorias de Pietrinferni et al.
(2004, 2006) para crear una HB sintética que se ajusta a cualquier poblacién vieja,
dada la metalicidad. La construccion de las trayectorias estelares de Pietrinferni et al.
(2004, 2006) estdn basadas en una concepcién fisica realista y el ajuste de éstas con
los sistemas estelares reales es sorprendente. En la Figura 2.6 se muestra el DCM del
cumulo globular M30. La HB y la AGB para una metalicidad Z=0,002 calculadas con
BaSTI se representa en color azul, en magenta la base de datos calculada a partir de

BaST1I y utilizada por Bass1c para asignar las propiedades fisicas de las EHBs, producto

de la unién de 2HeWD.

La integracién de las trayectorias de Pietrinferni et al. (2004, 2006) en nuestro mo-
delo de sintesis de poblaciones binarias, es una contribucién importante dado que los
pardmetros estelares para las estrellas EHBs, calculados a partir de estas trayectorias,

estan fisicamente justificados y los resultados se ajustan muy bien a las observaciones.

Las temperaturas efectivas asignadas por Bassic se restringen al rango que va entre
20000 K y 30000 K, mientras que las asignadas por Han et al. (2002) alcanzan valores
tan altos como 45000 K, las cuales parecen ser més apropiadas para estrellas del BH. El
origen de esta diferencia es que en nuestra base de datos construida con las trayectorias
de Pietrinferni et al. (2004, 2006), no se incluyen los extremos de la distribucién de
masa del producto de la fusién de 2HeWD representada en la Figura 13 de Han et al.
(2002), por tanto, el rango de masas para las EHB formadas a través del canal 2HeWD
es mas angosto en Bassic. Para estrellas EHB formadas a través de los otros dos canales

(RLOF, CE), usamos las temperaturas y luminosidades asignadas por el cédigo BsE.

Al conjunto de trayectorias evolutivas calculadas de esta manera se designarén, de
ahora en adelante, como BSE*, y serdn utilizadas como ingrediente para la construccién

de Bass1C.
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2.3. Sintesis de is6cronas

El método de sintesis de isécronas permite calcular, a partir de una serie de trayecto-
rias evolutivas cuidadosamente seleccionadas, la posicién de estrellas de la misma edad
en el diagrama HR. Este método es extensamente utilizado en el desarrollo de modelos
de sintesis de poblaciones estelares (Bruzual & Charlot 1993; Fioc & Rocca-Volmerange

1997; Maraston 1998; BC03).

A partir de las trayectorias evolutivas, que contienen los pardmetros estelares en
funcién del tiempo, se realiza una interpolacién lineal de los valores log L y logT,.s de
la estrella en el instante ¢/, que luego de unas simples operaciones matematicas queda

como:
log L(t") = A;jlog (L;) + (1 - A;)log (Lisy), (2.6)

donde
~logti, —logt’

e . 2.7
" logti - logt; (2.7)

La edad de la estrella con luminosidad L; se representa por t;, con
t; < t' < tivi- (28)

Este proceso se repite para cada una de las curvas sobre el diagrama HR. De manera
analoga se realiza la interpolacién de log Tes, para determinar los valores log Teg ().

Sin olvidar que t’ es la edad de la isécrona a calcular.

Para construir las isécronas en nuestro modelo, utilizamos las trayectorias BSE*. Al
ser construidas con trayectorias que toman en cuenta procesos involucrados en la evolu-
cién de la interaccion binaria, nuestras isécronas, por consiguiente, también contienen

el resultado de esa interaccién.

En estas is6cronas estdn presente algunas estrellas atipicas. Un ejemplo de esto son

las rezagadas azules (BSs). Las BSs son estrellas que se encuentran en la fase de quema



32 El modelo

de H en el nicleo, pero su masa es mayor a la masa del TO, esto quiere decir que
para la masa que tienen ya deberian haber salido de la secuencia principal, sin embargo
siguen estando alli. Estdn localizadas arriba y corridas hacia el azul del TO en un DCM
(ver Figura 2.7). Esto suguiere que las BSs se forman a través de un mecanismo que
les permite permanecer mas tiempo en la secuencia principal, a pesar de que para su
edad deberfan haber evolucionado. Hay dos posibles mecanismos de formaciéon de BSs
y ambos requieren de procesos que mantengan un reemplazo de H en el nicleo estelar

mediante mezclado quimico (e.g. Sigurdsson et al. 1994; McCrea 1964).

Una posibilidad es la coalicién de dos estrellas de la secuencia principal para formar
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Figura 2.7: Is6cronas calculadas con BASSIC para edades de 5, 9 y 13 Ga, con metalicidad solar y
asumiendo IMF de Chabrier 2003. Se puede notar la presencia de estrellas EHB (rectangulo magenta)

y BS (rectdngulo verde) incluso a la edad de 13 Ga.
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una mas masiva (Sigurdsson et al., 1994). Este mecanismo es importante en ambientes
de alta densidad estelar. Si la densidad estelar es alta, aumenta la probabilidad de que
dos estrellas en la MS, que ademads son las mds numerosas, colisionen. Esto suele ser
frecuente en el centro de los cimulos globulares (Mapelli et al., 2006; Ferraro et al.,
2009). Otro posible mecanismo es a través de transferencia de masa en un sistema
binario (McCrea, 1964). Este tltimo es el que se toma en cuenta en este trabajo, ya
que no se considera la probabilidad de colisién entre dos estrellas aisladas producida en

ambientes de alta densidad estelar.

La importancia de incluir apropiadamente las BSs en los modelos de sintesis de po-
blaciones estelares, radica en que han sido observadas en todo tipo de sistemas estelares:
ciimulos globulares y abiertos (Milone et al., 2012; Sigurdsson et al., 1994; Cenarro et al.,
2010; de Marchi et al., 2006), galaxias esferoidales enanas (Mapelli et al., 2009), galaxias
esferoidales enanas ultra-débiles (Okamoto et al., 2012), galaxias elipticas y espirales, e

incluso en nuestra propia Via Lactea (Monachesi et al., 2011; Clarkson et al., 2011).

Otro aspecto importante de las isécronas calculadas en este trabajo, las cuales lla-
maremos isocronas BASSIC, es la presencia de las estrellas EHB. Es importante resaltar
que las trayectorias evolutivas para estrellas aisladas, no alcanzan temperaturas tan
altas en la HB como para ubicarse en la EHB, incluso a metalicidades bajas. En la
Figura 2.7 se muestran las isécronas Bassic. Es evidente en esta Figura que las estre-
llas EHB y BS estan presentes en todas las edades. La existencia de estas estrellas es
explicada naturalmente por la evolucién de estrellas binarias interactuantes, a través
de los procesos fisicos involucrados en estos sistemas, que ademads se piensa que deben
estar presentes en sistemas estelares reales, desde cimulos hasta galaxias. Sin embargo,
la posibilidad de la formacién de estrellas EHB a través del canal 2HeWD es atin un

tema de debate y esta hipdtesis requiere de més soporte observacional y tedrico.
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2.4. Distribucién espectral de energia

La distribucién espectral de energia integrada sobre toda de la poblacién estelar,
se obtiene sumando los espectros de las estrellas que componen esa poblacién en cada

posicién del diagrama HR, pesado por el numero de estrellas en esa posicion.

Por ejemplo, si n; es el nimero de estrellas de masa M, que pueblan el k-ésimo
estado evolutivo, y si fi k() representa la SED correspondiente a la estrella de masa
M; en el mismo estado evolutivo k, entonces, el espectro integrado de la SSP, pesado

por la contribucién de las estrellas que pueblan ese estado viene dado por:
Fip(At) = nig(t) fix (M), (2.9)

y la SED integrada sobre la poblacién estelar total se representa como:
F(\t) = ZFi,k()\,t). (2.10)
ik

Para este trabajo utilizamos la biblioteca espectral BaSeL 3.1 (Westera et al., 2002),
con la cual se asigna cada espectro f; x(\). Siendo n; el nimero de estrellas dentro de
un rectangulo descrito por intervalos de log L'y log T de la isécrona de edad ¢/, descrita
sobre el diagrama HR. De esta manera se calculan las propiedades espectofotométricas

del modelo Bass1C.

Asi, calculando la SED integrada de una poblacién estelar, con una metalicidad
especifica, y con una IMF particular, se pueden obtener indices de detalles espectrales,
magnitudes y colores de galaxias, cimulos y otros sistemas estelares como funcién del

tiempo.

Para entender con claridad la evolucién de una SED se tiene que tener en cuenta
cuales son las poblaciones que dominan el espectro a determinadas edades. En la Figu-
ra 2.8 se muestra la evolucién temporal del espectro de una SSP, a metalicidad solar,

calculada con Bassic. Para las edades més jévenes la emisién UV estd dominada por
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log F(A) + Const
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Figura 2.8: Evolucién de la distribucién espectral de energia de una SSP, de metalicidad solar,
calculada con BASSIC. La linea vertical de trazos marca la posicién A = 2500 A, por debajo de la

cual estd presente el exceso UV en las poblaciones més viejas. La edad indicada cerca de cada espectro

estd en unidades de Ga.

log F(%) + Const

_Z-0.0004

b 2=0.0001

Figura 2.9: SED de SSP de diferentes metalicidades a la edad de 12 Ga. El espectro ha sido corrido
en la direccién vertical para tener una mayor claridad. Se puede notar el aumento en el flujo de energfa

para A § 2500 A (linea vertical de trazos), el cual es producido por la contribucién de las estrellas EHB

y estd presente en todas las metalicidades.
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las estrellas masivas de la MS, que viven muy poco (0,01-0,2 Ga) y evolucionan répida-

mente abandonando la MS, causando una caida en el flujo de energia para longitudes de

onda UV. A edades mas viejas que 1 Ga, la evolucién de los sistemas binarios comienza

a formar estrellas EHB a través del mecanismo 2HeWD. A pesar de que estas estre-

llas se forman desde tempranas edades mediante los otros dos canales (CE y RLOF),

su presencia en el espectro integrado de la poblacién no es evidente, debido a que las

estrellas masivas de la MS son hasta 100 veces mas brillantes y méds numerosas que las

ovenes y

dominan el espectro. Cuando estas estrellas jé

?
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Figura 2.10

metalicidades.

Las trayectorias evolutivas calculadas a partir de BsE muestran el comportamiento

esperado para diferentes metalicidades estelares, por ejemplo, los tiempos de vida au-

mentan con la metalicidad. La evolucidon en la fase RGB de las estrellas aisladas de

baja masa determina la posicién de la estrella en la HB. Para una una masa inicial
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fija, las estrellas de baja metalicidad evolucionan hacia regiones mas calientes de la HB
luego del flash de He. Sin embargo, bajo el escenario que considera la evolucién de sis-
temas binarios, la formacion de estrellas EHB depende mayormente de los pardmetros
orbitales del par binario y no de la metalicidad, de esta forma, el nimero de estrellas

EHB presente en una poblacién estelar, no debe depender de la metalicidad (Han et al.,

2007).

En la Figura 2.10 se muestra la frecuencia de EHBs como funcién del tiempo para
cuatro valores de Z (0,3, 0,2, 0,0004 y 0,0001). Se observa que no existe una tendencia
en el nimero de EHBs en funcién de la metalicidad para una edad dada. Las diferencias
se producen por fluctuaciones estadisticas y no por efectos reales de la influencia de la

metalicidad en la evolucién estelar. Esto ha sido reportado previamente por Han et al.

(2002, 2007).

En la Figura 2.9 se muestra el comportamiento de la SED de un conjunto de SSPs
de diferentes metalicidades a la edad de 12 Ga. La contribucién de las estrellas EHB

en el flujo UV se ve claramente en todas las metalicidades.

En la Figura 2.11 se muestra una comparacién de la evolucién en el tiempo de los
colores UV-visible predichos por Bassic para un conjunto de SSPs de diferentes meta-
licidades. Los colores aqui mostrados tienen un propdésito especifico: son ampliamente
utilizados para estudiar las propiedades derivadas a partir de la intensidad del flujo de
energia en la region UV del espectro de galaxias u otros sistemas estelares. De ahi se
puede medir la relacién entre este y parametros fisicos como, por ejemplo, la historia
de formacion estelar, la extincion, y las poblaciones que estan presentes en el sistema.
Para nuestro trabajo son de vital importancia ya que sirven de base para estudiar el
UVX en galaxias elipticas, que forma parte de este trabajo, y que se analizara en el

Capitulo 4

Las magnitudes UV se calcularon a partir de la curva de transmisién de los filtros
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Figura 2.11: Evolucién temporal de los colores UV-visible de SSPs de diferentes metalicidades. Se
puede notar que aunque la presencia de estrellas EHB es independiente de la metalicidad, la existencia
de una HB extendida en las poblaciones de baja metalicidad, produce un incremento en el flujo NUV

y hace que el color FUV-NUV sea menos azul que para las SSPs de alta metalicidad.

utilizados por el telescopio espacial GALEX (Galaxy Evolution Explorer). El filtro
NUV (UV cercano) cubre un rango de longitudes de onda comprendido entre 1750 A
y 2800 A, esta banda fotométrica estd centrada en 2267 A. En el UV lejano, la banda
FUYV tiene un ancho de 268 A, de 1350 A a 1750 A y estd centrada en 1516 A (para més
informacién de la calibracién fotométrica y disenio de los filtros de GALEX leer Martin
et al. 2003). La banda r corresponde a la banda fotométrica del SDSS (Sloan Digital
Sky Survey) centrada en 6231 A, que corresponde a la regién visible del espectro. En

la Figura 2.12 se muestra la curva de respuesta de los filtros FUV y NUV del GALEX,
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Figura 2.12: Curva de respuesta de los filtros FUV, NUV (GALEX) y u,g,r,2z del SDSS. Por compa-
racién se muestra un espectro sintético calculado con BASSIC, y que representa una ETG con exceso

UV tipico.

y 4,g,7,2 del SDSS. Por referencia, se muestra también un espectro sintético tipico de

una ETG con UVX.

Los cuatro colores mostrados en la Figura 2.11, construidos con las magnitudes
arriba descritas, muestran la tendencia de que se vuelven azules conforme la edad de la
poblacién aumenta. El comportamiento del color FUV-NUV es sumamente importante.
A edades viejas, este color estd dominado por estrellas EHB y se vuelve azul para las
metalicidades mostradas en la Figura 2.11. En las poblaciones con las dos metalicidades
mas bajas, la presencia de la HBB contribuye al flujo en el filtro NUV, eso hace que el

color FUV-NUYV sea menos azul si se compara con metalicidades més altas.
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2.5. La IMF y la formacién de EHBs
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Figura 2.13: Frecuencia de EHBs presente en una SSP en funcién de la edad, entre 0,1 y 13 Ga, a
Z = Zg. Se puede observar que si la distribucién de masas iniciales de la poblacién sigue la parametri-
zacién de Chabrier (2003), el nimero total de EHBs presente en la poblacién es mayor, independien-

temente de la edad.

Es interesante examinar como la evolucién fotométrica y espectral de una SSP

estd influenciada por la IMF.

En la Seccidn 2.1.1 se dijo que para masas menores a 1 Mg, la distribucién de Salpeter
(1955) sobreestima el nimero de estrellas con respecto a la de Chabrier (2003). Dado
que el numero de estrellas usadas para poblar ambas funciones es el mismo, es de esperar
que hayan mas estrellas con masa mayor a 1 Mg en la IMF de Chabrier (2003), como
es mostrado en la Figura 2.1. Puesto que la fraccién de binarias cambia con el tipo
espectral, segun la Tabla 2.1, es de esperarse que el nimero total de binarias cambie y,

con esto, la frecuencia de estrellas EHB.
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Efectivamente, si se cuantifica la fraccién de binarias para ambas IMF, resulta que
si se utiliza la IMF de Salpeter (1955) la fraccidn de binarias total es de ~ 4,6 %, contra
un ~ 51,7 % que predice la IMF de Chabrier (2003).

Con la finalidad de estudiar si la fraccién de binarias total predicha por ambas IMF
influye en las propiedades integradas de la poblacién, medimos el ntimero de estrellas
EHB presente en una SSP, a diferentes edades, con ambas IMF. Esto es representado
en la Figura 2.13, donde se puede observar que, independientemente de la edad, es una

tendencia producir més EHB si la IMF sigue la parametrizacién de Chabrier (2003).
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Figura 2.14: Evolucién fotométrica de una SSP a Z = Zy, empleando diferentes IMF: Salpeter (1955)
y Chabrier (2003). Para un mismo color y a una misma edad, la SSP calculada con la IMF de Chabrier

(2003) es mds azul.

Este hecho implica que la evolucion fotométrica de una SSP estd directamente re-

lacionada con la IMF empleada. Esto se puede observar en la Figura 2.14, donde se
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Figura 2.15: Espectro de una SSP a metalicidad solar (Z = Zg), calculado para una edad de 5 Ga.
En la regién UV del espectro (A < 2500 A) se observa que el incremento en el flujo de energia es mayor

si se utiliza la IMF de Chabrier (2003).

representa la evolucién en el tiempo de los colores FUV-NUV, NUV-r, NUV-4, FUV-r.
Claramente se observa que a partir de ~ 1,5 - 2 Ga, cuando la contribucién de las EHB
en longitudes de onda UV se vuelve importante, se bifurcan los resultados y se marca
la diferencia entre las dos IMF. Para un mismo color y a una misma edad, la SSP
calculada con la IMF de Chabrier (2003) es més azul. Esto se debe, principalmente, a
que en la regién UV del espectro (A < 2500 A), el flujo de energia es mayor si se emplea,

la IMF de Chabrier (2003), como se observa en la Figura 2.15.

Con estos resultados se puede inferir que la intensidad del flujo de energia en lon-
gitudes de onda UV, originado por la presencia de estrellas EHB, estd directamente
influenciado por la forma de la IMF. Esta oracién trae implicaciones directas en otro

tépico muy discutido actualmente en la astronomia: la universalidad de la IMF. Aun-
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que hay indicios de que la IMF puede no ser universal (Kroupa, 2001), no es nuestro
objetivo cuantificar las variaciones de la IMF, tampoco establecer una universalidad o
refutarla, sino poner limites a las predicciones de los parametros observacionales hechas

por el modelo, que serd de utilidad al comparar con sistemas estelares reales.

2.6. Comparacion con otros trabajos

Muchos de los modelos de sintesis de poblaciones estelares disponibles en la litera-
tura (Fioc & Rocca-Volmerange, 1997; Leitherer et al., 1999; Bruzual & Charlot, 2003;
Maraston, 2005) utilizan trayectorias evolutivas de estrellas aisladas, por lo tanto, no
describen la evolucién de estellas binarias, que se sabe deben estar presentes en todas
las poblaciones estelares. A pesar de eso, estos modelos reproducen sorpresivamente
bien todos los aspectos fundamentales de las poblaciones, por ejemplo, el espectro de
la mayoria de las galaxias que han sido observadas. Esto ha sido un argumento a favor
de la idea de que la contribucién de las estrellas binarias es irrelevante a la hora de

modelar la evolucidén espectral de galaxias.

Sin embargo, con el descubrimiento de las estrellas BS (Sandage, 1953) vy los indicios
de que puede existir una relacién entre las estrellas EHB y el exceso UV en ETGs (en
O’Connell 1999 se puede leer una extensa revisién de este tépico), juntamente con el
hecho de que estos tipos de estrella pueden ser producto de la interaccién entre las
componentes de un sistema binario, son dos de las razones por las cuales la inclusién
de los sistemas binarios en los modelos de sintesis de poblaciones estelares ha venido

tomando auge en los ultimos afios.

En la dltima década han habido avances importantes! que han servido como he-

1Por ejemplo, el desarrollo de las trayectorias de sistemas binarios por Hurley et al. (2002) y los

modelos de las vias de formacién de estrellas EHB por Han et al. (2002, 2003)
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rramienta para introducir la evolucién de los sistemas binarios en los modelos y han

permitido que esta drea de investigacién se vaya fortaleciendo.

Tanto en los modelos estandar de sintesis de poblaciones estelares, como en aquellos
que han intentado incluir estrellas binarias, los ingredientes utilizados cambian, por
consiguiente, es de esperarse que existan algunas diferencias entre estos modelos y

BASSIC.

2.6.1. Comparacion con modelos de evolucién aislada

Primeramente, haremos la comparaciéon de Bassic con modelos que no incluyan
estrellas binarias. Es de esperar que lo modelos estdndar difieran de los modelos de
evolucién binaria, ya que utilizan diferentes trayectorias. En los primeros no estan
incluidos algunas fases de evolucién que se dan lugar cuando la interaccién entre las
estrellas es importante, por ejemplo, las BS. Sin embargo, al compararlos sefialaremos
cuales son los detalles en las propiedades integrada de las poblaciones estelares, en los

que la interaccién de pares binarios contribuye significativamente.

En la Figura 2.16 esta representado el espectro de una poblacién de 12 Ga calcula-
do con tres cddigos diferentes: Bassic, utilizando las trayectorias BSE* (rojo); Bassic,
utilizando las trayectorias sse (amarillo); y el modelo Bcos que no toma en cuenta in-
teraccién binaria (azul). En esta Figura se ve claramente que se presenta un incremento
en el flujo de energia para longitudes de onda menores a ~ 2500 A en el espectro calcu-
lado con Bassic, debido a la presencia de estrellas EHB. Esta comparacién es abrupta
si se observa el espectro calculado con las trayectorias calculadas con sskg, el cual es
completamente plano en este rango de longitudes de onda. En el espectro calculado
con el modelo Bco3, se observa un modesto aumento en el flujo UV, este es debido a
la, contribucién de las estrellas centrales de nebulosas planetarias (CSPNe) que estan

incluidas en Bco3, pero no en los otros dos.
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Figura 2.16: SED a metalicidad solar para una poblacién de 12 Ga calculado con tres cédigos de
Sintesis de poblaciones estelares diferentes. De arriba a abajo en la regién UV: (a) BASSIC, (b) BCO3 y
(c) SED correspondiente al calculado con las trayectorias SSE. (a) incluye y (b,c) ignora la evolucién

de estrellas binarias.

La Figura 2.17, es anéloga a la Figura 2.11, pero compara la evolucién en el tiempo
de los colores UV-visible calculados con Bassic, a metalicidades de Z = 0,008 y 0,02,
y los predichos por Bco3s para esas mismas metalicidades. La evolucién temporal de los
colores NUV-r y NUV-¢, muestran que con Bco3 permanecen rojos al ser la poblacién
vieja, mientras que al calcularlos con Bassic se hacen mas azul con la edad. Para 13
Ga la diferencia es hasta de dos magnitudes. En los colores que involucran la magnitud
FUV, el modelo Bcos también se vuelve mas azul con la edad, debido a la aparicién de
las CSPNe, pero mucho menos comparado con Bassic, dominado por las estrellas EHB

en ese rango de longitudes de onda.

A la vista de estas comparaciones, se puede decir que las estrellas EHB contribuyen
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Figura 2.17: Comparacién de la evolucién de los colores UV-visibles para Z=0,02 y Z=0,008 calculados
con BASSIC y BC03. Las CSPNe dominan el flujo UV en el modelo BCO3 a edades tardias y hace que
los colores sean maés azules conforme avanza la edad, sin embargo no son tan azules como los colores
calculados con BASSIC, para el cual son las estrellas EHB las que dominan la emisién en ese rango de

longitudes de onda.

significativamente en la regiéon UV del espectro, especialmente en poblaciones viejas,
ya que son estas estrellas evolucionadas las que tienen la temperatura necesaria para
emitir en longitudes de onda menores a 2500 A En poblaciones con edad < 0,5 Ga esto
no es tan evidente debido a que las estrellas calientes de la MS (tipo espectral O-B),

que estan presentes a esas edades, también emiten en esas longitudes de onda.

Es importante establecer bajo cuales escenarios es importante el efecto de las binarias

interactuantes. Como se puede deducir en esta Seccidn, en las poblaciones viejas este
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efecto se torna relevante.

2.6.2. Comparaciéon con modelos de evoluciéon binaria

A pesar de que en los dltimos anos la implementacién de la evolucién de los sistemas
binarios en los modelos de sintesis de poblaciones estelares y la mejora en las trayectorias
binarias ha ido en aumento, este iltimo sigue siendo un punto débil dada la escasez de
este ingrediente tan importante. En la actualidad hay pocos modelos en la literatura

similares al desarrollado en este trabajo y la mayoria no tiene acceso publico.

En esta Seccién haremos una revisién de los autores que han incluido sistemas bina-
rios en los modelos de sintesis de poblaciones estelares, al tiempo que resaltaremos las
conclusiones més importantes, el método implementado por cada una de estas colabo-

raciones, y los puntos claves asociados con el objetivo de este trabajo.

El modelo desarrollado por Zhang et al. (2004, 2005b) también implementa las tra-
yectorias de Hurley et al. (2002) con la finalidad de seguir la evolucién de estrellas
binarias. Sin embargo, nosotros adoptamos los valores por definicién de los pararame-
tros fisicos que dominan los canales RLOF y CE en las trayectorias de calculadas por
BSE y las usadas por Bassic (que ademds incluyen el canal de formacién de 2HeWD y

usa BaSTI para asignar los pardmetros fisicos del producto de este).

Para Bassic, el pardmetro de eficiencia del CE es tomado como 3,0, el coeficiente
de la tasa de pérdida de masa de Reimers (7) se asume como 0,5 y el parametro que
involucra la eficacia del efecto de las fuerzas de marea es tomado como 0,0. Utilizamos
estos valores porque han sido probados por Hurley et al. (2002) y han llegado a la
conclusién de que son los més apropiados para simular sistemas reales normales. Zhang
et al. (2004, 2005b) usan un conjunto diferente de valores, haciendo que la eficiencia de

la transferencia de masa durante RLOF y CE sea menor.
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Ademaés utilizan una biblioteca espectral diferente: BaSeL 2.2 (Lejeune et al., 1998).
Mientras que para Bassic utilizamos la biblioteca espectral BaSeL 3.1 que ha sido
calibrada en color, independientemente para diferentes metalicidades (Westera et al.,
2002), lo que hace desaparecer algunas discontinuidades en la relacién color-temperatura

de estrellas frias que se encuentran en BaSeL 2.2.

Li & Han (2008) también utilizan las trayectorias de Hurley et al. (2002) para su
modelo, pero asumen que la fraccién de binarias es de 50 % para todos los tipos es-
pectrales, por lo que consideramos nuestra aproximacion de distribucién de periodos
orbitales y fraccién de binarias respaldada observacionalmente, haciendo nuestro mo-
delo més realista. El método utilizado por Li & Han (2008) para calcular las isécronas
también difiere del nuestro. Ellos hacen una aproximacién estadistica calculando dife-
rencias entre isécronas binarias y aisladas, afiadiendo luego las propiedades de estas
diferencias al cdlculo de las propiedades integradas de la poblaciéon. Ademés examinan
con mas detalle los rangos espectrales visible y NIR y calculan los valores de anchos

equivalentes para los indices Lick.

Por otro lado, el cédigo The Binary Population and Spectral Synthesis spass de
Eldridge et al. (2008); Eldridge & Stanway (2009a); Eldridge et al. (2011), sigue la
evolucién de estrellas masivas rotantes en sistemas binarios (Eldridge & Stanway, 2009b)
de acuerdo con sus propias trayectorias evolutivas, incluyendo la modelizacién del gas
interestelar que rodea las estrellas. Su objetivo principal es estudiar los cambios en el
tiempo de vida de las estrellas masivas debido a la pérdida de masa inducida por la

interaccidén binaria.

Una conclusién importante de Brass es que puede aumentar el nimero de estrellas
Wolf-Rayet (WR)? si se incluyen sistemas binarios en las poblaciones (Eldridge et al.,

2008). Esto es evidente cuando la poblacién es jéven, ya que las WR solo viven algunos

2Las estrellas WR. son estrellas jévenes, de mas de 20 Mg, que estdn perdiendo masa rapidamente

debido a fuertes vientos estelares.
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Figura 2.18: Comparacién de espectros de SSP a diferentes edades calculados tanto con BASSIC como
por BPASS. El flujo de energia en el rango UV de los espectros a edades mayores a 1 Ga tienen una
baja intensidad para aquellos calculados con BPASS, sin embargo con BASSIC se observa un aumento
en el flujo para esas longitudes de onda y a esas edades. La regién UV estd encerrada por las lineas a

trazos.
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millones de anos. En la Figura 2.18 comparamos los espectros calculados con Bassic
a edades entre 0,01 y 10 Ga, con los espectros calculados con BPASS para esas mismas
edades. Aqui se puede notar que la mayor diferencia entre estos modelos se da en
poblaciones viejas (a partir de 1 Ga), donde los resultados de ambos modelos se bifurcan.
El flujo UV en los espectros (regién encerrada por las lineas a trazos en la Figura 2.18)
tiene una baja intensidad para aquellos calculados con BPASS, sin embargo con BASSIC

se observa un aumento en el flujo para esas longitudes de onda y a esas edades.
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Figura 2.19: Espectro calculado con BASSIC (rojo) y BPASS (azul) a 0,01 Ga. Se puede observar
que el espectro calculado con BPASS tiene un incremento en el flujo de energia para A $ 2500 A. Este
es debido al aumento del nimero de WR, que no estd considerado en BASSIC. La linea negra en la,
parte de abajo de la figura indica el residuo del flujo de energia en funcién de la longitud de onda

(residuo=BPASS-BASSIC)
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Yendo a mas detalles, en la Figura 2.19 comparamos el espectro de una poblacién
a 0,01 Ga de edad, calculado con ambos modelos. En la Figura 2.18 no es evidente un
cambio sustancial entre los dos modelos a 0,01 Ga, sin embargo, en la Figura 2.19 se
observa una ligera diferencia: para el espectro calculado con BpPass, el flujo de energia
para longitudes de onda UV es mayor, debido al aumento en el nimero de WR, que no

estd considerado en Bassic.

Aunque ambos modelos incluyen interacciones binarias, nuestro objetivo es diferente
al abordado por los autores de Bpass, ya que mientras ellos estudian estrellas masivas en
poblaciones jévenes, nosotros analizamos la influencia de las estrellas EHB en el rango

UV del espectro de las poblaciones viejas.

Los modelos existentes en la literatura y mencionados previamente buscan alcanzar
objetivos diferentes a los nuestros, por tanto, comparar nuestro modelo con cualquiera
de los codigos ya existentes (Bpass, Zhang et al. (2005b) o Li & Han (2008)) es un
ejercicio que carece de significancia. Sin embargo, tratar de establecer alguna relacién
entre los modelos para darle universalidad a la influencia de la existencia de los siste-
mas binarios en las propiedades de los sistemas estelares, es un importante y extenso

ejercicio, ya que se estudiaria el mismo proceso que gobierna diferentes problemas.

2.6.3. Comparacion con las observaciones

Con la finalidad de probar la veracidad de un modelo, es necesario comparar este con
observaciones de sistemas estelares reales con diferentes propiedades. También se habia
mencionado previamente que, tanto las BSs como las estrellas EHBs, son observadas
en la mayoria de los sistemas estelares, tanto cumulos abiertos, globulares, galaxias
satélites de la Via Lactea, incluso en la propia Via Léictea y galaxias en el universo
local. En este ultimo caso, no se ha podido resolver este tipo de objetos, pero si hay

evidencia observacional que las estrellas EHB que, como se vié en este capitulo, influyen
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considerablemente en el rango UV del espectro en poblaciones viejas, estan presente en

las galaxias elipticas.

En atencién a lo dicho anteriormente, es necesario establecer un conjunto de sistemas
estelares con diferentes caracteristicas para poner a prueba las predicciones de Bassic

y determinar las ventajas y los limites establecidos por el modelo.

Una de las limitantes de Bassic es que no se puede aplicar el modelo a cimulos
globulares. Esto se debe a que la dindmica interna de estos sistemas es extremada-
mente complicada debido a la alta densidad estelar. En estos ambientes extremos, los
sistemas binarios constantemente son destruidos y formados nuevamente con otras ca-
racteristicas, esto cambia la taza de ocurrencia y el canal de formacién de algunos
objetos estelares incluidos en este trabajo. Hasta el momento, Bassic no incluye la pro-
babilidad de encuentros estelares y de formacién y rompimiento de nuevos sistemas y
las escalas de tiempo que permitan que se formen (o se prevenga la formacién) de los

objetos estudiados en este trabajo.

Sin embargo, un buen escenario real para probar nuestro modelo es el exceso UV que
se observa en galaxias elipticas y que se abordara en el Capitulo 4. Antes de abordar
este tépico, también veremos, en el Capitulo 3, como nuestro modelo reproduce satis-
factoriamente las caracteristicas fundamentales del ciumulo abierto NGC 6791. Ambos
Capitulos, completamente independientes, mostraran el aporte introducido por Bassic

en la teoria de formacion y evolucién de estos sistemas estelares.



Capitulo 3

NGC 6791

NGC 6791 es un cimulo abierto de la Via Lédctea que presenta algunos detalles
particulares: (a) escasez de estrellas RGB (Kalirai et al., 2007), (b) bimodalidad en
la distribucién de masas en la secuencia de enfriamiento de WD (Kalirai et al., 2007;
Bedin et al., 2008b) y (c¢) bimodalidad en morfologia de la HB (Buzzoni et al., 2012).
Se ha pensado que todas estas particularidades son producidas por un mecanismo que
aumenta la tasa de pérdida de masa en la fase RGB. Ademds hay indicios de que este
cimulo presenta una fraccién considerable de estrellas binarias (Bedin et al., 2008b; Ste-
llo et al., 2011). Esto hace posible que el origen de estas peculiaridades esté relacionado

con la evolucién de un gran nimero de sistemas binarios presentes en el cumulo.

Dadas estas caracteristicas, NGC 6791, se convierte en un buen candidato para poner

a prueba nuestro modelo de sintesis de estrellas binarias, BASSIC.
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Figura 3.1: NGC 6791 es uno de los cimulos abiertos mds viejos y de mayor tamafio conocidos.
Usualmente, los ciimulos abiertos contienen algunos cientos de estrellas con edad $ 1 Ga, sin embargo,
NGC 6791 contiene miles de estrellas de 8 Ga aproximadamente. Ademads, la cantidad de elementos
pesados es relativamente alta comparada con la mayoria de los ciimulos de este tipo. Esto hace de

NGC 6791 uno de los cimulos abiertos méas estudiados. Créditos: http://apod.nasa.gov.
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3.1. El cimulo

El cimulo abierto NGC 6791 (Figura 3.1) es uno de los ciimulos abiertos més viejos
y ricos en metales de la Galaxia, que, como ya se habia mencionada, estd caracterizado

por presentar:

s Bimodalidad en morfologia de la HB: NGC 6791 muestra tanto estrellas del RC
como estrellas EHB. La presencia de estas ultimas sugiere que una fraccién de las
estrellas que atravesaron la RGB sufrieron una pérdida de masa mas fuerte que la
experimentada por la evolucién normal. Las que sufrieron pérdida de masa en la
RGB comienzan su fase de quema de He en el nucleo como EHB, mientras que las
que evolucionan normalmente originan el RC. Kalirai et al. (2007) argumentan
que ~ 30% de las estrellas en HB son calientes y que es un caso extremo para la

alta metalicidad del ciimulo.

» Escasez de estrellas RGB+AGB: la ausencia de estrellas RGB y AGB en el caimulo
es otra caracteristica marcada de NGC 6791. A grosso modo, la razén del nimero
de estrellas en la HB entre el nimero de estrellas RGB+AGB (R=NHB/NRG) da
indicios de como ha sido la evolucién de la poblacién. NGC 6791 presenta un valor
alto, esto indica pocas estrellas rojas brillantes comparadas con la HB (Buzzoni
et al., 2012). Esta escasez de estrellas RGB ha sido reportada previamente por
Kalirai et al. (2007), sin embargo, van Loon et al. (2008) no encontraron evidencia
de pérdida de masa en estrellas de la RGB que sea lo suficientemente alta como
para evitar el flash de He en esas estrellas, atribuyendo este detalle a un error en

la calibracién de los datos.

» Doble secuencia de enfriamiento de WD: Kalirai et al. (2007), encontraron que el
promedio de masa de las WD observadas en NGC 6791 es de ~ 0,44 My, mientras
que la masa que predice la teoria de evolucién candnica es de ~ 0,52 My. Esto

es confirmado por Bedin et al. (2008a), quienes observan un doble pico en la
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distribucién de luminosidad de las WD de NGC 6791. Ellos suguieren que una
posible explicacion para esta caracteristica es que en el cimulo coexistan dos tipos

de WD: las COWD y las HeWD.

Adicionalmente, un gran ndmero de BSs han sido observadas. Buzzoni et al. (2012)
observan ~ 30 BSs y Ahumada & Lapasset (2007) catalogan 75 candidatas a BSs per-

tenecientes a este cumulo.

Todos estos hechos observacionales son evidencia de que existe algin mecanismo
alternativo que favorece la pérdida de masa en una fracciéon de la poblacién de NGC
6791. Sin embargo, el origen de esta pérdida de masa y el por qué solo afecta a una

fraccién de la poblacién todavia es incierto.

Kalirai et al. (2007) proponen que dada la alta metalicidad y abundancia de He
del cimulo es posible que la pérdida de masa al pasar por la RGB sea més efectiva,
dando lugar a las EHB, siendo estas las progenitoras de la sub-poblacién de las WD
de baja masa. Sin embargo, al hacer el conteo de objetos, se encuentra un nimero
relativamente alto de EHBs que no corresponden al escenario arriba planteado. En este
sentido, Buzzoni et al. (2012), proponen que cambiando los tiempos de vida de las EHB
logran reproducir de 10 de las 12 estrellas observadas en el cimulo. A pesar de esto,

ninguno de los dos escenarios responden el problema de la bimodalidad en la morfologia

de la HB.

Esto arroja la posibilidad de que estas particularidades sean producto de la evolucién
de sistemas binarios contenidos en el cimulo. Bedin et al. (2008b) han mostrado que
la peculiar distribucién de masa puede explicarse naturalmente si el 24 % de las WD
en NGC 6791 se encuentran en sistemas binarios. Adicionalmente, a partir de estudios
de asteroseismologia hechos con observaciones tomadas por la misién espacial Kepler,

Stello et al. (2011) comprobaron la existencia de binarias no resueltas en este cimulo.
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Dado que existe una gran posibilidad de que el origen de las peculiares caracteristicas
de NGC 6791 sea la evolucién de los sistemas binarios contenidos en el ciimulo, este
se vuelve un excelente candidato para poner a prueba nuestro modelo. También es
importante destacar que antes no se habfa hecho un estudio de NGC 6791 usando
modelos de sintesis de poblaciones estelares que contemple la evolucién de sistemas
binarios. En este capitulo utilizamos Bassic como una aproximacién para resolver el

problema de la bimodalidad en la morfologia de la HB en NGC 6791.

3.2. Predicciones BASSIC

La bimodalidad de la morfologia de la HB de NGC 6791 representa un hito impor-
tante para este estudio. Tanto las estellas EHB como las RC coexisten en este ctimulo,
sugiriendo que una fraccion de las estrellas que atraviesan las fase RGB estuvieron su-
jetas a una pérdida de masa excesiva evolucionando, estas, a EHB. La otra fraccién
evolucioné normalmente posicionandose en el RC. Esta afirmacién puede evidenciarse
en la Figura 3.2, donde se puede observar el DCM de NGC 6791, junto con la distribu-
cién de color B-V y magnitud V de las estrellas en la HB (circulos rojos en el DCM).
En ambos histogramas se puede notar la marcada bimodalidad en la distribucién sobre
la HB. Las estrellas EHB se encuentran a B-V ~ 0y 17 £V < 20. El RC se localiza en
B-V~ 14y 14 <V <15, siendo estas mas brillantes y rojas que las estrellas EHB.

Con el objetivo de explorar la bimodalidad de la HB de este ctimulo, calculamos
un modelo sintético con BASSIC. Los parametros ajustables del modelo, por ejemplo,
metalicidad y edad, han sido ajustados a las caracteristicas reales del cimulo. Estos
estdn listados en la Tabla 3.1. Para establecer la relacién entre la metalicidad observada,

[Fe/H], y la tedrica, Z, utilizamos la relacién propuesta por Catelan et al. (2004)

logZ = [M/H] - 1,765, (3.1)
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Figura 3.2: DCM de NGC 6791. Los datos fotométricos son tomados de Stetson et al. (2003). Los
circulos rojos indican las estrellas de la HB. Las EHB pertenecientes al cimulo han sido catalogadas
por Kaluzny & Udalsky (1992). Los histogramas muestran la distribucién de la HB en color (superior)

y en magnitud (derecho).

Tabla 3.1: Pardmetros observacionales de NGC 6791 y tedricos asumidos por BASSIC.

Parametro Valor observado Referencia BASSIC
Edad 8,2 = 0,5 Ga Grundahl et al. 2008 8,2 Ga
[Fe/H] 0,39 + 0,01 Carraro et al. 2006  Z= 0,032
Y 0,3 Buzzoni et al. 2012 0,3

m-M 13,51 + 0,06 Brogaard et al. 2011 13,51
E(B V) 0,09 - 0,18 Carney et al. 2005

*Ver texto para referirse a la relacién entre Z y [Fe/H].
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donde [M/H] representa el logaritmo del cociente entre la abundancia del elemento M
relativo al H en la estrella, entre la del Sol. La relacién entre esto y [Fe/H] viene dada

por la ecuacién (3) en Salaris et al. (1993):
[M/H] ~ [Fe/H] + log(0,638 f +0,362), (3.2)
siendo f = 10[*/F¢l. Entonces, la relacién directa entre Z y [Fe/H] viene dada por:
logZ = [Fe/H] + log(0,638 f + 0,362) — 1,765. (3.3)

Dado que tanto las trayectorias de Pietrinferni et al. (2004, 2006), las de Hurley et al.
(2002) son calculadas con abundancia de elemento o solar y las abundancias observadas
en el cimulo no muestran un enriquecimento de estos elementos (Carney et al., 2005),

tomamos el valor de [c/Fe] = 0.

Una vez establecidos los pardmetros iniciales para la simulacién del ciimulo, calcula-
mos el modelo bajo estos parametros. La poblacién estelar resultante (cimulo sintético)
es represententado en la Figura 3.3. En esta Figura se observa que existe una buena
correspondencia entre el DCM de NGC 6791 observado (derecho) y el sintético (izquier-
do). Tanto la posicién como la extension de la regién ocupada por las BS estdn bien
representadas. En ambos diagramas la ubicacién del RC, las RGB y las EHB también

estdn en concordancia.

Un detalle importante es que en nuestro modelo la bimodalidad de la HB es evidente.
Es importante enfatizar que los puntos localizados a la derecha de la MS en el DCM
sintético, son miembros de un sistema binario con una companera BS. Estas estrellas
han perdido una cantidad considerable de masa volviéndolas méas débiles y rojas cuando

ellas evolucionan a través de la rama de las sub-gigantes (SGB) y RGB.

Esto sugiere que es posible que el mecanismo que estimula la pérdida de masa men-
cionada y sugerida anteriormente por otros autores (Kalirai et al., 2007; Bedin et al.,

2008b; Buzzoni et al., 2012), puede ser inducido por interaccién binaria. Esto explicaria
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de forma natural por qué solo una fraccién de las estrellas que atraviesan la fase RGB,
experimentan una pérdida de masa eficiente, dando lugar a la coexistencia de una EHB

y un RC para un sistema con esta metalicidad y abundancia de He.
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Figura 3.3: Panel izquierdo: DCM observado de NGC 6791. Los puntos grises pequefos representan
los datos del catdlogo fotométrico de Stetson et al. (2003), los tridngulos amarillos son las 75 BSs
catalogadas por Ahumada & Lapasset (2007) y los diamantes morados son EHB reportadas por Kaluzny
& Udalsky (1992). Panel derecho: DCM sintético calculado con BASSIC. La linea azul (en ambos

paneles) indica la is6crona calculada para el cimulo con los pardmetros listados en la Tabla 3.1, sin

considerar la interacciéon binaria.

En la simulacién del cimulo hecha con Bassic, la fraccién de estrellas EHB con

respecto a toda la HB es del 20%. Kalirai et al. (2007), argumentan que cerca del
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30 % de las estrellas HB en NGC 6791 son calientes, lo cual es un caso extremo dada
la alta metalicidad y la edad del cimulo. Sin embargo, Dorman et al. (1995), usando
modelos de poblaciones estelares encuentran que, para galaxias con UVX, una fraccién

del 15-20 % de estrellas HB calientes es suficiente para reproducir los colores observados.

En la Figura 3.4 se muestra el espectro correspondiente al modelo sintético de
NGC 6791 calculado con Bassic. Como es de esperarse, las estrellas EHB presente
en el cimulo simulado contribuye al flujo de energia en la regiéon UV del espectro (re-
presentado en color verde), haciendo que este muestre un aumento en esa regién. El
espectro calculado por Bassic es comparable al calculado por Buzzoni et al. (2012) y

mostrado en la Figura 3.5.
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Figura 3.4: SED sintético de NGC 6791 calculado con BASSIC. La parte del espectro coloreada en
verde indica la regién UV y sefiala el incremento en el flujo de energia en esa regién producida por las

estrellas EHB.

En el trabajo de Buzzoni et al. (2012), el espectro es construido afiadiendo la con-
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tribucién de las estrellas pertenecientes al cumulo y catalogadas como tal. Tanto la
pendiente del espectro como la intensidad del flujo de energia UV en ambos espectros
es similar. Sin embargo, en la regién visible (A ~ 4000 A), nuestro espectro es un poco
mas débil. Esto no es sorprendente ya que es de esperarse que en nuestro modelo la
interaccién binaria evite que algunas estrellas alcancen el tope de la RGB (para ver un

ejemplo, remitirse a la Figura 2.4).

A partir del espectro sintético se pueden calcular los colores del cimulo en todo
el rango de longitud de onda. En la Tabla 3.2 comparamos los colores calculados con
Bassic con aquellos listados por Buzzoni et al. (2012). Ambos conjuntos de colores
muestran una buena correspondencia. Sin embargo, Bassic predice que los colores NUV-
V y FUV-V son més azules. Esto puede deberse a la falta de estrellas en el tope de la

RGB, que ya fue mencionado previamente.

Existen algunas posibilidades para explicar la falta de estrellas RGB en el cimulo
modelado por Bassic: (i) si la estrella donante del par binario estd en la fase SGB o
RGB, puede perder suficiente masa como para no alcanzar el tope de la RGB, esto puede
ser debido al valor del pardmetro de eficiencia de eyeccién del CE; (i) la distribucién
inicial del periodo orbital adoptado en Bassic puede que no sea suficientemente bueno
para NGC 6791, haciendo que en un mayor niimero de sistemas binarios, al menos una
de las componentes, evada el tope de la RGB. Hay que tener en cuenta que la evolucién
del CE es el proceso mas importante en la evolucion de sistemas binarios, pero al mismo

tiempo, el menos comprendido (Podsiadlowski, 2001).

3.3. NGC 6791: el enlace con el UVX en ETGs

En general, el estudio de las propiedades integradas UV de galaxias y ciimulos estela-

res, aportan una pieza fundamental para restringir el estado evolutivo de las poblaciones
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Figura 3.5: SED de NGC 6791 calculado por Buzzoni et al. 2012 (Figura 5 en su articulo).

Tabla 3.2: Colores de NGC 6791.

Color ~ BASSIC Buzzoni et al. (2012)

U-B 0,602 0,60
B-V 0,956 0,97
V-R 0,625 0,60
V-1 1,154 1,18
V-] 2,115 2,08
FUV-V 4,074 5,22

NUV -V 4,066 5,01




64 NGC 6791

que componen el sistema como un todo.

En sistemas estelares viejos, la emisién de energia UV puede provenir de estrellas
jévenes calientes (Teg » 30000-40000 K), de tipo espectral O-B, que hayan surgido de
nuevos brotes de formacion estelar; también puede tener su origen en estrellas evolucio-
nadas. En este tltimo caso, las EHB son el resultado natural de la evolucién de estrellas
de baja masa que han perdido su envolvente en la fase RGB (Dorman et al., 1995) y
el producto de su subsecuente evolucion. Tanto las estrellas en la fase EHB como en la
post-EHB, han sido designadas como las responsables de exceso UV en ETGs (Rosen-
field et al., 2012). En el trabajo de Brown et al. (2000) resuelven, por primera vez, la
parte mas caliente de la HB de M32, la galaxia eliptica més cercana a la Via Lactea.

Estos autores concluyen que éstas estrellas son la principal fuente de el UVX observado

en M32.

El problema esta en que, hasta el momento, la componente caliente de la HB no se
ha podido resolver para ninguna otra galaxia eliptica, atin con la tecnologia actual y los
telescopios potentes que existen hoy en dia. Es por eso que el estudio de ciimulos abiertos
viejos y ricos en metales constituyen una clave importante para el estudio del exceso
UV en ETGs, ya que estos sistemas pueden ser aproximados a una una galaxia eliptica,
aunque en una escala reducida. Dada la cercania de los cimulos Galdcticos, es posible
resolver la componente caliente de la HB, lo cual ayuda a acotar mas profundamente

las posibles fuentes del exceso UV en ETGs.

La relevancia de NGC 6791 radica en que presenta un exceso UV que puede ser
aproximado al UVX observado en galaxias elipticas. Ademads, gracias a que se encuen-
tra relativamente cerca (~ 4 Kpc), se ha podido confirmar un nimero considerables
estrellas EHB con temperaturas aproximadas entre 24000 K y 32000 K (Kaluzny &
Udalsky, 1992). Buzzoni et al. (2012) compara la ubicacién de NGC 6791 en un diagra-
ma H, vs. (1500-V) con una muestra de galaxias elipticas con UVX, construida con una

recopilacion hecha por Buzzoni & Gonzalez-Lépezlira (2008) a partir de los catdlogos de
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Bureau et al. (2011) y Burstein et al. (1988). Estos autores encuentran que NGC 6791
se localiza en la parte del diagrama donde estdn ubicadas las ETGs con UVX fuerte,

como se puede ver claramente en la Figura 7 de su articulo (Buzzoni et al., 2012).

En el Capitulo 4 consideramos una muestra de ~ 3400 ETGs, que han ido detectadas
en los sondeos SDSS/DR8 y GALEX /GR6, con la finalidad de analizar los posibles es-
cenarios que en los que la formacién de estrellas EHB influyen y determinan la variedad

de intensidades observadas en el espectro UV de ETGs.

En la Tabla 3.3 comparamos los colores sintéticos de NCG 6791 calculados con
BAssIc, con colores tipicos UV-visible de ETGs con UVX fuerte. Los colores FUV-
V y NUV-V son tomados de la Tabla 1 de Buzzoni et al. (2012), los cuales estén
construidos con una muestra de ETGs tomadas de Bureau et al. (2011) y Buzzoni &
Gonzalez-Lépezlira (2008). Los colores FUV-NUV y NUV-r son tomados de las ETGs
clasificadas en el Capitulo 4 como UVX fuerte, sin signos de formacién estelar reciente.
Los valores que aparecen en la Tabla 3.3 es el color promedio de estas galaxias. NGC

6791 define un limite azul en el promedio de colores de galaxias observadas.

Tabla 3.3: Colores UV-visible ETGs Vs NGC 6791.

Color BASSIC ETGs
NGC 6791 observadas

FUV -V 4,074 4,9500

NUV -V 4,066 4,5600

NUV - r 4,459 5,3465

FUV - NUV -0,008 0,4993

El buen ajuste que hemos obtenido de las propiedades integradas del ciimulo simu-
lado, en relacién al observado o a lo reportado previamente en otros trabajos, indica

que Bassic puede ser usado para analizar el UVX en ETGs.
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Capitulo 4

Exceso UV en ETGs

El problema del UVX en ETGs es uno de los viejos problemas de la formacion y
evolucién de galaxias que continia siendo vigente. Hasta la fecha, muchos grupos de
trabajo de diferente indole dentro de la astrofisica han estado tratando de resolver este

problema por décadas.

El principal dilema radica en que la teorfa no ha logrado reproducir en conjunto los

hechos observacionales que se enumeran a continuacién:

1. El UVX estéd presente solo en una fraccién de todas las ETGs.
2. Diferentes intensidades del UVX en las ETGs que lo presentan.

3. Existe una correlacién positiva entre el indice espectral Mg,, que es indicador de

metalicidad, y la intensidad del UVX.
4. La fuente que origina el UVX tiene un rango estrecho de temperaturas.

5. Las galaxias mas masivas tienden a exibir mayor intensidad en el UV.
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Todos estos items son dificiles de satisfacer con una sola teoria, aunque, como se
vera en las Seccién 4.1.2, las candidatas que mejor se ajsustan a las evidencias observa-
cionales son las estrellas de baja masa evolucionadas. Sin embargo, diferentes procesos
pueden dar origen a un mismo tipo de estrella. Esto, sumado al hecho de que paralela-
mente pueden existir varios parametros que influyan en la formacién de estas estrellas
calientes, es el por qué es importante estudiarlas e incluirlas apropiadamente en los

modelos de evolucién de poblaciones estelares.

Es posible que gracias a la interaccién entre las componentes de un sistema binario,
en algin momento de su evolucién, estas atraviesen una fase caliente que pueda dar
origen al UVX o contribuir hasta cierto nivel al flujo observado. En este Capitulo
estudiaremos la influencia de los sistemas binarios interactuantes y el producto de esta
interaccion en el problema del UVX. También se analizardn los diferentes parametros
que intervienen en la apariciéon de aquellas fases evolutivas en las que la estrella es lo
suficientemente caliente como para producir fotones con longitud de onda § 2500 A.
Entre estos parametros se encuentran la IMF, la metalicidad y la edad de la poblacién,
y los parametros fisicos del producto de la interaccién binaria, por ejemplo, la masa,

temperatura y luminosidad de las EHB producto de la unién de 2HeWD.

El objetivo del estudio desarrollado en este Capitulo es reproducir los colores obser-
vados de una muestra de ETGs del universo local, usando Bassic como herramienta
para estudiar las componentes de la poblacién contenida en estas que puedan contribuir

en diferentes niveles al UVX observado.

4.1. El problema del UVX

La formacién y evolucién de las ETGs son piezas fundamentales para estudiar la

evolucién de galaxias, la tasa de formacion estelar y el enriquecimiento quimico en el
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universo temprano. Esencialmente, hay dos modelos de formacién de galaxias: el modelo

monolitico y el modelo jerarquico.

En el escenario monolitico, las galaxias se forman en el universo temprano cuando una
nube de gas primordial colapsa gravitacionalmente formando todas las compomentes
de la galaxia al mismo tiempo, dejando como resultado un sistema que ha agotado su
combustible y siguiendo, a partir de ahi, una evolucién pasiva hasta la presente época
(Eggen et al., 1962). Estas galaxias parecen ahora un gran sistema formado por estrellas
rojas y viejas, tales como las galaxias elipticas y los bulbos de galaxias espirales. Sin
embargo, este modelo predice muchas més galaxias Lyman-break! que las observadas
en el Hubble Deep Field (HDF) (Ferguson & Babul, 1998; Pozzetti et al., 1998). Este
escenario tampoco reproduce la funcién de luminosidad del universo en funcién del

corrimiento al rojo (z) (Ellis et al., 1996).

Dada la imposibilidad del modelo monolitico cldsico para ajustarse a las observacio-
nes, surge el modelo jerdrquico de formacién de galaxias, el cual es motivado fisicamente
para interpretar las observaciones. En este escenario, se asume que las galaxias y la es-
tructura a gran escala que estas trazan, se forman a partir de pequenas inestabilidades
gravitacionales originadas por fluctuaciones de densidad de escala diminuta, generada
por procesos fisicos en el universo temprano. A esto le sigue la formacién, colision y
fusién de halos de materia oscura (White & Frenk, 1991; Lacey & Silk, 1991; Lacey &
Cole, 1993; Baugh et al., 1998). Adoptando suposiciones de los procesos que involucran
enfriamiento del gas, formacién estelar, retroalimentacion del medio y friccién dindmica
se da origen a las galaxias visibles (Kauffmann et al., 1993; Cole et al., 2000). Con este
modelo se logra reproducir satisfactoriamente algunas propiedades observadas tales co-
mo la funcién de luminosidad, la distribucién de colores integrados de la poblacién, el

tamaho y la distribucién de discos, el cociente de elipticas sobre espirales, entre otras.

1Tas galaxias Lyman-break son galaxias con una tasa de formacién estelar alta que se encuentran
a altos z El nombre se debe al metodo de seleccidn, este se basa en observar la galaxia en diferentes

filtros para determinar la posicién del limite de Lyman en el espectro observado y asf conocer z.
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Dentro del escenario de formacion jerdrquica existe un modelo que explica la forma-
cién de las galaxias elipticas: dry merger o fusion seca. En este escenario, la colisién se
produce en ausencia de gas, y por lo tanto no da lugar a formacion estelar estimulada
por la colisién. Esto fue propuesto por Bell et al. (2004), quienes encontraron que la
secuencia roja de las ETGs evoluciona con z, tal como lo harfa una poblacién vieja. Sin
embargo, la densidad de luminosidad en la banda B crece moderadamente a partir de

z ~ 1, lo que implica un aumento en la masa estelar total.

Dado que hay evidencia observacional de que las ETGs masivas ya se habian for-
mado en z ~ 2-3 y habian producido la mayoria de su contenido estelar antes de z=1
(Brinchmann & Ellis, 2000), cuando se observé el UVX en ETGs por primera vez se

gener6 un desconcierto general.

En 1969, el Orbiting Astronomical Observatory-2 detectd radiacién UV no solo en
galaxias elipticas, sino también en bulbos de galaxias espirales. También observé que
esa emisién crece conforme disminuye la longitud de onda (Code & Welch, 1979) (Ver
Figura 1.4). Esto sugiere la presencia de una poblacién estelar atipica contenida en la

poblacién de la ETG, que de alguna forma emite fotones con energia caracteristica de

longitudes de onda < 2500 A.

4.1.1. Primeras interpretaciones

Desde su descubrimiento, varias interpretaciones han tenido lugar para tratar de
explicar el UVX en este tipo de galaxias. Code & Welch (1982), interpretaron estos
resultados como radiacién no térmica, ya que las galaxias normales no podrian emitir
esta radiacién. También argumentan que otra posibilidad podria ser que fueran como

fotones provenientes de estrellas masivas dispersados por polvo interestelar, significando
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esto, que las ET'Gs contendrian una fraccién significante de poblacién de tipo 12, creando

un problema para la teoria de formacién de galaxias elipticas.

Tinsley (1972), a través de modelos de sintesis de poblaciones estelares, muestra la
posibilidad de que el UVX pueda provenir de estrellas jévenes formadas en el centro de
algunas galaxias elipticas como consecuencia de formacién estelar residual estimulada
por material externo acretado a la galaxia o por residuos de gas primordial. Esta in-
terpretacion tendria serias implicaciones en la evolucién fotométrica y espectral de las

galaxias elipticas.

Hills (1971), argumenta que el espectro UV de M31 es incompatible con cualquier
fuente conocida de electrones relativistas. Encuentra que la distribucién de energia
UV es consistente con la distribuciéon de Rayleigh-Jeans, indicando que la fuente de
esta energia es de origen térmico, con una temperatura aproximada de 10° K. Propone
también, que el UVX es producido por estrellas de baja masa, evolucionadas y calientes
tales como las CSPNe o las Post-AGB (PAGB) y que, probablemente, pueda existir una

relacién con la abundancia de metales.

Estas tres interpretaciones alternativas deben implicar caracteristicas generales di-
ferentes tanto en la distribucién espacial como en los detalles y lineas espectrales: (a)
la emisién de un AGN o galaxia con nucleo activo, debe verse como una concentra-
cién puntual de energia proveniente de la galaxia observada, ademads, la forma de la
distribucién de energia no debe seguir la forma de la distribucién de un cuerpo negro;
(b) si el origen del UVX fuera una poblacién jéven, recién formada, la distribucién
espacial del UVX serfa grumosa, siendo mas fuerte en los lugares de la galaxia donde
se produjo el brote de formacién estelar residual; (¢) mientras que la interpretacién de
estrellas evolucionadas de baja masa deberd tener una distribucién més homogenea.

Adicionalmente, si el UVX tuviera su origen en emisién no térmica, deberian verse de

2Las estrellas de poblacién I tienden a ser més jévenes, luminosas y con contenido metélico alto.

Generalmente se encuentran en los discos de las galaxias espirales.
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manera evidente, y en emision, lineas producidas al excitarse los electrones de los 4tomo
cuando estos colisionan. Estas lineas de excitaciéon colisional son tipicas de un AGN.
Por otro lado, si el UVX fuera causado por regiones masivas de formacién estelar, el
espectro exibirfa caracteristicas tales como las lineas SilV (1400 A), CIV (1550 A) y
otros detalles como el perfil P-Cygni. Mientras que el espectro compuesto por estrellas

de baja masa, deberia tener lineas menos prominentes en la regién UV.

Esto pudo comprobarse décadas después, cuando los espectros de las ETGs comen-
zaron a ser observados a alta resolucién, descartando rapidamente el UVX tuviera un
origen no térmico. Con observaciones del International Ultraviolet Explorer (IUE) se
midié el espectro de varias galaxias elipticas brillantes sin tener éxito en la determina-
cién de las fuertes lineas de emisién caracteristicas de los AGNs: estas lineas estaban

ausentes (Johnson, 1979; Oke et al., 1981; Bertola et al., 1982; Deharveng et al., 1982).

El bulbo de M31 y de galaxias espirales, en general, son otro ejemplo caracteristico de
una poblacién vieja, similar en propiedades a una galaxia eliptica. Con observaciones de
alta resolucién en centro de M31 se determiné que las lineas caracteristicas de estrellas
normales de tipo espectral B: (Si IT + S II) a 1260 A, (O I+Si II1+Si III) a 1302 A
y CII a 1335 A (Welch, 1982; Burstein et al., 1988), se encontraban muy débiles y
en absorcién. Sin embargo, estas lineas se encontraban muy evidentemente para otras
fuentes UVX reportadas por Burstein et al. (1988), consideradas como galaxias con
formacién estelar enrojecida. De estos resultados se concluye que las galaxias pasivas3
con UVX muestran ausencia de estrellas tipo espectral O-B, comparada con galaxias con
formacion estelar. Esta conclusién contradice la hipétesis de que el UVX sea originado

por estrellas calientes de la MS.

Estos resultados son consistentes con los de King et al. (1992); Bertola et al. (1995);

Maoz et al. (1996), quienes con imdgenes de alta resolucién del HST confirmaron la

3Se considera una galaxia pasiva aquella que morfolégica o espectralmente no presenta ninguna

caracteristica relacionada con eventos recientes de formacién estelar o de emisién no térmica (AGN).
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ausencia de estrellas masivas en el centro de M31, M32 y las 56 ETGs del catédlogo de

Maoz et al. (1996)

Por el lado teérico, Magris C. & Bruzual A. (1993), incluyeron en los modelos de
sintesis de poblaciones estelares un conjunto de trayectorias evolutivas calculadas por
Schoenberner (1981, 1983) que permiteron incluir un tratamiento mas detallado de la
fase PAGB para estrellas de metalicidad solar. Con esto lograron reproducir aquellas
ETGs con colores (1500-V) > 3,4, sin embargo, no fue asi para aquellas ETGs con
(1500-V) < 3,4. Con esto argumentaron que estas galaxias podrian contener una pobla-
cién extra de extrellas calientes cuya naturaleza no ha sido bien establecida. Proponen
que los resultados obtenidos en este trabajo arrojan un limite por debajo del cual el flu-
jo UV observado puede ser originado por estrellas PAGB pertenecientes una poblacién

si esta estd dominada por estrellas de metalicidad solar.

Toda la evidencia observacional y tedrica recolectada en las décadas siguientes al
descubrimento del UVX ha revelado que la radiacién UV lejana (~ 1500 A) proveniente
de ETGs se origina de una componente estelar (radiacién térmica) y que presenta
caracteristicas espectrales, fotométricas y morfologicas de una poblacién estelar vieja,
por lo tanto, los AGN o las estrellas calientes de la MS no son importantes en la mayoria

de los casos.

4.1.2. Estrellas calientes de baja masa evolucionadas

Basandose en las evidencias observacionales mencionadas anteriormente, se puede
decir que las estrellas calientes de baja masa son las fuentes principales del UVX.
Sin embargo, existen diferentes estados evolutivos en los cuales la estrella es una fuente
caliente. Hasta la fecha, se ha tratado de discernir en qué medida estos tipos de estrellas
calientes contribuyen en el espectro UV de las ETGs. Estos estados evolutivos son la

HB y sus descendientes.
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Dependiendo de la cantidad de masa perdida en la fase RGB, a partir de la edad
cero de la rama horizontal (ZAHB), la estrella puede seguir tres canales evolutivos a
través de los cuales esta sigue su camino hasta convertirse en una WD. Si la estrella
pierde solo una cantidad moderada de masa durante la fase RGB, se posara sobre el
lado rojo de la HB, evolucionando candénicamente a la fase AGB donde pierde gran
parte de la envolvente convectiva, para luego pasar a la fase PAGB. Si durante la fase
RGB la estrella pierde una cantidad intermedia de masa, y la estrella todavia tiene una
envolvente convectiva, aunque mas pequena, la temperatura efectiva serd mas elevada al
llegar a la fase HB y AGB, de donde la estrella sale més rapidamente, convirtiéndose en
una post early AGB (PEAGB). Ahora, si la estrella pierde una cantidad considerable de
masa durante la fase AGB, perdiendo casi toda su envolvente convectiva, esta evoluciona
hacia la parte méas azul de la HB, convirtiéndose en una EHB. Estas estrellas tienen
una temperatura efectiva elevada (~ 18000-23000 K) y una envolvente tan delgada que
nunca llegan a alcanzar la fase ABG, sino que se desvian de la trayectoria llegando a ser
una AGB-fallida o estrella post EHB. Todos estos estados evolutivos y las trayectorias

mencionadas estan esquematizadas en la Figura 4.1.

Fueron Brown et al. (2000), quienes por primera vez resolvieron las estrellas calientes
de la HB y sus descendientes en una galaxia eliptica (M32), sugiriendo que el UVX
observado en M32 es producido por estrellas calientes de la HB y no por las fases
brillantes de las PAGB. Este resultado fue refinado en el trabajo de Brown et al. (2008)
donde, a través del estudio de funciones de luminosidad de las estrellas de la HB en
M32, llegan a dos importantes conclusiones: (a) de las estrellas que componen la HB,
~2% reside en la zona de las EHB y (b) con este ~2% se puede reproducir la emisién
UV observada en M32. Ademads, de sus observaciones resaltan que existe una escasez de
PAGB con respecto a las que predice la evolucién candnica, afirmando con esto que la
contribucién de las PAGB en el flujo UV est4 sobrestimado en los modelos de evolucién

estelar.
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Figura 4.1: Trayectorias evolutiva de la HB y sus descendientes. Las trayectorias evolutivas son de
Bressan et al. (2012). La linea negra representa la trayectoria candnica de la AGB. Cada camino
evolutivo estd etiquetado en la figura, donde AGB-Manqué se refiere a las AGB-fallida (Manqué es
una palabra francesa que en espaiiol significa fallido, perdido o fracasado). La trayectoria PAGB es

tomada de Vassiliadis & Wood (1994) (Figura de Rosenfield et al. 2012).

Mis recientemente, Rosenfield et al. (2012), como parte del programa Panchromatic
Hubble Andromeda Treasury, recolectaron una cantidad sin precedente de fuentes UV
en el centro de M31: ~ 4000 estrellas viejas brillantes en el UV, clasificdndolas como
PAGB, PEAGB y AGB-fallida, de acuerdo a las predicciones de las trayectorias evo-
lutivas de Padova. De estas observaciones concluyen que las estrellas UV detectadas
solo contribuyen en un ~ 2% al flujo total detectado en el filtro F275W, indicando que
las estrellas responsable del UVX observado en el centro de M31 no han sido resueltas
todavia. De esta forma argumentan que las estrellas no detectadas probablemente sean
las EHB (que son mds débiles), como ya se habia propuesto antes (e.g. Brown et al.
2000, 2008). Adicionalmente, a partir de las estrellas post-HB detectadas, calculan que

su progenitoras (EHB) constituyen 2 3% de las estrellas evolucionadas del centro de
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M31.

De estos importantes trabajos se puede reiterar que el UVX es producido mayorita-
riamente por estrellas EHB, sin embargo, hoy en dia, 40 afios después del descubrimiento
del UVX, no se ha podido detectar la fuente de este fenémeno. De igual manera, su

origen y evolucién siguen siendo altamente debatidos.

Un gran nimero de mecanismos de estrellas aisladas han sido propuestos para ex-
plicar la presencia de estrellas EHB en galaxias elipticas. Greggio & Renzini (1990),
arrojan la idea de que las estrellas de baja masa, ricas en metales pueden saltarse (al
menos parcialmente) la fase RGB e ir directamente a la EHB. Brown et al. (1997),
analizan el espectro UV lejano de seis galaxias elipticas y lenticulares. Al comparar
estas con modelos de evolucién estelar con abundancia de He y metalicidad supersolar
y subsolar, encuentran que son los primeros los que mejor se ajustan a la distribucién
de energia UV de las galaxias observadas. Por su parte, Dorman et al. (1995), concluyen
que las propiedades UV de las estrellas post-RGB no dependen fuertemente de la edad
o la metalicidad, sino mas bien de la masa de la envolvente en la HB. Estos autores
determinan que si el valor del pardmetro de pérdida de masa de Reimers (n) durante la
fase RGB esta entre 0,7-1,0 se puede reproducir el color UV de las galaxias elipticas con
UVX. Kaviraj et al. (2007a), hacen un estudio basado en la observacién de 38 cimulos
globulares masivos de M87 y proponen la hipétesis de que la morfologia de la HB, in-
cluyendo la parte caliente, puede ser originada por un aumento en la abundancia de He.
Aunque también hay trabajos como el de Brown et al. (2008), quienes argumentan que
el DCM de M32 es incompatible con los modelos de abundancias de He supersolares.
En resumen, la trayectoria evolutiva de las estrellas durante y después de la fase RGB
depende de un gran numero de parametros, todos referentes a la tasa de pérdida de
masa o al valor del 7, del cual la dependencia con los parametros de la poblacién, como

la edad, metalicidad o abundancia de He, es pobremente entendida (Percival & Salaris,

2011).
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La contraparte del ya descrito escenario de formacién de las EHBs y sus descendien-
tes, es el propuesto por Yi et al. (1997) y Han et al. (2002, 2003, 2007, 2010), en el cual,
dentro de un sistema binario, si una de las estrellas se encuentra ascendiendo por la
RGB y esta llena su lé6bulo de Roche, se inicia la transferencia de masa a su compaiiera,
deshaciéndo se de, si no toda, de parte de su capa envolvente, saltandose parte de la
fase RGB y pasdndo directamente a la regién de las EHB. También, es posible que se
forme a través de la ejeccién de la CE o cuando ocurre la unién de 2HeWD. En este
ultimo caso el resultado seria una EHB simple, ya que el sistema binario se destruiria

en la unién de las componentes (Han et al., 2010).

Diferentes escenarios de formacién de las EHBs deben marcar diferentes prediccio-
nes en la dependencia del UVX con los distintos pardmetros estelares observados. Los
modelos de estrellas aisladas predicen dependencias del flujo FUV con la masa de la ga-
laxia, la metalicidad y la edad de la poblacién (e.g Yi et al. 1999), mientras que para los
modelos que incluyen sistemas binarios no existe una correlaciéon entre los parametros
estelares nombrados arriba y el UVX (e.g. Han et al. 2007). Bajo este ltimo escenario
todas las galaxias elipticas deberian tener UVX en algtn nivel. A pesar de que es cierto
de que los sistemas binarios estdn presentes en todos los sistemas estelares y que en
estos las estrellas pueden tener caracteristicas diferenes, la gran limitacién de los mo-
delos que incluyen sintesis de binarias para reproducir los colores y espectros de todas
las ETGs, es que solo reproducen aquellas que poseen UVX y no todas las ETGs como

conjunto.

Dicho lo anterior, se puede resumir que el grado en el cual estos fenomenos estelares
que aparentemente influyen en la produccién de EHBs (metalicidad, abundancia de He
u origen binario) estan relacionados con las propiedades globales de UVX en galaxias

elipticas sigue siendo un tema sin resolver.

Sin embargo, en este trabajo se propone que para distintos valores de los parametros

iniciales de la poblacién de estrellas binarias, tales como la IMF bajo la cual se formé la
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poblacién, los pardmetros estelares (Teg y L) de las EHBs resultantes de la interaccién
del sistema y la fraccién total de binarias, se pueden reproducir correctamente el rango
de colores y magnitudes observadas en ETGs, sugiriendo asi, que la contribucién de las
EHBs producidas por las estrellas binarias al lujo UV de ETGs no es universal, sino
que depende de algunas caracteristicas de la poblacién que, dicho sea, hasta el momento

no estan bien entendidas ni tedrica ni observacionalmente.

Para la realizacién de este objetivo, es necesario contar con una muestra de ETGs
que ha sido cuidadosamente seleccionada como se describe en la Seccién 4.2. En la
Seccién 4.3, compararemos las predicciones de Bassic con las propiedades de las ETGs
observadas, destacando que para esto se tomaran en cuenta los diferentes parametros
que pueden influir en la formacién de EHBs y que ya han sido mencionados previamente.
Por tultimo, en la Seccién 4.4, se harda un breve resumen y se discutirdn los resultados

obtenidos.

4.2. Seleccion de la muestra

En esta Seccién, se describird en detalle el método a seguir para la bisqueda, obten-
cién y seleccion de las ETGs que serviran para comparar y analizar las predicciones de
BAss1c. Esta muestra de galaxias, seleccionadas morfolégica y espectralmente, se usaran
en la Seccién 4.3, para estudiar la influencia que tienen los pardmetros de la poblacién

de binarias en la intensidad del UVX de las galaxias observadas en el universo local.

4.2.1. Obtencién de los datos

Para la obtencién de los datos haremos una correspondencia entre la informacién fo-

tométrica y espectroscépica que arroja el sondeo SDSS/DR8 (York et al., 2000; Stough-
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ton et al., 2002), con el sondeo Medium Imaging Survey (MIS) de la misién GALEX
(Morrissey et al., 2005). La ventaja de estos dos sondeos es que se solapan sustancial-

mente, con lo cual se puede obtener una muestra grande de objetos con mediciones en

el visible y en el UV.

GALEX GR6

El satélite espacial Galazy Fvolution Explorer GALEX, es parte una misién de la
NASA cuyo objetivo es investigar cémo ha evolucionado la formacion estelar en galaxias
desde el universo temprano hasta el presente. El instrumento utilizado por GALEX pa-
ra la toma de imagenes, es una placa detectora de microcanales para obtener imdgenes
en dos filtros. EI NUV, centrado en 2300 A y el FUV, centrado en 1500 A (ver Figu-
ra 2.12). Adicionalmente, cuenta un prisma que dispersa la luz para obtener espectros
de baja resolucién (Morrissey et al., 2005). GR6 es el sexto lanzamiento publico de

datos observados con el GALEX, con fecha de publicacién a finales del 2010%.

GALEX ha producido varios sondeos que consisten en una coleccién de imagenes y
espectros de diferentes profundidades y distintas coberturas espaciales del cielo. Para
este estudio se utilizé el MIS, que consiste en una serie de exposiciones simples de 1500s
de tiempo. Estas crean un mosaico que cubren cerca de 1000 grados cuadrados de cielo,

en posiciones que se acoplan al SDSS?.

Para la descarga de datos observados por el GALEX, se cre un cédigo en el lenguaje
SQL que busca todos los objetos que estén en el survey MIS y que tengan deteccién
tanto en la banda NUV como en la FUV. Ademds, que la senal al ruido en la banda

NUYV sea mayor a 3.

4http://galex.stsci.edu/GR6/
Shttp://www.galex.caltech.edu/researcher /techdoc-ch2.html
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Se tuvieron un total de 4.482.678 objetos, los cuales estan representados en la Figu-
ra 4.2 como puntos de color rojo. Estos objetos no son solo galaxias, sino que son todos
los objetos detectados por GALEX, ya que GR6, no tiene informacién de la clasificacién

de los objetos.

SDSS DRS

El Sloan Digital Sky Survey SDSS®, es uno de los proyectos mds importantes y
ambiciosos en la historia de la astronomia. Cubre cerca de un tercio del cielo sobre el

cual se ha podido crear un mapa tridimensional del universo.

Para la toma de imagenes, SDSS usa un telescopio terrestre de 2,5m de didmetro,
que opera en el Apache Point Observatory, New Mexico. Este telescopio cuenta con
dos poderosos instrumentos. Una cdmara que funciona en modo de barrido del cielo,
formada por 30 CCDs (dispositivos de carga acoplada), que toman imégenes en cinco
filtros (ugriz, ver Figura 2.12) y que cubren 1,5 grados cuadrados del cielo en una sola
exposicién. También cuenta con un par de espectrografos de fibra éptica, que pueden

tomar el espectro de hasta 640 objetos a la vez.

Hasta la fecha, el sondeo ha realizado diez lanzamientos publicos de datos (DR).
Ha cubierto mas de 14.500 grados cuadrados del cielo y ha catalogado cerca de un
billon de objetos, de los cuales, a aproximadamente 2.500.000 se le midié el espectro:
~ 1.880.000 de galaxias, ~ 312.000 de estrellas y ~ 337.000 de quasares. Los datos han
sido publicados en una serie de articulos que salen a la luz piblica con una frecuencia
anual: Stoughton et al. (2002); Abazajian et al. (2003, 2004, 2005); Adelman-McCarthy
et al. (2006, 2007, 2008); Abazajian et al. (2009); Aihara et al. (2011); Ahn et al. (2012,
2013) que corresponden a EDR, DR1, DR2, DR3, DR4, DR5, DR6, DR7, DR8, DR9 y

DR10 respectivamente.

Shttp://www.sdss.org
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En este trabajo se utilizé DR8 (Aihara et al., 2011), por dos razones: la primera es
que cuando se realizé la biisqueda de galaxias para comparar los resultados de BassIc,
los dltimos datos publicados eran los DRS; la segunda razén es que utilizar DR9 o DR10
no cambiaria los resultados, ya que la novedad de estos Ultimos lanzamientos es que
se incluyen espectros del proyecto BOSS que mide oscilaciones acusticas de bariones
en cumulos de galaxias y galaxias Lyman-Break; y DR10 incluye espectros en el IR.
Ninguno de los proyectos incluidos en DR9 y DR10 influyen en el objetivo que estamos

buscando.

Para llevar a cabo la clasificacién morfolégica de las galaxias, es necesario contar con
la informacién fotométrica que arroja el SDSS. Adicionalmente, se necesita informacién
espectroscopica para dos fines. El primero es eliminar la contaminacién que producen
los AGNs. Estos objetos presentan en la regién visible del espectro, lineas de emisién
caracteristicas como [OIII] (5007 A) y [NII] (6583 A), por tanto, es necesario eliminar
aquellos objetos que tengan estas lineas de emision. La otra razén es confirmar si existe
formacién estelar reciente en las ETGs clasificadas morfolégicamente, esto se hace me-
diante la deteccién de la linea Hg (4862 A), que es caracteristica de estrellas jévenes y

calientes.

Para la bu$queda de objetos se tomé en cuenta (a) que segun la clasificacién del SDSS
fueran catalogadas como galaxias, (b) una serie de pardmetros morfoldgicos contenidos
en la fuente de datos del SDSS y que seran descritos en la Seccién 4.2.2, (¢) informacion
fotométrica que arroje las magnitudes con sus errores en todos los filtros en los que se
observaron las galaxias y (c) informacién espectroscépica necesaria para eliminar la

contaminacion por AGNs y formacién estelar reciente.

Con la informacién obtenida por el SDSS/DRS, se construyeron dos catélogos, uno
con la informacién fotométrica, y otro con la informacién espectroscépica de cada una

de las 731.324 galaxias, las cuales fueron descargadas directamente del CasJobs del
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SDSS7, mediante la interpretacién de un cédigo escrito en SQL que selecciona aquellos
objetos que cumplen las condiciones nombradas en el parrafo anterior. Estas galaxias

se encuentran representadas como puntos de color azul en la Figura 4.2.

= SDSS DR8
= GALEX GR6

Figura 4.2: Proyeccién Aitoff en coordenadas ecuatoriales. La proyeccién esté centrada en (a=180,
§=0). Aqui se refleja la distribucién espacial del SDSS/DR8 y del GALEX /GRS, as{ como las zonas

de solapamiento de ambos sondeos.

4.2.2. Criterios de seleccion

Las ETGs se caracterizan por presentar detalles fotométricos y espectrales que las
describen como viejas, rojas, muertas y por no tener polvo y gas. Sin embargo, esta
definicién es muy general y subjetiva. Por tanto, no existe un criterio fijo de clasificacién
de las ETGs. Tales caracteristicas hacen que si existiese una subpoblacién diferente en
una ETG, esta se descartaria de la seleccién y esto traerfa enormes consecuencias a la

hora de estudiar la formacién y evolucién de las galaxias.

Dado que, en términos generales, las ETGs se caracterizan como una poblacién vieja,

Thttp://skyserver.sdss3.org/CasJobs
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roja y sin polvo, crear un criterio de seleccién en los fitros UV es extremadamente dificil,

dado que en estos fitros una galaxia de este tipo es practicamente invisible.

Con la finalidad de establecer un criterio de seleccién imparcial para las ETGs,
Bernardi et al. (2003), hicieron el primer gran esfuerzo definiendo cuantitativamente
parametros derivados de la fuente de datos del SDSS, que permitieran hacer una clasi-
ficacién morfolégica y espectral para separar las galaxias ET'Gs de aquellas espirales o
irregulares. La gran ventaja de utilizar el SDSS para este estudio, es que el software de
procesamiento de iméagenes de este sondeo, arroja una serie de pardmetros para cada
objeto, medido independientemente en cada banda. Para la clasificacién morfolégica,

Bernardi et al. (2003), utilizaron los parametros enumerados a continuacién:

a.- El cociente b/a de la longitud de los radios menor y mayor del perfil de brillo

superficial observado.
b.- El radio a media luz a lo largo del eje mayor.

c.- El parametro de probabilidad expL y devL que indica, respectivamente, la bondand
el ajuste de los modelos de perfiles de brillo exponencial o de “de Vaucoleurs” (r'/4)

(de Vaucouleurs, 1948), a los perfiles observados.

d.- Las magnitudes del modelo; eso es las magnitudes calculadas usando los modelos
de brillo superficial (exponencial o de de Vaucouleurs 1948) que mejor se ajustan al

perfil de la galaxia.

e.- Las magnitudes petrosianas; es la magnitud calculada a partir del flujo de energia
contenido dentro de 2r,, donde r,, es el radio petrosiano (Petrosian, 1976), definido
como el radio para el cual el cociente entre la luz en un radio r y la luz promedio

es igual a 0,2.

1
uzenr - 0.2

r, = —_— =
P luz promedio
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f.- Los radios petrosianos rsg y rgp; son los radios angulares que contienen el 50% y

90 % de la luz, respectivamente.

Ademads, las galaxias debian cumplir con los siquientes criterios espectrales.

g.- La galaxia debe poseer una etiqueta de clasificacién espectral mediante la cual debe

ser catalogada como ETG, segin el método de Analisis de Componentes Principales.

h.- S/N > 10.

Esto permite caracterizar la morfologia de las galaxias ajustando el modelo de de
Vaucouleurs (1948) y las cantidades petrosianas. Los valores derivados del modelo de
de Vaucouleurs (1948) se ajustan muy bien al perfil de brillo superficial de las galaxias

elipticas en el SDSS.

Con esto, Bernardi et al. (2003), consiguen crear un catdlogo de ~ 9000 galaxias del
SDSS clasificadas como ETGs dentro del rango de corrimento al rojo 0,01 < 2 < 0,3,
el cual es extremadamente util para estudiar las propiedades generales de las ETGs, en

un sentido estadistico.

Sin embargo, Schawinski et al. (2007); Kaviraj et al. (2007b), mediante una inspec-
cién visual, reportan un nimero considerable de galaxias de tipo tardio que contaminan
esa muestra (~ 30 %), que no son solo galaxias con brazos espirales débiles, sino también
galaxias espirales vistas de frente. Al mismo tiempo, argumentan que en el catalogo de
(Bernardi et al., 2003) pueden haberse rechazado falsamente algunas ETGs al aplicar
el criterio espectral, pudiendo eliminar aquellas que tengan formacién estelar reciente

y que presenten lineas caracteristicas de estrellas jovenes.

Para eliminar, en un grado mayor, la contaminacién de galaxias de tipo tardio e

incluir aquellas ETGs rechadas segun el criterio de Bernardi et al. (2003), Kaviraj et al.
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(2007b) y Schawinski et al. (2007), proponen un criterio que no suponga en ningun
momento tendencias fotométricas o espectrales, sino que se basa en la probabilidad de
que el perfil de luminosidad de la galaxia se ajuste mejor al modelo de de Vaucouleurs

(1948) que a uno exponencial. Este pardmetro es medido directamente y contenido en

la fuente de datos del SDSS:

» fracDev_g > 0,95: el perfil en la banda g es sensible al disco azul y brazos espirales.

Elimina las galaxias espirales.

s fracDev_r > 0,95: la banda r traza la poblacién del disco, por lo tanto, selecciona

aquellos objetos que siguen el perfil r'/4.

s fracDev_i> 0,95: refuerza la limitacién inducida por la banda 7.

Para galaxias brillantes (r < 16,8) este criterio de seleccién es bastante confiable.
Sin embargo, existe un porcentaje de contaminacién, principalmente por AGNs, que
morfolégicamente podrian parecerse a una galaxia eliptica (Schawinski et al., 2007;

Kaviraj et al., 2007b).

Para este estudio se tomé en cuenta el criterio de Schawinski et al. (2007) y Kaviraj
et al. (2007b), debido a que se puede obtener un nimero mayor de ETGs y elimina
con mas eficacia galaxias espirales. Ademds del criterio de Schawinski et al. (2007) y
Kaviraj et al. (2007b), consideramos aquellas galaxias que cumplieran las siguientes

condiciones:

s S/N > 10 : garantiza la calidad del espectro.

s 2 < 0,1: limita la muestra al universo local.

Segun este criterio de seleccién, se construyé un catdlogo con un total de 64142

galaxias del SDSS/DRS.
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4.2.3. Correspondencia SDSS/DR8-GALEX /GR6

Una vez preseleccionadas las candidatas a ETGs de los datos del SDSS/DRS, pro-
cedemos a identificar todas aquellas fuentes que también tienen deteccién en el GA-
LEX /GR6. Para esto, tomamos en cuenta el estudio realizado por Budavéri et al.
(2009), ya que es uno de los estudios estadisticos més robustos y maés utilizados para

crear catalogos de correspondencia.

Budavari et al. (2009), emplean el método de estadistica bayesiana para realizar una
identificacién cruzada entre el GALEX y el SDSS. Llegan a la conclusién de que para
hacer una identificacién segura entre estos dos sondeos, un radio de bilisqueda de 4” en

posicién (a, §) es aceptable.

Motivado por este estudio, se consideraron verdaderas todas aquellas corresponden-
cias entre las galaxias obtenidas con el SDSS/DRS8 y los objetos del GALEX /GR6, que
estuvieran dentro del radio de busqueda de 4”, dando como resultado 5571 galaxias,

todas con informacién tanto en el visible (SDSS) como en el UV (GALEX).

4.2.4. Eliminando Contaminacién

AGNs

Como se habia mencionado anteriormente, Schawinski et al. (2007) y Kaviraj et al.
(2007b), reportan que la muestra de galaxias seleccionadas con el método definido por
ellos, estd contaminada por AGNs. Esto se debe a que es muy comin que las galaxias

elipticas o de tipo temprano, en general, hospeden un AGN (Kauffmann et al., 2003).

Existen dos tipos de AGN, que se clasifican segiin su luminosidad:
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1) AGN Tipo I: Quasares.

11) AGN Tipo II: Seyferts y LINERs

La palabra Quasar se deriva del término “QUASistellAR”, ya que al observarse
en imagenes en el visible no se aprecia ninguna diferencia entre la forma de una es-
trella y de un Quasar. La gran diferencia estd en el espectro; en el espectro de un
Quasar se observan lineas fuertes de emision como la serie de hidrogeno de Balmer
(Ha(6563),Hp(4861),H;s(4340)), Lo(1216) y algunas lineas de metales como Mg II
(2798), C III] (1909) y C IV (1549). Los Quasares son los AGNs més luminosos, el

mas brillante conocido hasta ahora, el 10000 veces més luminoso que la Via Léctea.

En el extremo opuesto de luminosidades de los AGNs, se encuentran los LINERs
(Low Ionization Nuclear Emission-line Region). El espectro caracteristico de los LI-
NERs muestra fuertes lineas de emisién de dtomos neutros débilmente ionizados como
[O 1] (6300) y [N II] (6548, 6583). Los Seyferts son AGNs cuya luminosidad es conside-
rablemente menor que la de los Quasares. El espectro de los Seyfert I es muy similar
al de los Quasars, mientras que en los Seyfert II se observan solo lineas de emisién

delgadas.

Los Quasares fueron eliminados de la muestra facilmente, utilizando una etiqueta
definida en la fuente de datos del SDSS que si es verdadera, la galaxia contiene un

Quasar. Entonces, descartamos todas aquellas galaxias con esa etiqueta.

Una manera de clasificar los AGNs Tipo I y las galaxias con formacion estelar activa,
es a través del comunmente usado diagrama BPT (Baldwin et al., 1981). Kauffmann
et al. (2003), utilizan una muestra de galaxias del SDSS para clasificar los AGNs Tipo
IT y galaxias con formacién estelar activa (Star Burst). Segun estos autores, las galaxias

se clasifican sobre el diagrama BPT siguiendo las siguientes condiciones:



88 Exceso UV en ETGs

1.5 P T ‘T' =
[ ) ] .
l
: Seyferts
1.0 | -
L | . e
! -
L , .
l. .
s .
R P}
05 [~~~ -~==""""=3°7 ---’--;--‘-:'-7:'-“-.‘.-’571--1-1-"-
. . e }_‘"..‘.3_' MR
E- L) .' - -} .; ::5;:'. o
= X 4N '
=] . o papivE. .
= 00 RSy d
s | W
S | X8
o o
A . l
05} . -
! A |
! ', |
3 1 -
1
-1.0F : j
Star Burst X Liners 1
i ' ]
1 4
-1.5 L ]
! S (S ST M B
-1.5 -1.0 -0.5 0.0

|Og[N“]5553/Ha

Figura 4.3: Diagrama BPT de las galaxias eliminadas con el método de clasificacion de Kauffmann

et al. (2003).

(I) Seyfert: [OIII]/Hz > 3.
(1) LINERs: [NII]/H, > 0.6.

(IIT) Star Burst: log([OIII]/Hg) > log([NII]/H,) - 0,05 + 1,3 .

En este trabajo utilizamos este método, con el cual eliminamos los AGNs tipo I y
aquellas galaxias con formacién estelar activa que se escaparon al realizar la clasificacién
morfégica. En la Figura 4.3 se muestra el diagrama BPT de aquellas galaxias eliminadas.
La linea horizontal de rayas representa el item (I), la linea vertical de rayas representa

el item (II) y la linea sélida curva el ftem (III).

En este proceso se removié ~ 26 % de las galaxias seleccionadas en la Seccién 4.2.3.
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Este grado de contaminacién es similar al reportado por Kaviraj et al. (2007b). Una
vez realizado este procedimiento, nos queda un total de 4656 galaxias ETGs que no

hospedan un AGN.

Formacion estelar reciente

Luego de eliminar los AGNs hay que eliminar aquellas ET'Gs con formacién estelar
reciente, ya que lo que nos interesa en nuestro trabajo es estudiar las galaxias pasivas,
es decir, que han evolucionado a partir de un solo brote de formacién que dio origen a
la galaxia y no han presentado nuevos episiodios de formacién estelar o que si lo hayan

tenido, el sistema se haya relajado, espectral y fotométricamente hablando.

Las lineas de hidrégeno de la serie de Balmer (H,, Hg, H,, Hs) son buenos indica-
dores de la edad de una poblacién. Estas lineas son evidentes en el espectro de una
poblacién cuando esta contiene una cantidad considerable de estrellas jévenes. Las ca-
racteristicas generales de estas lineas hacen que Hg sea méas usada como indicador de
edad que, por ejemplo, H,. Si las lineas no estdn en su mdaximo, Hg es mucho maés
visible que H, ya que es mucho més profunda y se puede medir mejor. Ademds no
tiene cerca lineas espectrales caracteristica de otros elementos, que puedan contaminar

la informacién.

Con la finalidad de determinar qué valor de Hg es caracteristico de las poblaciones
viejas, utilizamos los modelos de sintesis de poblaciones estelares Bcos, de Bruzual &
Charlot (2003). Para esto, consideramos los modelos a metalicidad solar y diferentes
bibliotecas espectrales disponible para estos modelos. En la Figura 4.4, se muestran
los resultados. Aqui podemos observar la evolucién temporal de la linea Hg de una
SSP utilizando dos IMF' (Salpeter, 1955; Chabrier, 2003) y tres bibliotecas espectrales
diferentes: STELIB (Le Borgne et al., 2003), INDO-US (Valdes et al., 2004) y MILES

(Sénchez-Blazquez et al., 2006). En la Figura, las lineas verticales de rayas indican edad
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de 5y 10 Ga, la linea horizontal de rayas indica el valor del ancho equivalente (EW) de
Hp igual a 2,1. Concluimos que aquellas poblaciones cuya linea Hg tenga un EW <21,
corresponde a edades mayores a 5-10 Ga. Este resultado es consistente con el reportado
por Bureau et al. (2011), quienes, usando diferentes cédigos de sintesis de poblaciones,

concluyen que este valor es 1,8.
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Figura 4.4: Evolucién del EW de la linea espectral Hg para SSPs calculada con los modelos BCo3

con diferentes bibliotecas espectrales.

Con esto eliminamos aquellas galaxias viejas que tengan una cantidad significante de

estrellas jovenes producidas en episodios relativamente recientes de formacién estelar.

4.2.5. Catalogo final

Obtuvimos una muestra de galaxias tanto con deteccién fotométrica y espectroscépi-

ca en el visible (SDSS/DR8) como con deteccién fotométrica en el UV (GALEX /GR6).
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Utilizamos el método del diagrama BPT para eliminar los AGNs de la muestra de ga-
laxias y mediante un andlisis de la evolucién en el tiempo del EW de la linea Hg,
eliminamos aquellas galaxias que hayan podido tener episodios recientes de formacién

estelar significativa.

El resultado de este proceso es una muestra comprendida por 3417 galaxias clasifi-
cadas como ETG, que utilizaremos en la siguiente Seccién para catalogar aquellas que

presenten UVX y analizar las predicciones de Bassic en el estudio de este fenémeno.

4.3. Modelando el UVX

Una vez que las ET'Gs se seleccionaron y se generaron los catédlogos con la informacién
fotométrica y espectroscépica, procedemos a clasificarlas segiin la intensidad del UVX.
Para esto seguimos un esquema de clasificacién que se describira en la siguiente Seccién.
Posteriormente utilizaremos las predicciones de Bassic para cuantificar los pardmetros

que caracterizan las diferentes clases de UVX.

4.3.1. Intensidad del UVX

En términos generales, se piensa que el fenémeno del UVX se manifiesta por la
presencia de estrellas calientes de baja masa evolucionadas, como las EHB. Sin embargo,
el problema es que estas estrellas no se han podido resolver (Rosenfield et al., 2012). Por
otro lado, las galaxias que exiben un aumento en el flujo para longitudes de onda UV,
muestran que este UVX puede tener diferentes intensidades, que bien puede ser causada
por la presencia de distintas cantidades de estas estrellas EHB o por combinacién de

estrellas calientes jévenes y viejas.
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El hecho es que existe un limite en el exceso UV sobre el cual ninguna galaxia que
haya evolucionado de forma pasiva y que sus estrellas evolucionadas hayan seguido una
trayectoria evolutiva canénica (sin objetos estelares atipicos que perturben la forma del
espectro), puede emitir esa cantidad de flujo. Yi et al. (2005), mediante técnicas tedricas
y observacionales, establecen que el color més azul que una galaxia puede presentar,
tomando en cuenta solo la presencia de una poblacién vieja es NUV-r = 5,4. Para esto,
asumen como limite superior empirico el flujo UV de la galaxia NGC 4552, la cual es una
galaxia pasiva cercana que presenta el UVX més intenso observado. El valor NUV-r
= 5,4 estd representado por una linea horizontal de trazos en el panel inferior de la
Figura 4.5. Los puntos rojos representan las galaxias de la muestra seleccionada en la
Seccién 4.2, que se encuentran por encima de este limite; estas galaxias pertenecen a la
secuencia roja. Los puntos azules representan las galaxias que tienen color NUV-r < 5/4,

las cuales se catalogan como galaxias con emisién en el UV.

Por comparacién, graficamos un DCM visible, el cual estd representado en el panel
superior de la Figura 4.5. El cédigo de colores es el mismo que para el DCM UV-visible.
En esta figura se puede observar que este DCM es insensible a los efectos del UVX.
Esto se debe a que las galaxias elipticas son todas similares en el rango de longitud de
onda visible, ya que las estrellas progenitoras del UVX no contribuyen en este rango

del espectro. En el DCM visible se utilizaron las magnitudes g y r del SDSS.

Por otro lado, la pendiente del espectro en el rango UV estd relacionado con la
temperatura de las estrellas calientes que lo causan. Para un espectro plano en el UV,
le corresponde un color FUV-NUV = 0,9 mientras que aquellas con colores mas azules

(FUV-NUV < 0,9) se relacionan con un espectro UV cuya pendiente es mds empinada

(Yi et al., 2011).

Por dltimo, para clasificar una galaxia como UVX, es necesario que el flujo en el
UV sea relativamente alto comparado con el flujo en el visible. Con la finalidad de

cuantificar lo dicho, Yi et al. (2011), determinan que el color FUV-r tipico de una
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galaxia pasiva (FUV-NUV = 0,9) es de 6,6. Por consiguiente, una galaxia se cataloga

como UVX fuerte si su color es FUV-r < 6,6.

Este esquema de clasificacién es mostrado en la Figura 4.6 y resumido en la Tabla 4.1.
En la Figura 4.6, se representa el diagrama color-color (DCC) (FUV-NUV vs. NUV-r)
de las 3417 galaxias catalogadas como ETG segun el criterio de clasificacién descrito
en la Seccién 4.2. A este diagrama se le superpone el criterio de clasificacién de Yi
et al. (2011): FUV-r = 6,6 estd representado por la linea morada, FUV-NUV = 0,9

estd descrito por la linea azul y la linea roja simboliza el criterio NUV-r = 5/4.

Un problema que existe en la astronomia extragalactica observacional, es que para
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Figura 4.5: DCM de la muestra de ETGs seleccionadas. En el panel superior se muestra el DCM visible
para este tipo de galaxias, se puede notar que los colores caracteristicos tienen valores muy cercanos
unos de otros (la relacién es estrecha), mientras que en el DCM UV (panel inferior) se observa que
existe un esparcimiento mucho més grande, donde la diferencia entre la galaxia més roja a la galaxia

més azul puede ser de hasta 4 o 5 mag.
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Figura 4.6: DCC de las 3417 galaxias catalogadas como ETGs. El criterio de clasificacién de Yi et al.
(2011) esté representado por las dreas sombreadas. El vector del factor de correccién k y el error tipico

se encuentra indicado en la figura. Los datos han sido corregidos por extincién Gal4ctica.

Tabla 4.1: Esquema de clasificaciéon UV de Yi et al. (2011).

Criterio Descripcién

NUV-r > 54 Libre de estrellas jévenes brillantes en el UV.
FUV-NUV < 0,9 Aumento de la pendiente del espectro en el UV.
FUV-r < 6,6 Flujo FUV relativamente intenso.
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una fuente que emita en cierto rango de longitud de onda, la radiacién correspondiente
en el sistema en reposo, depende de 2. En otras palabras, si una fuente tiene su méaxima
emisién en el filtro B (~ 4500 A), a 2z ~ 1 esta emisién se vera en el filtro I, para 2
mayores la observacién de este maximo se puede extender incluso mas alla del NIR.
Por tanto, existe una relacién entre el flujo observado S y la luminisidad L de una
fuente que se encuentra a una distancia Dy. Para una frecuencia v, esta relacién se

escribe como:

L,
S, = 1+ 4.1
|0 ). (@.1)
donde v’ = v(1+z). El primer factor define la relacién entre el flujo y la luminosidad, y
el segundo factor corrige esta relacién debido al corrimiento espectral. Este factor es de-

nominado correccién k. Dado que este factor depende de la banda utilizada, usualmente

la Equacioén 4.1 es escrita como:
Myep = Mops +k(2) (4.2)

siendo
k(z) =-2,5log [%(1+z)] : (4.3)

donde m,¢, es la magnitud que se tendria sin corrimiento al rojo y mess es la magnitud

medida (Schneider, 2006).

Con la finalidad de estudiar el efecto de 2z en una muestra de galaxias con z < 0,1,
Wyder et al. (2005); Carter et al. (2011); Yi et al. (2011), usando espectros sintéticos
calculados con modelos de sintesis de poblaciones estelares (e.g. Bruzual & Charlot
2003; Yi et al. 2005), determinaron el factor de correccién k necesario para corregir las
magnitudes UV y visible medidas y transformarlas al sistema en reposo. Estos autores
determinaron que, en general, este factor de correccién es muy pequeno y es despreciable
para una muestra de galaxias como la utilizada en este trabajo. Sin embargo, para dar
una visién més precisa, en la Figura 4.6, se representa el vector de correccién &k con los
valores determinados por Yi et al. (2011) para cada magnitud usada en el diagrama de

la figura.
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Un factor mas influyente en la determinacién de las magnitudes reales de la muestra
de ETGs, es la extincién de fondo producida por la Galaxia. El polvo contenido en
la Via Léctea puede enrojecer las magnitudes medidas de los objetos cuando la luz

proveniente de este cruza parte de la Galaxia, hasta llegar al instrumento de medicién.

Con el objetivo de corregir las magnitudes obtenidas con el GALEX y el SDSS, se
utilizaron los mapas de extincién de Schlegel et al. (1998) y asumimos la ley de extincién

UV calculada por Wyder et al. (2005):

Aruv Anuv
—— =8 ——— = 8§,741. 4.4
BEB-v) 0V FEon) T (44)
Para el filtro 7 del SDSS se utilizé el valor obtenido por Fukugita et al. (2004):
A
—_— =2,64. .
B(B-V) (4.5)

Con esto podemos obtener el valor Apyy y Ayyv para las bandas UV y A, para la

banda visible de cada fuente utilizada en este trabajo.

Dentro del esquema de clasificacién resumido en la Tabla 4.1 y una vez corregidos los
datos por extincién Galdctica, de las 3417 galaxias, el 31 % se cataloga como ETG con
formacién estelar residual (RSF) y se encuentran en la regién sombreada de verde en la
Figura 4.6. Es importante destacar que aunque en la Seccién 4.2.4 se limpid la muestra,
de posible formacidn estelar, este criterio solo retira aquellas ETGs con formacién estelar
significativa que haya ocurrido en el dltimo Ga. Sin embargo, puede existir todavia en
la muestra galaxias con formacién estelar residual, en el cual, la masa total de este
nuevo brote sea incluso menor que 1-2% de la masa total de la galaxia. Ademds, si
el brote es muy reciente (< 100 Ma) el criterio aplicado en 4.2.4 tampoco es viable.
El hecho de que aproximadamente el 30 % de las ETGs tengan NUV-r < 5,4 ya se ha
reportado previamente y es consistente con otros trabajos (Schawinski et al., 2007; Yi

et al., 2011).

También se observa que tan solo ~ 5% de todas las ETGs, se clasifican como UV

fuerte, esto es, que tienen colores dentro del rango FUV-r < 6,6 y FUV-NUV < 0,9,
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pero son mas rojas que NUV-r = 54 (drea sombreada de amarillo en la Figura 4.6).
Estas galaxias emiten relativamente fuerte en la banda FUV pero no en el NUV. Esto

quiere decir que las estrellas responsables de ese flujo tienen temperaturas por encima

de los ~ 15000 K.

Por tltimo, en el DCC representado en la Figura 4.6, se puede observar que méas de
la mitad de las ETGs de la muestra seleccionada (~ 54 %), son galaxias “normales”.
Esto quiere decir que presentan los colores tipicos de una galaxia que haya seguido una

evolucién pasiva y canénica (arriba a la derecha).

Lo dicho anteriormente es consistente con el trabajo de Yi et al. (2011), quienes
encuentran, en un grupo de galaxias del cimulo de Coma y de cumulos de galaxias
del SDSS/DR7-GALEX /GR6, que de 1206 galaxias con deteccion en las bandas NUV,
FUV y r, el 27% son clasificadas como RSF, 5% como UV fuerte y 68% como UV
débil. Con la excepcién del cimulo de Coma, donde no encuentran glaxias ni RSF ni

UV fuerte.

El espectro caracteristico de cada una de estas casillas de clasificacion, se encuentra
representado en la Figura 4.7. En el panel superior se muestra el espectro sintético
calculado con BAssic de una galaxia de tipo temprano con UVX fuerte. En los paneles
medio e inferior, respectivamente, se muestran dos espectros calculados con el modelo
BCO3, uno para una poblacién compuesta cuyo segundo brote ocurrié hace 1 Ga y con
una intensidad de 0,01 (lo que equivale al 1% de la masa total del sistema) y el otro una
SSP. Todos los espectros son calculados para una edad de 10 Ga, a metalicidad solar
y con una IMF de Chabrier (2003). Por referencia, también se representa el ancho de

banda de los filtros FUV (morado) y NUV (azul) de GALEX, y r de SDSS (amarillo).
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Figura 4.7: Espectro sintético que representa tres modelos diferentes de galaxias con edad de 10 Ga.
De arriba hacia abajo: (a) espectro calculado con BASSIC de una SSP, donde se observa el aumento
caracteristico de una galaxia eliptica con UVX fuerte; (b) espectro calculado con el modelo BCO3,
en donde se incluyé un segundo brote de formacién estelar hace ~ 1 Ga y (¢) espectro de una SSP

calculado con BC0O3.

4.3.2. Influencia de la fraccion de binarias

Dado que la evidencia observacional muestra que una misma clase de objeto (ETG)
puede tener diferentes intensidades en el UV, haremos un analisis de c6mo o en qué me-
dida, los parametros de la poblacién binaria que se utilizan como base en la construccién
de Bassic pueden influir en la formacién de las EHB y, por ende, en la intensidad del

UvX.

Intuitivamente, la fracciéon de binarias es un parametro que potencialmente puede

influir en las caracteristicas del espectro integrado de la poblacién, dado que a medida
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que la fraccién de binarias disminuye, el nimero de EHB producidas via interaccion del
par binario (que en el caso de Bassic son todas), la intensidad del flujo UV ird dismi-
nuyendo. Por el contrario, a medida que la fraccién de binarias aumenta, la formacién

de EHBs crece y el espectro integrado mostrard una mayor intensidad en el UV.

Con la finalidad de estudiar la influencia de la fraccién de binarias en la intensidad
del UVX observado en las ETGs de la muestra obtenida, realizamos varias corridas de
BAssIC, cada una con diferentes fracciones de binarias, que de ahora en adelante, por

comodidad y por hacer ficil la lectura, la llamaremos FB:

1. FB = 0: ninguna estrella se encuentra en sistemas binarios (este es la caso para

los modelos de sintesis de poblaciones convencionales).
2. FB = 0,3: el 30% de las estrellas nacieron en sistemas binarios.

3. FB = 0,5: la mitad de la poblacién total del sistema se encuentra en sistemas

binarios.

4. FB Lada (2006): la probabilidad de que la estrella se encuentre en un sistema

binario depende de su masa (o tipo espectral). Ver Tabla 2.1 en la Seccién 2.1.2.

5. FB = 1: todas las estrellas nacieron en sistemas binarios.

Elresto de los parametros del sistema (distribucién de periodo, de excentricidad y de

cociente de masas) permanecen inalterados, tal cual como se introdujo en la Seccién 2.1.

Los resultados se muestran en las Figuras 4.8 y 4.9. En la Figura 4.8 se muestra
el modelo Bassic calculado con diferentes FB, representado por lineas de diferentes
colores tal cual se sehala en la leyenda de la Figura. Como estd indicado, la evolucién
temporal de los modelos se muestra desde los 3 Ga (extremo superior de cada linea,
donde FUV-NUV es més rojo), hasta 13 Ga, en donde el modelo llega hasta la zona

del DCC donde las galaxias se catalogan como UV fuerte.
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Figura 4.9: Similar a la Figura 4.9, pero con la asignacién de los valores de los pardmetros fisicos

extrapolados a aquellos definidos por Han et al. (2002).
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Una caracteristica importante de los modelos que se puede observar en la Figura 4.8,
es que se puede reproducir muy bien los colores observados de las galaxias de la muestra
tanto las catalogadas como UV débil como las UV fuerte si se varia la FB. Del mismo
modo, se puede notar que aquellas galaxias catalogadas como RSF no se logran ajustar
al modelo, aun si todas las estrellas nacieran como parte de un sistema binario (linea

naranja).

En la Figura 4.9 se representa el mismo escenario Bassic, sin embargo, aqui se
extrapolan los limites de masa de las EHBs formadas a partir de la fusién 2HeWD
asi como las temperaturas y luminosidades correspondientes segtn la receta establecida
en Han et al. (2002). El valor limite para los pardametros fisicos establecidos tanto por
Pietrinferni et al. (2004, 2006) y utilizados por definicién en Bass1c como los establecidos
por Han et al. (2002) estén listados en la Tabla 4.2. El indice superior indica el valor
més alto considerado por la distribucién (S) o el més bajo (I). El valor de la luminosidad
es relativa a la del Sol (log L/Ly), la de temperatura es log Teg [K] y la masa en Me.
En la Tabla se puede notar que las EHBs formadas a través de la unién de 2HeWD que
siguen la distribucién de Han et al. (2002) son més calientes y menos luminosas, y se
encuentran dentro de un rango de masas mas amplio comparado con los establecidos

por Pietrinferni et al. (2004, 2006) y usado por definicién en Bassic.

Tabla 4.2: Valores limites de los pardametros fisicos de las EHB

Modelo / Parametro | T35 | Th | LS Lt | mS | ml

BASSIC 4,469 | 4,302 | 2,447 | 1,326 | 0,520 | 0,494
Han et al. (2002) | 4,70 | 4,46 | 2,29 | 1,00 | 0,62 | 0,40

De acuerdo al cdlculo hecho con los valores propuestos por Han et al. (2002), se puede
observar en la Figura 4.9 que para poder reproducir la regién UV fuerte del diagrama,

es necesario que la FB sea menor a 0,5 ya que con la FB establecida por Lada (2006) y
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para la FB promedio en la vecindad solar (~ 50 %), los modelos no reproducen bien ni la
regién catalogada como UV fuerte ni la catalogada como UV débil, solo reproduce las
RSF, incluso para las edades més viejas, llega un punto (10-11 Ga) en donde el modelo
se estabiliza y el color FUV-NUV se torna cerca de 0,1 mag més azul que el grueso de

las galaxias observadas.

Esta diferencia no se debe a ninguno de los problemas observacionales que hay que
corregir (correccion k, errores de la muestra o enrojecimiento Galdctico) ya que han sido
tomados en cuenta y, o no son relevantes o se corrigieron (Seccién 4.3.1). Las magnitudes
de las galaxias observadas y las del modelo han sido expresadas en el sistema AB (Oke

& Gunn, 1983).
Las magnitudes GALEX han sido defidas como:

muy = Moy, — 2,5009 fuv, (4.6)
siendo mg,,, = 18,82 y mq,,, = 20,08 (Morrissey et al., 2007).

Mientras que el SDSS usa un sistema parecido al AB® donde un objeto de mag-
nitud 0 debe tener, en el sistema electrénico, las mismas cuentas que una fuen-
te de F, = 3631 Jy. Sin embargo, este sistema se sale ligeramente de la calibracién
estandar AB, aunque la diferencia mas grande se observa en la banda u, donde
uap = Uspss - 0,04. En las bandas g, r e ¢ las diferencias son mucho menores. En el
diagrama representado en las Figuras de este Capitulo, esto representa un corrimiento

en el eje horizontal menor al tamano del punto que representa una galaxia observada.

Por las razones expuestas arriba, la diferencia de color entre el modelo representado
en la Figura 4.9 y los colores observados de las ETGs, tampoco se debe al sistema de
calibracion de las magnitudes. Entonces, puede ser que realmente la distribucién de

parametros fisicos adoptados en Bassic se adapte mucho mejor a las observaciones de

8http://www.sdss3.org/dr8/algorithms/fluxcal.php#SDSStoAB
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galaxias pasivas, tanto en la secuencia roja como para aquellas con UV fuerte.

Como es de esperarse, en las las Figuras 4.8 y 4.9, se puede observar que a medida
de que la FB se aproxima a cero, en ambas Figuras va convergiendo el modelo, esto se
debe a que al ser pequena la cantidad de sistemas que forman una EHB, el efecto de
la distribucién de pardmetros fisicos es menos influyente. También es de notar que es
necesario un minimo de sistemas binarios presente en las galaxias para reproducir los

colores observados.

4.3.3. Influencia de la metalicidad

La metalicidad de la poblacién juega un papel importante en la evolucién de las
estrellas que la componen y por lo tanto en la evolucién integrada del sistema, ya que
se espera que las estrellas muy ricas en metales pierdan més masa a través de arrastre
radiativo en los vientos estelares, en algunas fases de la evolucién. En el otro extremo, la
opacidad en las estrellas muy pobres en metales es menor, lo que hace que las estrellas
sean mas azules que su contraparte rica en metales. Es por esta razon que la metalicidad
es un parametro importante, que hay que tomar en cuenta en la evolucién de las galaxias

y todos los sistemas estelares.

Existe evidencia de que las galaxias elipticas gigantes presentan una abundancia
[Mg/Fe] que excede la de las estrellas méas ricas en metales de la vecindad solar (Worthey
et al., 1992) y ademads, de que el color UV de las galaxias elipticas se vuelve més azul
a medida de que el indice Mg, (~ 5170 A), que es indicador de metalicidad, aumenta
(Burstein et al., 1988). Dicho esto, es de esperarse que los modelos tedricos que mejor
se ajusten a las observaciones de ETGs, deben ser aquellos de metalicidad mayor que

solar.

Con la finalidad de estudiar como Bassic reproduce las caracteristicas de las ETGs
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observadas, se realizaron varias corridas en las cuales se varié la metalicidad (Z=0.,3,
0,02, 0,008 y 0,004) y la distribucién de los pardmetros fisicos (m, Teg, L) de las EHBs
formada a través de la fusién de 2HeWD, tal cual se describié en la Seccién 4.3.2. Los

resultados se muestran en la Figura 4.10.
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Figura 4.10: DCC de las ETGs estudiadas en este trabajo, sobre el cual se superpone la evolucién
fotométrica predicha por BASSIC. Bl (lineas sélidas) indican la utilizacién de los pardmetros fisicos
definidos por BASSIC, mientras que B2 (lineas a trazos) indica que se utilizé la extrapolacién de estos
pardmetros a los valores del estudio realizado por Han et al. (2002). La IMF usada es la de Chabrier

{(2003) y la FB la establecida por Lada (2006).

En la Figura 4.10, se muestra el DCC de las ETGs de la muestra estudiada en este
trabajo, a la cual se se superpone la prediccién de la evolucién fotométrica arrojada por
BAssIc. En la Figura, diferentes colores indican diferentes metalicidades segin el cédigo
indicado en la leyenda de la misma. Los dos tipos de lineas, sélida y a trazos, indica

si el modelo es Bassic (B1) o si se incluye la extrapolacién de los parédmetros fisicos
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segun la receta de Han et al. (2002) (B2), respectivamente. La direccién de la evolucién
es la misma indicada en la Figura 4.8, donde las edades més viejas se localizan en la
parte inferior del diagrama. La IMF utilizada es la de Chabrier (2003) y la FB de Lada
(2006).

Como es de esperarse, los modelos que mejor reproducen los colores de las ETGs
son aquellos de metalicidad alta: solar y supersolar. Lamentablemente, con BASSIC no
se puede predecir las propiedades integradas de poblaciones con Z > 0,03 ya que las
trayectorias utilizadas (Hurley et al., 2002) funcionan solo para un rango discreto de
metalicidades y no supera el valor de Z=0,03. Las metalicidades subsolares (Z=0,008 y
Z= 0,004) se corren hacia la parte azul (NUV-r) del diagrama debido a la contribucién
de la rama horizontal azul, naturalmente formada debido a la baja metalicidad de la
poblacién que causa que la opacidad en la envolvente (o la atmdésfera) de la estrella
sea menor, y no debido a la transferencia de masa o a efectos de la interaccion de las

componentes del sistema binario.

Con respecto a la distribucién de los pardmetros fisicos, se observa en la Figura 4.10
que con la asignacién utilizada por definicién en Bassic (Bl en la Figura), se logran
reproducir mejor los colores observados de las ETGs. Mientras que para B2, ninguna
metalicidad, ni siquiera la mas alta, pasa por la parte del diagrama definido con UV
fuerte, ni en ninguna parte de la evoluciéon este modelo explica las ETGs de la secuencia

roja.

De lo anteriormente expuesto, se puede decir que Bassic, con los parametros utili-
zados por definicién y para las metalicidades caracteristicas de este tipo de galaxias,
reproduce satisfactoriamente los colores de las ET'Gs de evolucién pasiva: tanto aquellas

que permanecen en la secuencia roja (o UV débil) como aquellas con UV fuerte.
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4.3.4. Influencia de la IMF

Actualmente, uno de los principales problemas abiertos en la astronomia es la forma
funcional y la universalidad de la IMF, esto se debe a que, para cualquier sistema,
este pardmetro es determinante en la evolucién de la poblacién, ya que las estrellas
de diferentes masas evolucionan de manera diferente y, debido a la distribucién de
probabilidad de formar cierto nimero de estrellas con una masa dada, el peso de cada
rango de masa puede variar segin la forma de la IMF, y por lo tanto la forma de la

evolucién total del sistema.

Ahora bien, si la poblacién incluye, ademas, una fraccién de sistemas binarios cuyas
componentes estelares estdn intercambiando masa o por otros efectos, como fuerza de
marea, las caracterditicas fisicas de las estrellas estdn cambiando y evolucionando de
manera diferente, hasta tal punto en el que se pueden formar objetos atipicos como
producto de esta interaccién, la forma de la IMF puede ser determinante en la produc-
cién de estos objetos. Como se vi6 en la Seccion 2.5, la forma de la IMF determina la
fraccion de sistemas que posiblemente den origen a una EHB, especialmente aquellas

formadas por la unién de 2HeWD.

En esta Seccién estudiaremos como la forma de la IMF utilizada en el modelo influye
en el ajuste de este a las observaciones de las ETGs con UVX. Con este objetivo, en la
Figura 4.11 se muestra la evolucién fotométrica de una SSP calculada con Bassic. La
FB usada es la derivada por Lada (2006) en la proporcién establecida en la Tabla 2.1.
La metalicidad usada es la solar y la distribucién de los pardmetros orbitales tomada en
cuenta es la que se definié en la Seccién 2.1. El pardmetro que se varia es la IMF que,
como ya se habia mencionado, en este trabajo tomamos en cuenta la parametrizacién
establecida por Chabrier (2003) (lineas de color azul) y la medida por Salpeter (1955)
(lineas de color rojo). Adicionalmente, por comparacién, se muestra el modelo Bassic

calculado con la distribucién de pardmetros fisicos estdndar (Bl-lineas sélidas) y el
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Figura 4.11: DCC similar a los anteriores, pero variando la forma de la IMF. Las lineas de color
azul representan la IMF de Chabrier (2003) y las lineas de color rojo representan la IMF de Salpeter
(1955). El indice B1 y B2 tienen el mismo sentido que en la Figura 4.10.

modelo con la asignacién de m, Teg, L extrapolado a los valores de Han et al. (2002)

(B2- lineas a trazos).

En la Figura 4.11 se puede observar que, independientemente de la distribucién de
los parametros fisicos, los modelos calculados con la IMF de Chabrier (2003) son mas
azules en NUV-r. Este resultado ya se habia mencionado en la Seccién 2.5, donde se
senalé que la formaciéon de EHBs depende de la IMF usada y que esto es debido a
la fraccidn de sistemas progenitores de estos objetos formados bajo la distribucién de

masas del sistema.

Sin embargo, a pesar de que la poblacién que se forma con la IMF de Chabrier
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(2003) es més azul, bajo la distribucién de pardmetros fisicos estandares de Bassic
(B1), indistintamente de la IMF utilizada, el modelo se superpone a la zona definida
como UV fuerte y UV débil. Mientras que si se supone la distribucién definida por Han
et al. (2002), el modelo se corre hacia el azul en el color NUV-r y cae sobre la zona de

galaxias RSF.

Ahora bien, si la IMF utilizada es la de Salpeter (1955), el modelo B2 (linea roja a
trazos) es similar a los modelos B1, aunque ligeramente més azul. La diferencia entre
el cambio en color relativo entre ambas IMF para los modelos Bl y B2, se puede deber
a que si la IMF usada es la de Salpeter (1955), el nimero de sistemas progenitores de
EHBs disminuye y la contribucién de las EHBs producidas es menor. Esto quiere decir
que, aunque la distribucién de T,.g, L sea la misma en los modelos B2, la probabilidad

de que hayan EHBs muy calientes es mas baja si se usa la IMF de Salpeter (1955).

Entonces, se puede concluir que aunque se nota la variacién de la evolucién del
color de una SSP al usar diferentes IMF, indistintamente de la forma de la funcién de
distribucién, Bassic reproduce los colores observados de las ETGs pasivas, tanto en la

region UV débil como en la regiéon UV fuerte.

4.3.5. Doble brote de formacién estelar

Hasta ahora, se ha tratado de simular la regién del DCC en donde residen las ETGs
pasivas, sin embargo, ~ 30% de todas las galaxias ETGs presentan evidencia de que
han tenido formacién estelar residual recientemente. Trabajos como los de Kaviraj et al.
(2007a,b); Schawinski et al. (2007); Kaviraj et al. (2008); Kaviraj (2010) se han dedi-
cado a mostrar a través de varias técnicas que efectivamente el color azul de estés
galaxias es debido a la formacién estelar residual existente en estas galaxias. Kaviraj
(2010) midieron cuantitativamente que esas galaxias estdn perturbadas morfolégica-

mente, probablemente debido a interaccién con otros sistemas menores. En resumen,
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existe evidencia observacional sélida que muestra que el color NUV - r azul de estas

galaxias puede ser debido a formacién estelar residual reciente.

Para mostrar que la regién RSF del DCC, que no se ha podido reproducir con una
SSP calculada con Bassic, si se logra reproducir si en la poblacién ocurre un segundo
brote de formacién estelar, utilizamos los modelos Bco3 para recrear este escenario. La
utilizacién de Bco3 y no de Bassic se debe a dos razones fundamentales: (a) Bassic
todavia no estd optimizado para calcular las propiedades de las poblaciones con una
historia de formacién estelar diferente a una SSP y (b) cuando existe un brote de
formacién estelar, las estrellas jévenes muy calientes, como las tipo O que se forman
opacan el brillo UV producido por las EHBs ya que las primeras son del orden de 100

veces més luminosas, por lo tanto, el efecto de las binarias interactuantes se pierde.

En la Figura 4.12, se puede observar el DCC, similar a los anteriores, pero esta vez,
es Bco3 el modelo utilizado. De la misma manera que en los diagramas anteriores, la
evolucién de la poblacién va desde 3 Ga (parte superior del diagrama) hasta 13 Ga
(parte inferior) tal cual estd sefialado en la Figura, la IMF usada es la de Chabrier
(2003). Los cuadrados rojos representan la evolucién de una SSP, los asteriscos amari-
llos, triangulos verdes y cuadrados morados representan una poblacién que a los 12 Ga
sufrié un segundo evento de formacién estelar cuya masa equivale a 5%, 1% y 0,1%
de la masa total del sistema, respectivamente, o lo que es equivalente, la amplitud del
segundo brote en cada poblaciéon 0,05, 0,01 y 0,001. Como se observa en la Figura, la
evolucién fotométrica de este segundo evento de formacién estelar va de manera tal que
comienza en la parte méas azul (NUV-r) y se va moviendo hacia la parte més roja del
color NUV-r. En este color es donde se observa mas el efecto de la aparicién de esta

nueva poblacién estelar.

El segundo brote de formacién estelar es instantdneo, es decir, es otra SSP, pero
de amplitud menor. Sin embargo, las estrellas formadas en este evento evolucionan y

eso influye en la forma del espectro y, por lo tanto, también en la evolucién de los
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Figura 4.12: DCC similar a los anteriores. En este diagrama se representa una poblacién que sufrié un
segundo brote a los 12 Ga con amplitud de 0,05 (asteriscos amarillos), 0,01 (tridngulos verdes) y
0,001 (cuadrados morados). Por referencia, también se muestra una SSP (cuadrados rojos). Todas las

poblaciones son calculadas con BCO3.

colores hasta que las estrellas més masivas mueren y el sistema regresa a su evolucién

fotométrica “candnica”.

Se puede notar en la Figura 4.12, que la regién RSF del diagrama se logra reproducir,
incluso hasta con brotes tan pequenos como de amplitud 0,001 y con un méximo de 0,05.
Es interesante el hecho de que, la evolucién fotométrica de este segundo brote nunca
cruza la region UV fuerte, sino que evoluciona asintéticamente a los limites de la regién
UV débil. En el caso del modelo cuyo segundo brote tiene amplitud 0,001, este pasa
sobre la regién UV fuerte, pero transcurre rdpidamente (< 0,15 Ga) y el tiempo total

desde que ocurre el segundo brote y desaparece su efecto en la regiéon UV del espectro
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es menor que 0,7 Ga. Por lo tanto es poco probable que todas las ETGs dentro de la
zona UV fuerte tengan todas un segundo brote que haya ocurrido hace ~ 0,55 - 0,7 Ga.

Mediante este mecanismo no logramos reproducir los colores de las ETGs en la regién

UV fuerte del diagrama con FUV-NUV < 0.

Dicho lo anterior, se puede afirmar que es necesario un segundo brote para producir
los colores observados de las ET'Gs que residen en la zona de RSF, como es de esperarse.
De la misma manera, se puede decir que, aunque las ETGs tengan formacién estelar
residual en algin momento, no es esto responsable de aquellas ETGs que exiben un

perfil UV fuerte o que presentan UVX.

El hecho de que no se considere BAssIC en esta Seccién para reproducir un segundo
brote, no cambiaria estas conclusiones ya que el brillo de las estrellas jévenes recién
formadas opaca el brillo de las EHBs ya existentes en la poblacién y la forma de la
evolucién de los colores UV-visible durante el brote no cambiaria signifiactivante. La
unica diferencia seria que la poblacién si pasaria por la zona UV fuerte independiente-
mente de la intensidad del brote, tal cual lo hace Bassic y como se ha discutido en las

Secciones anteriores.

4.4. Discusion

En este Capitulo hemos estudiado la influencia de los sistemas binarios interactuantes
y el producto de esta interaccién en la fotometria observada de ETGs, especialmente

aquellas que presentan UVX.

Para esto, hemos definido una muestra de galaxias catalogadas morfoldgica y espec-
tralmente como ETGs, que tengan mediciones de magnitudes tanto en la regién visible

del espectro (SDSS) como en la regién UV (GALEX). Con estas magnitudes se cons-
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truy6 un DCC, luego de haber corregido los colores por extincién Galdctiga segun los
mapas de Schlegel et al. (1998). Se determiné que la correccién k£ no es importante en

esta muestra dado que todas las galaxias tienen corrimiento al rojo menor que 0,1.

Se utilizd Bassic para determinar qué parametros del modelo son los més influyentes
en la distribucién de colores UV-visible, y cudles se ajustan mejor a la distribucién de
las ETGs dentro del DCC. Los pardmetros estudiados en este Capitulo fueron: (a) la
fraccién de binarias, (b) la metalicidad y (¢) la funcién de masa inicial. Para cada uno
de estos parametros se compararon las predicciones de Bassic con las distribuciones de
m, Teg y L asignada por Han et al. (2002) para las EHBs formadas mediante la fusién
de 2HeWD. Del mismo modo se estudié las consecuencias fotométricas en el caso en
que la poblacién tuviera un segundo episiodio de formacién estelar. Para esto tltimo,

se utilizd el modelo Bcoa.

Una de las motivaciones principales para la realizaciéon de este estudio ha sido romper
con la separacién que existe entre los modelos clasicos de UVX (e.g Yi et al. 1997) y los
modelos de binarias (e.g. Han et al. 2010). En ambos modelos, el UVX es causado por
estrellas que queman He en su nucleo y que tienen una T.g > 23000 K. Estas estrellas
ya han sido identificadas como la fuente més probable del UVX (Brown et al., 1997,
2008; Rosenfield et al., 2012), a pesar de que ain no hayan sido resueltas (Rosenfield
et al., 2012).

Aunque las EHBs son el elemento comun entre los modelos mencionados anterior-
mente, el canal de formacién difiere. En el modelo césico, las EHBs son el producto de
la evolucién natural de las estrellas de baja masa con alta metalicidad o enriquecidas
en He, mientras que en el escenario de sistemas binarios, estas estrellas son formadas a
través de la transferencia de masa, de fusién de estrellas o de otros mecanismos carac-
teristicos de la interaccién binaria. Por lo tanto, se espera que las tendencias predichas

por ambos modelos sean diferentes.
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De hecho, en el escenario clasico de formacién de EHBs, la intensidad el flujo UV es
directamente dependiente de la edad ya que mientras la masa inicial sea méas pequena,
la estrella necesita perder menos masa para ubicarse en la regiéon mas azul de la HB, y

de la metalicidad por las razones anteriormente mencionadas.

En el modelo de binarias de Han et al. (2002) la dependencia entre la edad y la
metalicidad de la poblacién con la intensidad del flujo UV es escasa. En Han et al.
(2007) se puede ver que la dependencia entre el color FUV-r apenas cambia con la
edad, entre 3 y 12 Ga. Del mismo modo, la dependencia con la metalicidad es, en
realidad, muy débil porque aunque los mecanismos que estimulan la formacién de las
EHBs no dependen de la metalicidad sino de los pardmetros de las estrellas binarias, la

evolucién a partir de alli si lo hace.

Este dltimo enunciado, es el argumento que méas va en contra de los modelos de
evolucién binaria. Ya que en varios trabajos observacionales (Carter et al., 2011; Smith
et al.,, 2012), se ha tratado de encontrar evidencia que ayude a discernir entre ambos
escenarios y han concluido que la fuente més probable del UVX son estrellas viejas ricas
en metales, debido a que han encontrado una relacién entre los colores UV-visibles y
la edad y metalicidad, encontrando que las ETGs con UVX maés intenso son o las més

viejas o las més ricas en metales.

Sin embargo, como se puede ver en las Figuras de la 4.8 a la 4.11, Bassic predice
que aquellas ETGs con UV fuerte siempre son las méas viejas, independientemente de
los otros parametros. Esto puede deberse a que, aunque los mecanismos a través de los
cuales se forman las EHBs dependen directamente de los parametros de los sistemas
binarios, al considerar las trayectorias de Pietrinferni et al. (2004, 2006) para asignar
los pardmetros fisicos de las EHBs producidas por la unién 2HeWD, inmediatamente
se establece un rango estrecho de masas bajo los cuales ocurre este fenémeno (0,49-
0,53 My). Como la masa de la EHB resultante es la suma de las masas de las HeWD

pertenecientes al sistema, a medida que la edad de la poblacién aumenta, aumenta
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también la probabilidad de ocurrencia de este canal de formacién, debido a que la masa
de las estrellas que van saliendo de la SP es menor y es mas probable que la combinacién

de las masas del sistema entre dentro de este rango de masas.

Dicho lo anterior, se puede concluir que bajo estas consideraciones, Bassic predice
que si hay una cierta dependencia entre la intensidad el UVX con la edad de la poblacién,

la zona UV fuerte del DCC es reproducida por modelos de edad 2 7 Ga.

En cuanto a la metalicidad, aunque en la Figura 2.10 se observa que no existe una
dependencia clara entre la formacién de EHBs con la metalicidad de la poblacién, en
la Figura 4.10 se observa que, aunque muy ligeramente, en la zona UV fuerte del DCC,
el modelo Bassic calculado con metalicidad solar es mas rojo que el de Z=0,03. Esta
ligera dependencia es indicio de que también puede considerarse que los modelos de
sintesis de binarias también pueden predecir una relacién entre la intensidad el UVX y
la metalicidad. Aunque en BASSIC aun no esta considerado la influencia de la metalicidad

en la evolucién de las fases post-EHB ni tampoco la influencia de la abundancia de He.

Por 1ltimo, es importante destacar que variando diferentes parametros se puede
reproducir toda la gama de colores observados en las ETGs. Siendo el mas importante la
F'B. Hasta la fecha, hacer esto es altamante plausible debido a que, tanto la distribucién
de estos pardmetros como su evolucién o la dependencia de estos con el entorno o con
el tipo de sistema estelar, es debatido y no existe una receta determinada para la

asignacién de los valores que caracterizan el peso de estos parametros.
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Conclusiones

Hemos construido un modelo de sintesis de poblaciones estelares que incluye, usando
una simple aproximacion, la evolucién de estrellas binarias, el cual hemos nombrado

BASSIC.

En este modelo, incluimos el canal 2HeWD, sugerido por Han et al. (2002), para la
formacién de estrellas EHB. Un aspecto importante de Bassic es el uso de las trayecto-
rias evolutivas de Pietrinferni et al. (2004, 2006) para estimar los pardmetros estelares
de las estrellas EHB producidas a través del proceso 2HeWD. Logrando reproducir la
presencia de estrellas EHB y BS en las isécronas de SSP a todas las edades. La exis-
tencia de estas estrellas es explicada naturalmente por la evolucion de estrellas binarias

interactuantes.

De las predicciones del modelo se enumeran las siguientes conclusiones:

= El espectro de las poblaciones modelado por Bassic presenta un aumento en el
flujo de energfa para longitudes de onda $ A 2500 A. Esto se nota especialmente

en poblaciones viejas, donde la emisiéon de energia en esa region del espectro
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Conclusiones

estd dominada por estrellas EHB.

La predicciéon de los colores UV-visible muestran la tendencia de que se vuelven
azules conforme la edad de la poblaciéon aumenta. Especialmene el color FUV-
NUV, que estd dominado por estrellas EHB y que es ampliamente usado para

estudiar el exceso UV en ETGs.

Aunque la formacion de estrellas EHB es independiente de la metalicidad, la
presencia de una HB extendida contribuye al flujo de energia en el filtro NUV,
haciendo que el color FUV-NUV sea menos azul a medida que la metalicidad

aumenta.

La intensidad del flujo de energia en longitudes de onda UV, originado por la
presencia de estrellas EHB, estd directamente influenciado por la forma de la
IMF. Una poblacién estelar calculada con la IMF de Chabrier (2003) produce
maés estrellas EHB, haciendo que la poblacién sea, en general, mas azul si esta se

compara con una IMF de Salpeter (1955).

Las predicciones de BassIC estan en concordancia con otros modelos bien estable-
cidos de estrellas aisladas (Bcos) , con la excepcién de aquellos detalles donde el
espectro de la poblacion estelar es dominada por estrellas binarias o sus productos

(por ejemplo, la regién UV es dominada por estrellas EHB).

En el Capitulo 3, hemos utilizado Bass1c para analizar la bimodalidad de la HB del

cumulo abierto NGC 6791, el cual es viejo, rico en metales y con exceso UV. Ajustando

los pardmetros libres del modelo a las caracteristicas observables del cimulo, calculamos

un DCM sintético, el espectro y los colores predichos por Bassic. De los resultados

arrojados, derivamos las conclusiones listadas a continuacién:

» El DCM predicho por nuestro modelo muestra una buena correspondencia con

el DCM observado de NGC 6791. Bassic reproduce bien la posicién y el nimero



117

relativo de estrellas BSs y EHB presentes en el cumulo.

» El espectro sintético y los colores calculados con Bassic se comportan de manera
esperada. Ademads, muestran una buena correspondencia con aquellos calculados

por Buzzoni et al. (2012).

» Tanto la intensidad del flujo de energia UV como la pendiente del espectro en
esa regién de la SED sintética calculado con BAssic, muestran una excelente

equivalencia con el calculado por Buzzoni et al. (2012).

Del mismo modo, en el Capitulo 4, se ha usado Bassic como herramienta para
estudiar el UVX en ETGs. Para esto se construyé una muestra de ETGs con deteccién
fotométrica tanto en el visible (SDSS) como en el UV (GALEX), para construir el
DCC UV-visible que ha sido base para catalogar las ETGs segin la intensidad del
UVX. Una vez determinada la muestra y habiéndosele hecho el tratamiento respectivo
para eliminar el mayor niimero de contaminantes posibles y correcciones por extincién
Galéctica, se prosiguié a establecer cémo Bassic predice los colores observados. Para
esto se vari6 (a) la FB, (b) la metalicidad y (c¢) la IMF. Del estudio realizado en el

Capitulo 4 se arrojan las siguientes conclusiones:

= De todos los pardmetros explorados, el modelo resulta mas sensible a la FB. Al
variar la FB se logra reproducir mejor los colores de la regiéon UV fuerte del DCC
UV-visible. Sin embargo, siempre es necesario que, al menos exista un minimo de

sistemas binarios para lograr reproducir las ETGs mas rojas.

= Las metalicidades que mejor reproducen los colores de las ETGs observadas son
las més altas (Z=0,02 y Z=0,03). Siendo el modelo con Z=0,03 ligeramente mas
azul en la regién UV fuerte. Esto es indicio de que existe cierta relacién entre la
metalicidad y la intensidad del UVX. Aun queda por estudiar a profundidad la
dependencia de la evolucién de las fases post-EHB con la metalicidad, que ain

no son consideradas en BASSIC.
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Conclusiones

= Aunque la evolucion del color UV-visible depende en cierta medida de la IMF usa-

da en el modelo, independientemente de este hecho, Bassic reproduce los colores

observados tanto en la regién UV fuerte como en la UV débil.

La zona RSF del DCC es claramente poblada por los modelos Bcos donde se con-
sideran dos brotes de formacién estelar. Toda la zona RSF se reproduce variando
la intensidad del segundo brote, siendo 0,05 el valor médximo de la intensidad el se-
gundo brote (equivalente al 5% del total en masa) con el que se pueden reproducir

los colores observados.

Un resultado importante es que Bassic predice que los valores maés intensos del
UVX, observados en la region UV fuerte, ocurren siempre a las mayores edades
explorados en el modelo. Esto es de suma importancia ya que es primera vez que
un modelo de sintesis de binarias logra establecer una relacién entre la edad y
la intensidad del UVX, eliminando uno de los puntos débiles de los modelos de

binarias en relacién a las caracteristicas del UVX observado en ETGs.



Trabajo Futuro

Como es natural en la Ciencia, todo nuevo conocimiento genera, a su vez, una serie
de preguntas generadoras de mas conocimiento. Por lo tanto, y a manera de epilogo de
este trabajo de tesis doctoral, es necesario hacer una serie de consideraciones sobre las

preguntas abiertas que se han dejado para ir respondiendo eventualmente.

Primeramente, es de sumo interés estudiar la influencia de los sistemas binarios en
la quimica observada de las galaxias elipticas, estudiando si existe alguna relacién entre
la tasa de enriquecimiento de los elementos producidos por las SN Ia y las SN II, y
las propiedades de la poblacién de sistemas binarios que pueden existir en los sistemas
estelares, como las galaxias elipticas, y que al mismo tiempo dan origen a las estrellas
EHB. Para esto, se puede utilizar BAssic como herramienta para la prediccién de la
tasa de SN Ia y de sus progenitores, asi como también para el ajuste de los pardmetros
binarios que podrian afectar la produccién de SN Ia (eficiencia de la transferencia de
masa, eficiencia de la envolvente comin, produccién de EHBs a través de unién de dos
enanas blancas de He). Con esto se puede parametrizar la contribucién de las binarias
a la evolucién de las abundancias de elementos y el enriquecimiento quimico de los

sistemas estelares.

Adicionalmente, debe tratarse de abordar el tema de la relacién entre la metalicidad
y el UVX en las poblaciones viejas predicho por Bassic. Para esto es necesario seguir

la evolucién de las fases post-EHB y de las EHBs, considerando la influencia de la
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metalicidad en los pardmetros fisicos de la estrella durante estas fases evolutivas y

hacer un mejor ajuste de los tiempos de vida en cada una de estos estados.

En cuanto a mejoras del cédigo, inmediatamente hay que contemplar su publicacién,
para hacerlo de uso general y abierto. Para lograr este objetivo, es necesario optimizar
BAss1c, generando las bases de datos correspondientes para que el cédigo corra de forma

rapida y eficiente, ademéds de hacer la instalacién generalizada.

Otro punto importante que hay que abordar inmediatamente es incluir los efectos
de la interaccién de sistemas binarios en modelos de sintesis de poblaciones estelares ya

existentes (e.g. Bruzual & Charlot 2003), utilizando Bass1c como herramienta.

Por 1ltimo, es extremadamente importante ir incorporando nuevos ingredientes es-
telares al modelo a medida que estos vayan mejorando los aspectos débiles que tienen,

ya que estos afectan directamente las predicciones del modelo.



Apéndice A

Publicaciones asocladas

Se ha reportado parcialmente los resultados obtenidos en este trabajo de tesis doc-
toral, asi como algunas de las conclusiones mas relevantes. Esto ha sido publicado en

una revista arbitrada de impacto internacional, bajo la cita Herndndez-Pérez & Bruzual

(2013):

Hernéndez-Pérez, F. & Bruzual, G. (2013). “Reuvisiting binary stars in population
synthesis models”. Monthly Notices of the Royal Astronomical Society, 431, 2612-2621.

Abstract:

We report results of a population synthesis model that follows the evo-
lution of single and binary stars. In this model, we include the two He white
dwarfs merger channel, suggested by Han et al. 2002 for the formation of
extreme horizontal branch (EHB) stars.The physical parameters of the re-
sulting EHB stars are derived from the Bag of Stellar Tracks and Isochrones
data base by Pietrinferni et al., and are thus realistic and observationally
supported. The predictions of this model are in good agreement with tradi-

tional population synthesis models, except when the spectrum of the stellar
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population is dominated by binary stars or their products, e.g., EHB stars
in the ultraviolet (UV) of early-type galaxies (ETGs). We reproduce suc-
cessfully the observed colourmagnitude diagram and spectral energy distri-
bution of the metal-rich open cluster NGC 6791. The stellar population in
this cluster may be archetypal of the stellar population in ETGs that show
the UV excess phenomenon. Our models should be appropriate to study the
UV upturn in ETGs.

Adicionalmente, se ha presentado parte del trabajo desarrollado en reuniones inter-
nacionales, dentro del émbito de la astronomia y astrofisica, generando las siguientes

contribuciones:

s Herndndez, F. & Bruzual, G. Possible Source of UV radiation in Elliptical Gala-
xies. XII Latin American IAU Regional Meeting. Eds. G. Magris, G. Bruzual, &
L. Carigi. 2009 , RMxAAC, 35, 158.

s Herndndez, F. & Bruzual, G. A Stellar Population Syntesis Model that Inclu-
des Binary Interaction. XIII Latin American Regional IAU Meeting. Eds. W. J.
Henney & S. Torres-Peimbert. 2011, RMxAAC, 40, 277.
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a mi lado dia a dia sin que uno solo faltase, por haberme apoyado incondicionalmente
durante todos estos anos, por haberme dado fuerza cada vez que crefa que no iba a poder
seguir, por haber compartido también conmigo los buenos momentos y las alegrias y,
principalmente, por haber sido ejemplo de fortaleza, constancia y dedicacién, ya que
al haber estado los dos en la misma situaciéon ha sido a la vez el pilar més sélido de
apoyo y con quien he crecido dia a dia tanto académica como personalmente. También
por haberme demostrado que los grandes sacrificios que hemos hecho nos han llevado

a grandes alegrias y satisfaciones.

A mi familia, por haber comprendido que tenia que alejarme de casa para poder

continuar con mi formacién profesional y por haber demostrado que, aungue estando
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lejos, la familia es lo més importante y con quienes puedo contar siempre y sin condicio-
nes. Quiero agradecer a mis padres por haber hecho tantos sacrificios por mi y por mis
hermanos y por habernos dado en casa la mejor educacién de todas. A mis hermanos,
porque como hermana mayor, he tratado de ser ejemplo y eso me ha dado fuerza para
seguir adelante. A mis tias, por estar siempre apoyandome y ddndome consejos. A mis
abuelos, por haberme ensefiado con su ejemplo que trabajando duro y honradamente

se pueden lograr grandes cosas.

A la familia de mi esposo, por haberme abierto las puertas de su casa y por haberme

tratado como parte de su familia.

Sin ningln orden en especial... A todos, gracias.

Fabi.

En Mérida, 15 de octubre de 2013.





