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Resumen 

Evolución Químico-Espectral de Poblaciones Estelares 
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Instituto de Astronomía 

1 

Se ha desarrollado un código de evolución químico-espectral de galaxias. La 

síntesis evolutiva (evolución espectral) se calcula considerando ya sea un modelo sim

ple de evolución química, con los rendimientos químicos de Maeder (1981) Y bajo 

la aproximación de reciclaje instantaneo, o tomando como partida los resultados de 

otros códigos de evolución química más sofisticados (e.g. Carigi et al. 1999). Las prin

cipales contribuciones de este trabajo son: i) la construcción de poblaciones sintéticas 

con tasas de formación estelar variable con el tiempo, y donde las estrellas se forman 

con distintas metalicidades; ií) la compilación de un conjunto completo de trazas a 

partir de las desarrolladas por el grupo de Ginebra (CharboJlnel et al. 1999 y refe

rencias incluidas), y completadas hasta la rama asintótica para estrellas con masas 

M / Me;) 2: 0.8 Y hacia estrellas de muy baja masa con los modelos desarrollados por 

Chabrier y Baraffe (1997); iii) la incorporación de una biblioteca de espectros estelares 

calibrados por Lejeune et al. (1997) cubriendo una amplia malla de parámetros. 

Para comparar con observaciones de sistemas estelares reales (galaxias. cúmulos 

globulares), el código predice espectros de baja resolución, colores de banda ancha 

(Johnson) y los índices de intensidad de línea de Lick (Worthey 1994). Entre otras 

muchas pruebas al código, se predice con él una edad y met21licidad estelar medias 

ent.re 3 y 5 Ga y < Z >. entre 0.02 y 0.04 (respectivamente) para el espectro coslImado 

------_ .. __ . __ .. ------------
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de M32 Y el bulbo de M31. En particular, en este trabajo se ha usado este código 

de síntesis evolutiva para predecir las propiedades espectrales de la galaxia NGC 

1560, usando los modelos y resultados de evolución química de Carigi et al (1999) y, 

comparando con los colores observados se predice una edad integrada de la población 

estelar de ~ 10 Ga. 
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Capítulo 1 

Introd ucción 

Desde hace muchos años se han desarrollado esfuerzos para entender la evolución 

de galaxias, como cambian la masa de gas, la masa de estrellas, y sus características. 

Algunas preguntas que han surgido son: i) ¿cuando empezó la formación estelar?, ii) 

¿es primigenia la abundancia del gas con el que se empiezan a formar las galaxias?, y 

muchas otras que se han empezado a responder a partir de los primeros modelos de 

evolución galáctica. 

Para entender un poco más de este tema, debemos decir que en las galaxias, las 

estrellas se forman a partir del gas, el gas ha sido contaminado con los elementos que 

se han formado en el interior de las estrellas que ya han muerto. Las nuevas estrellas 

nacen de un gas que se encuentra enriquecido y a su vez generan más elementos 

pesados a medida que evolucionan y cuando mueren. La evolución de la galaxia 

depende del consumo del gas para producir estrellas, y de la cantidad de gas que la 

galaxia tiene para formarlas, como una consecuencia de este proceso la abundancia 

de elementos químicos en el gas y las estrellas cambia. A este efecto de la evolución 

de la galaxia, le llamamos la evolución química. 

Las estrellas que se han formado durante toda la historia de la galaxia timen 

características espectrales que evolucionan conforme las estrellas van pasando por 

cada una de las fases evolutivas. de tal forma que la luz integrada de la población 
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estelar depende del tipo de estrellas que están brillando (o vivas) a un tiempo dado y 

del número de éstas. Al cambio en el espectro integrado de una galaxia como función 

del tiempo, le llamamos evolución espectral. 

A partir de este breve esquema de lo que es la evolución de las galaxias podemos 

distinguir que el principio de la evolución de las galaxias radica en la transmutación 

del gas en estrellas, la evolución de estas, y el enriquecimiento químico progresivo del 

gas al morir las estrellas. En esta forma la evolución química y consumo del gas es la 

variable independiente en la evolución espectral de las galaxias. 

Un modelo de evolución químico-espectral completo, es aquel que puede predecir 

tanto las abundancias de cada uno de los elementos químicos como los colores o 

espectros de la población estelar, como función del tiempo. Sin embargo, esto es muy 

complicado, ya que para el modelado químico, por ejemplo, es necesario conocer, 

entre otras cosas: los rendimientos de cada estrella que se forma (cantidad de masa 

enriquecida con un elemento químico en particular que la estrella le devuelve al medio 

interestelar a lo largo de su evolución), dependientes a la vez de la metalicidad de 

la estrella; así como la metalicidad inicial del gas, la forma en que éste se consume 

y detalles sobre pérdidas y ganancias sistémicas de gas; el número y la distribución 

en masas de las estrellas que se forman. De la misma forma para los modelos de 

evolución espectral es necesario conocer en cada fase evolutiva estelar las propiedades 

espectrales de las estrellas que permanecen vivas, el número de éstas y su metalicidad, 

por ejemplo. 

Debido a esta complejidad, es que la mayoría de los modelos se han desarrollado 

en estas dos componentes, química y espectral, por separado. Aunque al principio, los 

modelos consideraban ambas partes de la evolución, tenían demasiadas restricciones 

por la carencia, incompletez y limitaciones de los modelos de estructura, evolución 

y rendimiento estelar. De esta forma, hay modelos más sofisticados en la parte de 

evolución química, que espectral, y viceversa. Entre los ejemplos de modelos químico

espectrales en la literatura se encuentran los de Tinsley (1972), quien al final estableció 
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las ecuaciones de evolución química, y los de Vazdekis et al. (1996) y Pergano et al. 

(2001). 

En su forma moderna, los modelos de evolución química se iniciaron con Tinsley 

(1980), quien introdujo el concepto de "reciclaje instantáneo". Bajo esta aproxi

mación, en la que se supone que el tiempo de vida de las estrellas enriquecedoras 

es nulo (devolviendo al medio interestelar los productos químicos de la evolución 

estelar instantáneamente) y que el material enriquecido se mezcla instantánea y ho

mogéneamente, las ecuaciones de evolución química se reducen a expresiones analíticas 

sencillas, dando la posibilidad de un acercamiento teóricamente sencillo y claro al 

problema de la evolución química de sistemas estelares. Los modelos han venido 

abandonando esta aproximación, al tomar en cuenta que los productos de la evolución 

estelar se mezclan poco a poco en el medio interestlar, y que se van liberando a lo 

largo de la evolución de las estrella. Otros aspectos que han venido mejorando los mo

delos de evolución química son la incorporación de tasas de formación estelar (\ji (t) ) 

másrealistas y funciones iniciales de masa (<I> (m) ), las cuales podrían ser también 

dependientes del tiempo. 

Por su parte, los modelos de evolución espectral también han cambiado. Los 

primeros modelos eran prácticamente independientes de la historia de formación es

telar, ya que usaban los espectros de cúmulos globulares calibrados con los modelos 

de evolución estelar de ese tiempo, para sumarlos y compararlos con los espectros 

observados de galaxias. Algunos modelos como los de Searle et al. (1973) tuvieron 

buenos resultados. La ventaja de este enfoque recaía en el hecho de que por mucho 

tiempo se consideró que los cúmulos globulares eran poblaciones formadas al mismo 

tiempo y con la misma metalicidad, es decir, la edad y la metalicidad estaban bien 

determinadas al comparar espectros de cúmulos globulares con galaxias. Este tipo de 

modelos que usan como base poblaciones que nacen al mismo t.iempo, y a la misma 

metalicidad, han sido usados hasta hace poco tiempo, y ejemplos de ellos son los de 

Lasker (1970), Faber (1972), O'Connel (1976). 
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Otro tipo de modelos de evolución espectral que ha surgido, son los de síntesis 

evolutiva, los cuales están basados en una población sintética construida a través 

de trazas de evolución estelar, ya sea usando isocronas o siguiendo la historia de 

formación estelar del sistema. Como ejemplos de este tipo de trabajos en la literatura 

son: Tinsley (1972a, 1972b, 1978), Tinsley y Gunn (1976), Bruzual(1983), Guiderdoni 

y Rocca-Volerange (1987), Arimoto y Yoshi (1986), Pickles (1985), Worthey (1994), 

y Vazdekis(1996), Bruzual y Charlot(1993), Bressan, Chiosi y Fagotto (1994), Fioc y 

Rocca.-Volmerauge (1997), etc. 

Cabe aclarar que estos modelos de evolución espectral no usan evolución química 

a excepción de algunos como el de Vazdekis (1996). La mayor parte de estos modelos 

suponen brotes de formación estelar a metalicidades constantes. Para los modelos 

de síntesis evolutiva que usan isocronas, es ad hoc esta suposición, ya que estos no 

interpolan en tiempo las isocronas y existe un límite de resolución cuando el paso de 

tiempo es menor que la b.t de las isocronas. Sin embargo, la cantidad de combina

ciones de isocronas en un modelo contÍnuo de formación estelar sería asombrosa, si se 

desea resolución en el tiempo. Los modelos de síntesis evolutiva que no se basan en 

isocronas tienen la ventaja de que hacen la integración sobre la población sintética, 

pero no hay modelos que calculen las propiedades de poblaciones con estrellas de 

diferentes metalicidades y edades. 

Las limitaciones de los modelos de evolución espectral hoy en día, radican en la 

carencia de bibliotecas estelares completas, ya sean espectros, trazas evolutivas, o 

isocronas. Estas limitan el estudio de cierto tipo de poblaciones. Finalmente, las 

poblaciones que teoricamente se generan en este tipo de modelos no consideran las 

estrellas binarias, las cuales evolucionan de diferente forma debido al intercambio de 

materia. 

En este trabajo, se ha construido un código de síntesis evolutiva con la capacidad 

de modelar poblaciones estelares dependientes del tiempo y de la metalicidad bajo 

el régimen de una tasa de formación estelar dependiente del tiempo, proveniente de 
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cualquier modelo de evolución química como los que son generados por el código de 

evolución química construido en este trabajo y donde los brotes de formación estelar 

instantáneos son un caso límite. Este hecho permite una evolución químico-espectral 

completa para el tipo de población que esté en el intervalo de parámetros usados. 

Los modelos de evolución químico-espectral tienen involucradas muchas incer

tidumbres, las cuales son resultado de las suposiciones teóricas ya sea en las trazas 

de evolución, las isocronas, los espectros usados, y el método con el que se integran 

las propiedades espectrales. Un análisis detallado de la propagación de errores se 

encuentra en Bruzual (1998). 

Las aplicaciones cosmológicas de los modelos de evolución han sido ampliamente 

discutidas en la literatura. Algunas de estas aplicaciones son por ejemplo, las gala

xias azules (galaxias con reciente formación estelar) y el estudio de galaxias a altos 

corrimientos al rojo l. 

En la siguiente sección describiremos con más detalle algunos de los modelos más 

sobresalientes de síntesis evolutiva, hablaremos de sus ventajas y desventajas y el tipo 

de población que son capaces de predecir, así como el método de integración, el cual 

es una parte muy importante debido a que es una fuente de incertidumbre. 

1.1 Algunos códigos de síntesis evolutiva 

En esta parte hablaremos de los modelos más recientes que han tenido mayor 

impacto sobre el campo de investigación de la evolución de galaxias. Aunque hay 

una amplia variedad de códigos de evolución espectral de poblaciones, son sólo unos 

cuantos los que se usan comunmente en la literatura. La diferencia entre ellos, es la 

cantidad de datos de entrada que puedan tener, ya sea trazas estelares, o espectros 

estelan's. 

1 Al parecer la formación estelar decrece y donde la pregunta es si realmente es un efecto de 
evolución o simplemente es un sesgo por la calidad de las observaciones (Baugh et al. 1998a y 
Baugh et al. 1999). 
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De esta founa, hablaremos de los códigos más conocidos, y que hemos usado en 

este trabajo para la comparación del mismo. 

1.-GISSEL96. Desarrollado por Bruzual y Charlot (1993), usa las trazas de Padova 

descritas brevemente en el Capítulo 2, completadas hasta las fases evolutivas de ne

bulosas planetarias y enenas blancas. Bruzual (1983) identificó cerca de 150 puntos 

evolutivos en estas trazas, y esto permitió hacer la síntesis evolutiva interpolando en 

tiempo y masa sin necesidad de usar las isocronas, las cuales tienen una limitante en 

resolución temporal. 

La biblioteca de espectros usada está codificada corno: KL96, que representa, la 

malla de espectros teóricos compilados por Lejeune, Buser y Cuisinier (1996), y que 

está basada, en los modelos de atmósferas de Kurucz (1995). 

Este código peunite generar poblaciones estelares sintéticas sencillas (brotes ins

tantáneos), o poblaciones compuestas (tasas de formación estelar dependientes del 

tiempo), pero siempre a metalicidad constante en el rango que cubren las trazas 

estelares. El código es muy eficiente para poblaciones viejas, ya que para poblaciones 

de reciente founación la tasa de pérdida de masa estelar es mayor y es importante en 

la determinación de las propiedades espectrales, y este tipo de pérdida de masa no está 

considerada en las trazas que usa este modelo. Las variables que este código predice 

son espectros de baja resolución espectral, colores de banda ancha, y los Índices de 

Lick, así corno algunos otros Índices importantes que se usan en la interpretación de 

las poblaciones estelares en galaxias. 

2.-PEGASE. Este código fue creado por Fioc y Rocca-Volmerange (1997 y 1999). 

La primera versión (1997) genera poblaciones a metalicidad solar usando trazas del 

grupo de Ginebra y del grupo de Padova. La última versión genera poblaciones de 

diferentes metalicidades usando las trazas evolutivas de Padova. Este código calcula 

primero isocronas usando trazas de la misma masa pero con diferentes fases evolu

tivas, es decir, que muestrean de founa diferente la traza, sobre todo la parte que 

corresponde a la evolución después de la secuencia principal. 
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La transformación de las variables estelares a las espectrales se hace en la última 

versión del código usando la biblioteca de espectros estelares de Lejeune et al. (1997 

y 1998), la cual también hemos usado en nuestro código, y de la que hablaremos en 

el Capítulo 2. 

Las poblaciones en este código son generadas usando un modelo de evolución 

química que está basado en la aproximación de reciclaje instantáneo, el cual usa los 

rendimientos de Woosley et al. (1995). Este modelo predice variables como la masa 

total del sistema, la fracción de gas, la evolución de elementos químicos como función 

de una tasa de formación estelar y otras. 

Aplicado este modelo químico, el cual es llamado por sus autores "escenario" 

de formación estelar, el código de síntesis evolutiva interpola las propiedades espec

trales de brotes de formación estelar a metalicidad constante de acuerdo a la historia 

química y de formación estelar para obtener las propiedades espectrales integradas 

de poblaciones con cualquier historia de formación estelar. 

La salida de este código consiste en: espectros de baja resolución espectral, colores 

de banda ancha, e índices desarrollados para hacer fotometría con un galaxias a alto 

corri-miento al rojo. 

3.-STARBURST99. Como su nombre lo dice en inglés, ha sido desarrollado para 

modelar brotes de formación estelar. Leitherer et al. (1999) han incorporado en 

este código, las trazas evolutivas de Ginebra, de las cuales también hablaremos en 

el Capítulo 2, que consideran altas tasas de pérdida de masa para modelar violentos 

brotes de formación estelar. Usan la misma filosofía para llenar el diagrama HR, 

que Bruzual y Charlot (1996) en el código GISSEL96, para generar isocrollas a las 

metalicidades permitidas por las trazas. 

Al igual que el código PEGASE, las propiedades estelares son transformadas a 

las espectrales usando la biblioteca de espectros de Lejeune et al. (1997 y 1998) Y 

una biblioteca adicional para modelar las características con vientos estelares fuertes 

y mayor emisión en el ultra violeta. 
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Este código permite generar poblaciones estelares sintéticas desde t = 104 , hasta 

109 años (1.0 Ga), bajo los, esquemas de brotes instantáneos de formación, o tasas 

continuas de formación a metalicidad constante. La salida de este código son espectros 

de baja resolución espectral, colores de banda ancha, e índices como Hf3 que se usan 

para la interpretación de poblaciones jóvenes. 

1.2 La importancia de un nuevo código de síntesis 

evolutiva 

Como hemos visto en la sección anterior, los modelos han ido evolucionando, 

tomando en cuenta cada vez más los modelos de estructura y evolución estelar, para 

construir poblaciones sintéticas con atmósferas (teóricas o empíricas) y predecir la 

luz de una población real. 

En la mayoría de los modelos que hemos mencionado, la formación de estrellas se 

ha visto como un brote de formación estelar. Sin embargo, en las galaxias el proceso 

de formación estelar es complejo, dependiente del tiempo, y de la metalicidad del 

medio interestelar donde nacen las estrellas. 

Una pregunta importante que podría surgir para la gente que usa los modelos 

de síntesis, es ¿por qué otro código? En realidad, los programas existentes han sido 

creados para tratar problemas específicos, esto significa que dependiendo del sistema 

estelar que se quiera modelar, se eligen trazas estelares y parámetros atmosféricos 

no generales u optimizados al problema particular. Por lo tanto, la mayoría de los 

códigos de síntesis de poblaciones no pueden aplicarse a una amplia gama de sistemas 

estelares por ejemplo, STARBURST99. 

Debido a esto, los códigos incorporan distintos modelos de estructura y evolución 

estelar, así como diversas bibliotecas de espectros estelares (sintéticos, observados o 

semi-empíricos). En esta diversidad de modelos se presentan típicamente problemas 

de calibración y consistencia, tanto dentro de un código como entre códigos de distin-
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Capítulo 2 

Bibliotecas estelares 

Se ha hecho un esfuerzo por obtener las mejores bases de datos para poder ofrecer 

un modelo que en este sentido esté a la cabeza de los demás. El modelo necesita dos 

clases de datos estelares, a los que llamaremos bibliotecas de datos estelares, que son 

fundamentales para el desarrollo del mismo: 

i) Los modelos de evolución estelar, los cuales describen la evolución de una 

estrella, con una masa y una metalicidad dadas, como función de su edad. 

ii) Los modelos de atmósferas estelares ó espectros empíricos, los cuales 

nos dan las variables estelares que podemos observar como son la distribución espec

tral de energía (DEE), índices de color e índices espectrales. Esto se puede hacer 

con calibraciones que relacionan las variables estelares con su atmósfera como son las 

calibraciones Temperatura-Color o con calibraciones (Tett , log(g), [Fe/M])-DEE. Los 

DEE son en realidad los espectros estelares, los cuales pueden ser teóricos o espectros 

observados; estos últimos también llamados espectros empíricos. 

2.1 Modelos estelares 

Uno de los avances más importantes dentro de la astrofbica ha sido el entendimiento 

de la evolución de las estrella.s y poder parametrizarla con variahks sencillas como 
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Finalmente, el capítulo 6 resume las conclusiones del trabajo, así como una visión 

de la aplicación de los códigos en proyectos futuros. 
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Un aspecto importante es que hasta ahora, no habia un código de síntesis de 

poblaciones que usara de forma extensa la base de modelos de evolución estelar del 

grupo de Ginebra, debido a la incompletez de fases estelares en las trazas y trazas a 

otras metalicidades. En este trabajo se completaron las trazas estelares de este grupo 

para fases estelares como el punto cero de la rama horizontal, y la rama asintótica de 

las gigantes a metalicidades de Z = 0.004, 0.008 Y 0.04. 

Este trabajo se presenta en 6 capítulos. El capítulo 1 corresponde a la intro

ducción. El capítulo 2 describe las características de los modelos de estructura y 

evolución estelar, y cita dos importantes escuelas de teóricos en este tema, el grupo 

de Padova (Chiosi, Bressan, Fagotto, etc), y el grupo de Ginebra (Maeder, Schaller, 

Charbonnel, etc). 

En el capítulo 2 también se explica cómo se incorporaron las fases de rama horizon

tal, rama asintótica de las gigantes, parte baja de la secuencia principal y presecuencia 

principal para el grupo de Ginebra. También, en este capítulo se describen los espec

tros estelares usados: la colección de espectros teóricos calibrados por Lejeune et al. 

(1997 y 1998) de cuatro colecciones diferentes de espectros obtenidos con el código de 

Kurucz, así como las bases de calibración que fueron los colores de banda ancha en 

el sistema de Johnson. 

El capítulo 3, describe las ecuaciones de evolución química y como fueron cons

truidos los códigos de evolución química y espectral. 

En el capítulo 4 se comparan las predicciones de nuestro código con los códigos 

de Fioc y Rocca-Volmerange (1997), Leitherer et al. (1999) y Bruzual y Charlot 

(1996), para diferentes tipos de brotes estelares. En la segunda parte de este capítulo, 

aplicamos el código a una galaxia elíptica, y con los modelos químicos de Carigi et 

al. (1999) a la predicción de la evolución químico-espectral de la galaxia irregular 

NGC1560. 

En el capítulo 5 se hace una discusión de los códigos desarrollados en este trabajo, 

sus pros y contras y como se comparan con otro tipo de códigos. 
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tos autores. Muchas veces resulta muy difícil comparar consistentemente resultados 

entre códigos, así como la interpretación es ambigua entre las distintas predicciones 

(colores, espectros, etc) de un mismo código. 

Entre los propósitos que nos llevaron a desarrollar este nuevo código de evolución 

espectral, está el de predecir la evolución espectral bajo un conjunto consistente 

de trazas evolutivas, espectros y calibraciones. En particular, utilizamos las trazas 

de evolución estelar de Ginebra (Charbonnel et al. 1999 Y referencias incluidas), 

completadas a bajas masas con las de Chabrier y Baraffe (1997,1998), junto con 

espectros que han sido calibrados a los colores de las trazas de Ginebra. Este enfoque 

nos permite eliminar errores al momento de trasladar las distintas bases de datos a 

una misma calibración. 

Otro aspecto importante, es el de contar con trazas evolutivas (o bien isocronas) 

con estadíos evolutivos bien definidos entre las distintas masas y metalicidades, para 

lograr interpolaciones físicamente más sólidas. Las trazas de Ginebra utilizadas, están 

diseñadas bajo este esquema, reduciendo riesgos de interpolación arbitraria o de dis

continuidades espurias en nuestro código. 

Uno de los aspectos físicos que pretendemos atacar mejor es la complejidad de 

la formación estelar, aunando modelos de evolución química para trascender a una 

simple malla de brotes de metalicidad y edad fijas. Esto implica que el código sea 

capaz de obtener las propiedades espectrales para sistemas estelares con historias de 

evolución química y de formación estelar continuas, como se espera en galaxias reales. 

El código descrito en este trabajo, cubre las variables espectrales para metalici

dades 0.001 ::; Z ::; 0.04, fases evolutivas desde (o poco antes) de la secuencia principal 

hasta la rama asintótica para estrellas desde 0.08M/Me hasta 120M/Me. El código 

admite una función inicial de masa arbitraria entre el mismo intervalo de masas este

lares (0.08::; M/Me ::; 120.0). Con esta malla de parámetros es posible aplicar este 

código a una amplia gama de historias de formación estelar, como las inferidas desde 

galaxias elípticas hasta irregulares. 
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son su temperatura (temperatura efectiva) y su luminosidad. 

Las estrellas nacen dentro de los complejos moleculares en el medio interestelar 

de las galaxias. A partir del colapso (primera fase de formación) las estrellas na

cen cuando en el interior de la nube colapsada se alcanzan temperaturas de millones 

de grados y empiezan a liberar energía al fusionar hidrógeno para formar helio. En 

esta fase de su vida existe un equilibrio (equilibrio hidrostático) que les permite per

manecer estables por mucho tiempo (la mayor parte de la vida de las estrellas), a esta 

fase evolutiva se le llama la secuencia principal. Cuando el hidrógeno se ha consumido 

en el núcleo y una ligera capa permanece rodeando al nuevo núcleo de helio, la estrella 

expande sus capas exteriores tornandola más luminosa y menos caliente, conforme el 

consumo de hidrógeno en la capa disminuye, el núcleo se va colapsando, la estrella 

se torna más y más luminosa volviendola una estrella gigante fría, una gigante roja. 

Este proceso se detiene cuando el núcleo de helio inicia la fusión para convertir helio 

en carbonO. Súbitamente la estrella completa se contrae, la temperatura en su super

ficie aumenta y su luminosidad disminuye, de la misma forma que para el consumo de 

hidrógeno, la estrella entra en un estado de equilibrio en el que ahora transforma helio 

en carbono, a esta fase se le llama la rama horizontal. Cuando el helio en el núcleo 

ha sido consumido y una delgada capa permanece rodeando al nuevo núcleo de car

bono la estrella vuelve a expander sus capas exteriores disminuyendo su temperatura 

y aumentando su luminosidad, la estrella vuelve a ser gigante y roja por segunda 

ocación, y el núcleo de esta nuevamente inicia una etapa de colapso, a esta fase se le 

conoce como la rama gigante asintótica. Para las estrellas de baja masa se inicia una 

etapa de inestabilidad en la que el núcleo no alcanza la temperatura suficiente para 

iniciar el consumo de carbono. Entonces la estrella se deshace de las capas exteriores, 

quedando el núcleo desnudo y con temperaturas en la superficie de este, de cientos de 

miles de grados. La capas exteriores han formado una nube que con la temperatura 

tan alta del núcleo se ioniza y forma lo que conocemos como nebulosa planetaria. 

Poco a poco la nebulosa se va diluyendo en el medio interestelar, y el núcleo deslludo 
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se va enfriando volviendo al remanente de la estrella una enana blanca. Esta enana 

blanca, perderá eventualmente toda su energía y se convertirá en un objeto oscuro, 

un cadaver estelar. 

El final para las estrellas masivas es parecido al de las estrellas de baja masa. Des

pues del consumo de helio, se inicia una secuencia en la que el núcleo se va rodenado 

de capas de elementos químicos más pesados (He,Ca,O, .. ), ya que la temperatura y 

la densidad en el núcleo de estas estrellas permite la fusión de elementos más y más 

pesados. Cuando en el núcleo se ha formado el hierro (Fe), el proceso de fusión se 

vuelve un proceso en el que no se libera energía, sino se consume. Entonces de manera 

violenta, se generan en la estrella elementos más pesados, mientras sufre un violento 

colapso de las capas exteriores sobre el núcleo. Un rebote sobre un núcleo de altisima 

densidad genera una explosión (supernova) en la que el gas y los elementos químicos se 

liberan. El núcleo ha alcanzado condiciones físicas de gravedad y densidad intensas, 

que solo en la superficie, electrones acelerados a velocidades relativistas gracias al 

intenso campo magnético puede emitir pulsos de fotones. En el lugar quedan la 

remanente de una supernova, y el núcleo colapsado que por las condiciones físicas 

alcanzadas esta formado por neutrones, una estrella de neutrones. 

Para las estrellas supermasivas el final es similar al anterior, pero en el lugar de 

una estrella de neutrones lo que queda es un hoyo negro que no permite la salida de 

la luz. 

El camino evolutivo descrito anteriormente, puede parametrizarse y ponerse en 

un diagrama llamado el digrama Herzprung-Russell (llamado asi por sus autores). El 

diagrama H-R es una gráfica del Te!! vs. LjL0 que describe cada una de las fases 

evolutivas en función de estas variables y que se muestra en la Figura 2.1. 

Este proceso de evolución ha sido entendido y de forma teórica han sido generados 

modelos de evolución para entender mejor no solo la evolución de las estrellas, sino 

de poblaciones estelares completas. Estos modelos son llamados secuencias estelares 

o trazas evolutivas. Una de las contribuciones importantes de este trabajo es la 



15 

tfrecd\ .. ~ wnperature (1() 

Figura 2.1: El diagrama HR (Shu, The Physical Universe) para una estrella de la 
masa del Sol. 

construcción de una nueva base de trazas evolutivas. Empezaremos describiendo la 

base de trazas estelares, y después explicaremos como fueron incorporadas otras fases 

evolutivas y otras trazas para obtener un nuevo conjunto de trazas estelares que se 

usa en nuestro código. 

2.1.1 Descripción de las trazas estelares 

Entre los modelos de estructura y evolución estelar que se han desarrollado en 

los últimos años, destacan dos grupos: i) El grupo de Padova (Alongi et al., 1993 Y 

posteriores); ii) el grupo de Ginebra: Schaller G. et al. (1992 1); Schaerer D. et al. 

(1993 II); Charbonnel C. et al. (1993 III); Schaerer D. et al. (1993 IV); Meynet et al 

(1994 V); Charbonnel C. et al. (1996 VI); Mowlavi N. et al. (1998 VII) Y Charbonnel 

C. et al. (1999 VIII). 

Las trazas teóricas describen la evolución de las estrellas de diferentes masas a lo 

largo de cada una de las fases evolutivas. Estas trazas están descritas principalmente 

por tres variables importantes L! L0 , Te! f, Y me, esta última dependiente de la tasa de 
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Tabla 2.1: Características de las trazas de los dos principales grupos de evolución 
estelar; Padova y Ginebra. 

Grupo de Fases Puntos Masa Masa 
Trazas Evolutivas evolutivos inferior superior 

Ginebra SP, RGR, 51 0.8 120.0 
RH, RAG1 

Padova SP, RGR, 40-60 0.6 120.0 
RH,RAG,NP 

a) Z _ 0.001, 0.004, 0.008, 0.02, 0.04, 0.1 

b) Z = 0.0001, 0.0004, 0.004, 0.008, 0.02, 0.05, 0.1 

lS0 10 para estrellas con masas M/M0 > 1.7 

2Para el resto del texto Z0 = 0.02 

Metalici 
dades2 

a 

b 

pérdida de masa. Las tres variables permiten ubicar a la estrella sobre un diagrama 

H-R teórico. Las trazas generalmente contienen un número de puntos sobre este 

diagrama que cubre casi todas las fases evolutivas de la estrella. De esta forma las 

fases evolutivas son cubiertas por varios puntos evolutivos y de forma cuantitativa, 

cada punto sobre el diagrama es una fase evolutiva. 

Las fases estelares evolutivas consideradas en las trazas son la pre-secuencia prin

cipal (PSP), la secuencia principal (SP), la salida de la secuencia principal (SSP), la 

rama de subgigantes (SG), la rama gigante roja (RGR), la rama horizontal (RH), la 

rama asintótica de las gigantes (RAG). Mencionaremos a la fase de nebulosas plane

tarias (NP) aunque no será incluida. 

Describiremos brevemente los conjuntos de trazas Padova y Ginebra, ya que am

bos conjuntos de trazas comparten consideraciones físicas, por ejemplo, las opacidades 

radiativas desarroladas por Rogers e Iglesias (1991 y posteriores) en diferentes ver

siones, así como la tasa de pérdida de masa. La Tabla 2.1 muestra algunas de las 

principales características de estos dos conjuntos de trazas. 

Como puede apreciarse de la Tabla 2.1, a pesar de que comparten algunos de los 

ingredientes importantes para generar la evolución estelar, los modelos que generan, 
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difieren en masas estelares que modelan, metalicidad, y el número de puntos evolutivos 

o fases. 

Un punto importante acerca de las trazas del grupo de Ginebra, es el 

hecho de que los puntos evolutivos de las trazas son equivalentes, es decir, 

describen los mismos estadíos evolutivos en todas las masas y por tal razón es posible 

determinar claramente las características evolutivas de una población. Por ejemplo, 

el punto 11 de los 51 puntos de las trazas, corresponden a la salida de la secuencia 

principal en todas las masas y para todas las metalicidades. Este ha sido un punto 

decisivo para elegirlas como la base estelar de nuestro código. 

Esto no ocurre en las trazas de Padova, ya que cada masa estelar está descrita por 

un número de puntos evolutivos que no siempre representan la misma fase evolutiva 

para todas las masas. 

Un ejemplo de las fases equivalentes es la posibilidad de predecir para cualquier 

masa la edad en la cual su combustible se consumirá. La Figura 2.2 muestra las edades 

de los puntos evolutivos a los cuales se consume el helio, log(EdadRAG - Edadsp) vs. 

log(masO;nicial), y el hidrógeno, log(Edadsp) vs. log(masainicial) para las trazas de 

Ginebra. Para mostrar el consumo de helio se ha restado la edad del punto evolutivo 

que representa la salida de la secuencia principal de la edad del ultimo punto evolutivo 

de la fase RAG. 

2.1.2 Las trazas del grupo de Ginebra 

A continuación daremos las propiedades principales de las trazas de Ginebra, en 

su conjunto. De la misma forma se hace un breve análisis de las trazas de Lyon para 

poder entender el proceso de ensamble de ambos conjuntos de trazas. 

Las trazas de los trabajos I, n, lII, IV y VII son modelos evolutivos estelares en 

el intervalo de masas de 0.8 ::; M / M0 ::; 120.0, Y que tienen una tasa de pérdida de 

masa (M) O( zo.s, y a los que nos referiremos como Schaller. Los modelos estelares del 

trabjo V, son los mismos modelos que en los modelos anteriores pero en el intervalo 
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Figura 2.2: Relación entre ellog( edad) de consumo de hidrógeno (SP, rombos llenos) y 
ellog(Masa inicial) de la estrella en M 0 , y para el consumo de helio (RAG, triángulos) 
usando ellog(edadRAG - edadsp). 

de masas de 12.0 ::; M/M0 ::; 120.0, Y con una M <X 5 X ZO.5. El artículo VI son 

modelos de evolución estelar para la rama horizontal, y la rama asintótica de las 

gigantes, en el intervalo de masas de 0.8 ::; M/M0 ::; 1.7 Y solo para metalicidades 

de Z = 0.001 Y 0.02, Y a los que haremos referencia como Charbonnell. El último 

trabajo (VIlI) son modelos para la parte baja de la secuencia principal, en el intervalo 

de masas de 004 ::; M/M0 ::; 1.0 Y para las mismas metalicidades que las del grupo 

VI. A este último grupo de trazas lo llamaremos Charbonnel 2. La Tabla 2.2 muestra 

las propiedades de las trazas de Ginebra. 

Las trazas de Schaller 

El primer grupo de trazas con 51 puntos evolutivos de la Tabla 2.2 describe la 

evolución de las estrellas como sigue: 1-11 Secuencia Principal (SP) hasta la salida de 

la secuencia principal (SSP), 12-21 SubGigantes (SG), 21-51 Rama Gigante (1.7-1.0 

M0 RGR), Rama Horizontal (RH), y parte de la Rama Asintótica (RAG). El segundo 

grupo, describe la evolución de las estrellas como: 1-11 SP y SSP, 12-21 SG, 22-24 
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Tabla 2.2: Características principales de las trazas del grupo de Ginebra (Número de 
puntos evolutivos y fases evolutivas que cubren). 

M/M0 Z Z Z Z Z Z Fase E. 
0.001 0.004 0.008 0.02 0.04 0.1 

Schaller 
120.0-85.0 51 51 51 51 51 RAG 
60.0 51 51 51 51 51 7(SP) RAG 
40.0-2.0 51 51 51 51 51 51 RAG 
1.7-1.0 51 51 51 51 51 51 RGR 
0.9 51 51 51 17(SG) 21(SG) 51 RGR 
0.8 14(SG) 51 51 13(SG) 21(SG) 51 RGR 

Charbonnel 1 
1.7-0.9 54 54 RAG 
0.8 24 24 RGR 

Charbonnel 2 
1.0-0.9 51 51 RGR 
0.8 51 14(SG) RGR 
0.7 11 11 SSP 
0.6 6 5 SP 
0.5 3 4 SP 
0.4 2 3 SP 
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RGR, 25-54 RH Y RAG. El tercer grupo describe las trazas corno el primer conjunto. 

Debernos aclarar que el conjunto de trazas estelares para la metalicidad Z = 0.1 tiene 

un número de masas menor al resto (0.8::; MjM0 ::; 60.0). 

A continuación damos algunos de los ingredientes flsicos y condiciones importantes 

para el modelaje de esta base de trazas estelares. 

1) "Overshooting". Un concepto que aparece en la física de interiores estelares es la 

convección. La convección es un mecanismo de transporte de energía generada por la 

estrella. Consiste en llevar parcelas de material desde las capas profundas a las capas 

exteriores de la estrella. En este proceso, la parcela es llevada hacia arriba porque 

su temperatura es mayor a la de sus alrededores. El transporte se detiene cuando la 

temperatura de la parcela disminuye y ésta se equilibra con sus alrededores, es decir, 

cuando alcanza la zona convectiva. Sin embargo, el equilibrio con los alrededores no se 

obtiene instantáneamente, y la fuerza que lleva la parcela hasta la zona convectiva la 

acelera y hace que sobrepase la zona convectiva, este último efecto se le llama en inglés 

"overshooting". Este efecto es importante, ya que los productos de la nucleosÍntesis 

son llevados desde las capas interiores de la estrella a las capas exteriores, aumentando 

la opacidad, y por tanto, creando bandas de absorción que afectan la forma de la 

distribución espectral de energía y a consecuencia, las variables observables. 

2) Opacidades radiativas. Desarrolladas por Rogers e Iglesias (1991,1992), Iglesias 

et al. (1992), Iglesias y Rogers (1993,1996) para temperaturas> 6000K, además de 

éstas se incluyen algunas otras, corno las de Kurucz (1991) y Alexander y Ferguson 

(1994) para temperaturas más bajas de 6000 K. El cambio en las versiones de estas 

opacidades se ve reflejada en la Rama Horizontal (RH) de baja masa y muy baja 

masa (0.4 -1.7M0 ). 

3) Contenido de helio y metales en los modelos. Se ha usado Y = 0.229 para 

Z = 0.001 y Z0 = 0.020, Y = 0.29 - 0.30 para Z = 0.008, y para el resto de las 

metalicidades modeladas se uso la relación Y = 0.24 + (6.Yj6.Z)Z, excepto para 

Z = 0.1 donde Y = 0.48. 
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4) 6. Y/6.Z. El cociente del enriquecimiento de helio al enriquecimiento en metales 

es aproximadamente 3, el cual está de acuerdo con los valores encontrados por Pagel 

(1992) para metalicidades menores o iguales a Z :::: 0.04 y un valor de 2.4 para las 

trazas de Z == O.l. 

5) La tasa de pérdida de masa. En estos modelos la M es proporcionada por 

de Jager (1988). Para estrellas de población 1, se escala de acuerdo a (Mzj M0 ) = 

(ZjZ0Y' donde Mz y M0 son las tasas de pérdida de masa de la estrella a la met

alicidad Z y la tasa de pérdida de masa solar, respectivamente. Un exponente 

~ = 0.5 es apropiado para modelos de vientos estelares (Kudritzki et al. 1987, 1989, 

1991) en estrellas normales y para estrellas WR el modelo de Langer (1989) donde 

M oc (MjM0 )2.5. Para los modelos de RH en estrellas de muy baja masa, la tasa de 

pérdida de masa está dada por la fórmula empírica de Reimers (1975) M ~ LRj M en 

(M0 jaño) donde L, R y M son la luminosidad, el radio, y la masa estelares, respec

tivamente (en unidades solares). A metalicidad solar se elige M == 2 x 1O-13LR/M 

(ver Meynet y Maeder 1989). 

6) La ecuación de estado. En el desarrollo de las secuencias estelares se han usado 

dos tipos de ecuaciones de estado. Para el conjunto de trazas de Schaller y Charbonnel 

1 (0.8 :::: M / M0 :::: 120.0), se considera una ecuación que contiene esencialmente una 

mezcla de gases ideales, la ionización de los elementos químicos es determinada por la 

ecuación de Saha. Los estados excitados y las transiciones moleculares no son tomadas 

en cuenta y la corrección por presión de Coulomb tampoco se toma en cuenta. 

Como puede verse de la Figura 2.2, para las trazas de Schaller existe un punto 

de inflexion en el tiempo de consumo de helio para las estrellas con M/M0 :::: 1.7, 

esto ocurre porque para estas estrellas no existen fases evolutivas después de la rama 

gigante roja (ver Tabla 2.1). Esta falta de fases evolutivas después de la rama gigante 

roja es una limitante para predecir las propiedades espectrales de una población a 

edades muy avanzadas, del orden de 10.0 Ga. 

Además de la falta de fases evolutivas mencionadas en el párrafo anterior, debemos 

----------_.~--
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notar que estos modelos no contienen trazas para estrellas con masas M/M0 :::: 0.8. 

Esto implica que el grueso de estrellas que se forman en la galaxia predichas por la 

función inicial de masa y que contribuyen en gran parte a la luz, no serían consideradas 

por el modelo de evolución espectral. 

Estos dos factores que hemos mencionado: la falta de fases evolutivas mas alla 

de la RGR, y que la evolución espectral esté acotada sólo para estrellas con masas 

M/M0 2: 0.8 para este grupo de trazas, han sido la razón para hacer una nueva 

biblioteca de trazas estelares. 

La Figura 2.3 muestra las trazas de Schaller descritas en la Tabla 2.2. Puede 

apreciarse la falta de fases después de la SP para las masas M/M0 < 1.0, y la 

carencia de estrellas de muy baja masa (M/M0 < 0.8). 

Puede apreciarse de la Figura 2.3 que las trazas para Z = 0.1 no estan modeladas 

al mismo nivel que las de otras metalicidades, y como puede verse de la 2.2 no hay 

trazas para estrellas M/M0 > 60.0. 

Este conjunto (Schaller) ha sido completado con trazas producidas por el propio 

grupo de Ginebra (Charbonnel 1 y 2) y por otro grupo como es el de Lyon (Chabrier 

et al. 1997 y 1998), Y que describiremos en la siguiente sección. 

Las trazas de Charbonnel 1 

Estos modelos extienden las trazas evolutivas del grupo de Ginebra para fases 

evolutivas más allá de la salida de la RGR para estrellas con masas 0.8 :::: M / M0 :::: 1.7 

y metalicidades de Z = 0.020, 0.001. Las trazas estelares van desde la edad cero de 

la SP hasta el final de la rama asintótica temprana y modelos de la rama horizontal 

con núcleos de helio no degenerados. 

1) Los modelos de la secuencia principal para 1.5 y 1.7 M0 se calculan usando un 

"overshooting" moderado de núcleos convectivos, caracterizados por una distancia de 

"overshooting" de d = 0.20Hp en unidades de la escala de alturas de presión. Para 

la rama horizontal y la rama asintótica de las mismas masas se usan dos condiciones, 
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Figura 2.3: Trazas estelares a diferentes metalicidades, para el grupo de trazas de 
Schaller publicadas por el grupo de Ginebra para masas en el intervalo de 0.8 S 
MJM0 S 120.0. 
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Figura 2.4: Trazas que contienen las fases de Rama Gigante, Rama Horizontal, y 
Rama Asintótica para las masas de 0.8 ::; MjM0 ::; 1.7 del grupo de trazas de 
Charbonnel 1. 

con y sin "overshooting" del núcleo convectivo. Para las bajas masas estas fases se 

calculan sin "overshooting". 

2) Se usan las opacidades de Iglesias y Rogers (1993), descritas en la subsección 

anterior. 

3) La composición química usada es la misma que en Schaller et al. (1992), 

(X, Y, Z) = (0.680, 0.300, 0.020) Y (0.756, 0.243, 0.001). 

4) La tasa de pérdida de masa para las fases posteriores a la secuencia principal se 

calcula usando la expresión de Reimers(1975) mencionada también en la subsección 

anterior. 

La Figura 2.4 muestra el conjunto de trazas de Charbonnel 1 que se muestra en 

la Tabla 2.2, y descrito en los párrafos anteriores. 
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Figura 2.5: Trazas estelares para estrellas de muy baja masa (004 ::; M / M0 ::; 1.0) 
del grupo de Charbonnel 2. 

Las trazas de Charbonnel 2 

Los modelos de Charbonnel 2 completan las trazas hasta estrellas de muy baja 

masa (0.4 ::; M / M0 ::; 1.0), Y de la misma forma que en el trabajo anterior para: 

metalicidades de Z = 0.001 Y Z = 0.02. Hablaremos brevemente de la física utilizada 

en éste trabajo. 

La física para estos modelos es la misma que para Schaller. La única diferencia 

es la ecuación de estado. Se usa una ecuación de estado Magneto-Hidrodínarnica. 

desarrollada por Hummer y Mihalas (1988); Mihalas et al. (1988); Dappen et al. 

(1988). Esta nueva ecuación de estado es importante para los modelos de baja masa 

cercanos a M / M0 ::: 004, ya que aparecen procesos cuánticos antes de aplicar la 

mecánica estadística en el desarrollo de los modelos. Esta visión es compartida por 

los modelos de Chabrier y BarafIe (1997 y 1998) de los que hablaremos en la siguiente 

subsección. Las trazas de Charbonnel 2 pueden aprecia.rse de la Figura 2.5. 
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2.1.3 Las trazas de Lyon 

Finalmente, las trazas de Ginebra se completan con las trazas del grupo de Lyon 

(Chabrier y Baralfe, 1997 y 1998) para estrellas de muy baja masa 0.075 :::; M / M0 :::; 

0.8, que se describen a continuación. 

El código usado para estos modelos es el originalmente desarrollado por el Obser

vatorio de Gotingen (Langer et al. 1989; Barelfe y El Eid, 1991 Y referencias). 

1) En este trabajo la convección se describe por la teoría de la longitud de mezclado 

que es igual a la escala de alturas de presión. 

2) Las opacidades de Iglesias y Rogers (1996) se usan para la estructura interna 

de los modelos (T > 10,000 K). Para temperaturas más bajas se usan las opacidades 

de Alexander y Fergusson (1994). 

3) La fracción de helio para estos modelos es Y = 0.275 para metalicidad solar y 

y = 0.25 para el resto de las metalicidades. 

4) Uno de los ingredientes más importantes es la ecuación de estado. Es muy difícil 

reproducir las condiciones de las estrellas de muy baja masa. Para estas estrellas se 

tienen temperaturas Te!! '" 4000 K y p '" 10-6 g crn -3 en la base de la fotósfera y 

Te!! '" 107 K y p '" 100 g crn-3 en el núcleo para una estrella de 0.6 M 0 ; y Te!! '" 

2800 K y p'" 10-5 g cm-3 en la fotósfera, y Te!! '" 5x106 Y P ~ 500 g cm-3 en el 

núcleo para estrellas de 0.1 M0' 

Bajo estas condiciones el hidrógeno molecular y el helio atómico, son estables en 

la parte más externa de la envolvente estelar, mientras que la mayor parte de la masa 

de la estrella (90 %) está bajo la forma de un plasma de H+ / H e++ completamente io

nizado. Es por esta razón que la ecuación de estado no sólo debe incluir un tratamiento 

de ionización y disociación por temperatura, el cual describe muy bien la ecuación de 

Saha para un gas ideal, sino un proceso de ionización y disociación por presión como 

se espera de los perfiles de temperatura y densidad descritos en el parrafo anterior. 

La solución a esta tarea los lleva (Chabrier y Baraffe, 1997 y 1998) a una ecuación 

de estado que incluye términos cuánticos de la interacción de partículas ionizadas 
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Tabla 2.3: Características principales de las trazas del grupo de Lyon. 

Z 210 4 6.310 4 110 ~ 210 3 6.310 3 0.02 
[Fe/H] -2.0 -1.5 -1.3 -1.0 -0.5 0.0 
Puntos M/M0 

Evolutivos 
4 0.8 0.8 0.8 0.8 0.8 0.8 
4 0.7 0.7 0.7 0.7 0.7 0.7 
4 0.6 0.6 0.6 0.6 0.6 0.6 
4 0.5 0.5 0.5 0.5 0.5 0.5 
4 0.4 0.4 0.4 0.4 0.4 0.4 
4 0.35 0.35 0.35 0.35 0.35 0.35 
4 0.3 0.3 0.3 0.3 0.3 0.3 
4 0.2 0.2 0.2 0.2 0.2 0.2 
4 0.15 0.15 0.15 0.15 0.15 0.15 
4 0.11 0.11 0.11 0.11 0.11 0.11 
4 0.1 0.1 0.1 0.1 0.1 0.1 
4 0.09 0.09 0.09 0.09 0.09 0.09 
4 0.085 0.085 0.085 0.085 0.08 0.08 
4 0.083 0.083 0.083 0.083 0.075 

en estados de degeneración donde también se ven afectadas las tasas de reacciones 

nucleares. 

El resultado final de estos modelos son trazas con las características descritas en 

la Tabla 2.3. 

Los puntos evolutivos son 4, los mismos para todas las masas, a saber 107,108 ,109 

Y 1010 años, que a diferencia de los puntos evolutivos del grupo de Ginebra, son puntos 

evolutivos a las mismas edades y no a las mismas fases. Puede verse de la Tabla 2.3, 

que las metalicidades para estas trazas no corresponden a las del grupo de Ginebra, 

sólo coinciden en dos metalicidades, para Z = 0.001 Y Z = 0.02. También puede 

notarse que la masa más pequeña no es la misma para las diferentes metalicidades. 
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Tabla 2.4: Características del nuevo ensamble de trazas. 

Grupo de Fases Puntos MasaM/M0 Masa M/M0 Metali 
Trazas Evolutivas evolutivos inferior superior cidades 

Ginebra+ PSP, SP, RG, 84 0.08 120.0 Zl 
Lyon RHa, RAa 

Zl = 0.001, 0.004, 0.008, 0.02, 0.04, 0.1 

a Sólo para estrellas con masas M/M0 > 0.7 

2.1.4 El nuevo conjunto de trazas estelares con M ex: ZO.5 

Brevemente, como se vió en la sección anterior, el conjunto de trazas de Ginebra no 

está completo en fases evolutivas para estrellas de muy baja masa y ni en metalicidad. 

Para obtener una malla completa, lo primero que se hizo fué interpolar las fases evo

lutivas en cada una de las trazas existentes de Ginebra, y poner 81 puntos evolutivos 

equivalentes en cada una de ellas. Después, usando la trazas de Lyon, incorporamos a 

toda las trazas resultantes 3 puntos adicionales de presecuencia principal, para un to

tal de 84 puntos evolutivos. El siguiente paso fue interpolar y extrapolar linealmente 

la evolución después de la rama gigante hasta la rama asintótica de las gigantes para 

estrellas con masas en el intervalo de 0.8 ::; M / M0 ::; 1.7, a las metalicidades que no 

tienen estas fases. Para las estrellas M/M0 < 0.8 casi no hay evolución después de la 

secuencia principal (de 4 a 17 puntos evolntivos), ya que estas estrellas evolucionan en 

tiempos mayores a la edad del universo. Estas estrellas fueron incorporadas al resto 

de las trazas tomando en cuenta que el punto cero de la secuencia principal coincide 

tanto en las trazas de Ginebra de muy baja masa (Charbonnel2), como para las trazas 

de Lyon (Chabrier y Baraffe 1997). Aunque las trazas de Lyon no tienen evolución 

después del punto cero, los valores log(b.Teff), los log(b.LjL0 ) y los log(b.mc) de 

las trazas de Ginebra fueron interpolados y extrapolados a las metalicidades para las 

cuales sólo teníamos el punto cero de la secuencia principal. La Tabla 2.4 muestra las 

variables de la nueva malla de modelos de evolución estelar que hemos ensamblado. 
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A continuacion daremos la explicación detallada del proceso de ensamble de las 

trazas. Para el ensamble hemos construído un código en Idl para hacer y visualizar 

las interpolaciones. Además, haremos referencia al articulo de Schaller et al. (1992) 

Y la Tabla 2.2, en la que se describen los puntos evolutivos como sigue: 

1) La edad cero de la secuencia principal. 

2-10) La cantidad de hidrógeno nuclear en fracción de masa, Xc ~ 0.62, 0.54, 

0.46, 0.38, 0.30, 0.22, 0.16, 0.10 Y 0.06 respectivamente. 

11) El punto con el valor más bajo de la Te" en la evolución de la secuencia 

principal. 

13) El final del consumo del núcleo de hidrógeno. 

15-20) Primer cruce del diagrama H-R de la parte azul a la roja, cuando esta fase 

está presente. Si no, es la transición hacia la fase del consumo de helio. El punto 20 

corresponde generalmente al mínimo local de la luminosidad. 

21) El punto cercano al comienzo de la fase del consumo de helio, con un contenido 

típico del núcleo de helio de Yc = 0.978. En el intervalo de estrellas de baja masa 

(M/M0 ::; 1.7), los puntos del 21 al 51 describen el ascenso de la rama gigante roja, 

los puntos están distribuidos en intervalos de 0.05 en log(L/ L 0 ), aproximadamente. 

22-30) Yc = 0.95, 0.90, 0.85, 0.80, 0.75, 0.70, 0.65, 0.60 Y 0.55. 

31-40) Yc = 0.50, 0.45, 0.40, 0.35, 0.30, 0.25, 0.20, 0.15, 0.10 Y 0.05. 

41-42) Yc = 0.03 Y 0.01. 

43) El final del consumo del núcleo de helio. 

44-45) Log(Tc )=8.7, 8.8 donde Te es la temperatura central. 

46) Se empieza a consumir una cantidad de 0.002 del 12C en el núcleo. 

51) La fase final del consumo de carbono. 

A partir de esta descripción de los puntos evolutivos, notamos que para estrellas 

M / M0 ::; 1.7 la rama de las gigantes rojas está descrita por 30 puntos, y para estrellas 

M / M0 > 1.7 esta fase queda entre los puntos 20 y 21. De esta forma podemos ver que 

a las primeras masas les falta la rama gigante, y a las últimas toda la evolución después 
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de la rama gigante. La primera parte de la interpolación consiste en justamente 

30 puntos para describir la evolución de la fase equivalente a la gigante roja para 

las estrellas M/M0 > 1.7. Esto se hace interpolando linealmente entre los puntos 

20 y 21 en luminosidad, aproximadamente a la misma escala que se hace para las 

estrellas M / M0 :::; 1.7. Los valores que se interpolan son todas las variables estelares: 

edad (años), me (M/M0), Te!! (log(K)), Y la luminosidad (log(L/L0)) de la forma 

siguiente: 

/::;F = (var(21) - var(20)) 
31 ' 

(2.1) 

de donde las nuevas variables serán 

nvar = var(20) + /::;F(i + 1), (i = 0,29). (2.2) 

Estos 30 valores nuevos que no incluyen los extremos, se incorporan a los 51 

puntos evolutivos para tener trazas con 81 puntos evolutivos para estrellas con masas 

M/M0 > 1.7. Las estrellas con M/M0 :::; 1.7 tienen aun 51 y como puede verse de la 

Figura 2.6 la fase de gigante roja esta ausente para las masas de 10g(0.9) y log(0.8), 

ya que el 10g(L/ L0 ) es cercano a O, esto es sólo secuencia principaL 

Por lo tanto, el siguiente paso es completar la fase de gigante roja para las masas 

de 0.8 y 0.9 M0 para las metalicidades que no cuentan con esta fase de la Tabla 

2.2. En todas partes del proceso de ensamble de las trazas se hablará de interpola

ciones bilineales lag-lag para las variables de Te!! Y L/L0 e interpolaciones 

bilineales para la edad y la masa actual caso por caso como sigue: 

Para interpolar las variables estelares, usaremos una interpolación bilineal definiendo 

los pesos como: 

(2.3) 
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Figura 2.6: log(Masa inicial) contra log(L/ L 0 ). Se muestra la inclusión de 30 puntos 
para describir la rama gigante para estrellas con masas M/M0 > 1.7. 

(2.4) 

donde a y b son dos variables de las que dependen las trazas estelares (en la mayor 

parte de los casos log(mi), log(Z), o punto evolutivo) y ax y bx son los valores que se 

desea interpolar. En la mayor parte de las interpolaciones usaremos la masa inicial, 

y la metalicidad. Los subíndices en ai Y ai-l son valores tales que ai-l < ax < ai. 

Cuando haya necesidad de extrapolar se hace usando los últimos dos valores, es decir, 

a'-l Y ai· Es importante decir que las trazas están ordenadas de tal forma que 

son decrecientes sólo en masa y las interpolaciones por este hecho se hacen 

de forma inversa (a'-l > ax > ai). 

Finalmente, los valores de las nuevas variables (generalmente t, me, log(7~11), 

log(L/ L0 )) se calculan de la forma siguiente: 
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nvar - var(i -1,j -1) x wal x wb1 + var(i,j - 1) x wao x wb1 

+var( i, j) x wao x wbo + var( i - 1, j) x wal x wbo. (2.5) 

Cuando se hacen interpolaciones lineales solo se usan las ecuaciones (2.3) para 

los pesos y las nuevas variables se calculan como: 

nvar = var(i - 1) x wao + var(i) x wal. (2.6) 

Para algunos casos las variables que se usan son ya las variables interpoladas y 

esto se puede ver de la Tabla 2.2. La Figura 2.7 muestra una gráfica de log(mi) 

contra 10g(L/ L0 ) como en la Figura 2.6, la cual ya contiene la rama gigante para 

todas las estrellas desde 0.8 a 120.0 M / M0 ; para las estrellas con masas M / M0 :::; 1.7 

el número de puntos evolutivos no es 81, sino 51. 

El siguiente paso en la construcción del nuevo conjunto de trazas es poner más 

puntos evolutivos en la rama gigante de las trazas de Charbonnel 1. Como puede 

verse de la Tabla 2.2, hay 54 puntos evolutivos, de los cuales, la rama gigante sólo va 

de los puntos 20 al 24, y la RH junto con la RAG van de los puntos 25 al 54 mientras 

que en las trazas que acabamos de completar (Schaller) hay 31 puntos evolutivos. 

Esto significa agregar 27 puntos a la rama gigante para hacer compatibles estas 

trazas y poderlas agregar. La forma de hacerlo es la siguiente: 

El punto evolutivo 20 es el mismo para Schaller y Charbonnell, y hemos encon

trado que los 4 puntos posteriores (21, 22, 23 Y 24) de las trazas de Charbonnel 1 son 

equivalentes en luminosidad a los puntos 28, 35, 43 y 51 del conjunto de Schaller. La 

Figura 2.8 muestra las relaciones anteriores, dos gráficas normalizadas para la lumi

nosidad al punto evolutivo 20, la primera para el conjunto de trazas de Schaller, y la 

segunda para las trazas de Charbonnel lo 

Una vez encontrada esta relación procedemos a interpolar para obtener los 27 

puntos en cada una de las cuatro variables que faltan en las trazas de Charbonnell. 
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Figura 2.7: Similar a la Figura 2.6. Se ha incluido la rama gigante para estrellas de 
0.8 y 0.9 M0. 

Esto se hace usando el mismo algoritmo de la ecuación 2.1 para encontrar la delta en 

cada uno de los cuatro intervalos de puntos que se ven de la Figura 2.8. Para calcular 

las nuevas variables usamos la ecuación 2.2. Estos nuevos puntos evol utivos con sus 

respectivas variables se agregan al conjunto de trazas de Charbonnel 1, para hacerlo 

consistente con el grupo de trazas de Schaller. 

Hasta aquí, tenemos trazas estelares con el mismo número de puntos evolutivos 

hasta la rama gigante (51) para las estrellas con masas 0.8 :s; MjM0 :s; 120.0, pero 

el conjunto de trazas de Charbonnel 1 no está completo para las fases de RH y RAG 

para las estrellas con M j M0 ""O.8. 

Desafortunadamente, en este caso no es posible hacer una extrapolación bilineal, 

ya que sólo se tienen trazas de dos metalicidades, por esta razón esta extrapolación 

lineal se hace en puntos evolutivos eligiendo la pendiente entre puntos suficientemente 

separados (puntos 31 y 51). 

Ahora contamos con trazas con el mismo número de puntos evolutivos hasta la 
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20 21 22 23 24 

Figura 2.8: Luminosidad normalizada al punto evolutivo 20 para el conjunto de trazas 
de Schaller (arriba, 32 puntos), y el de Charbonnell (abajo, 5 puntos) a la metalicidad 
Z = 0.001. El eje de las abscisas es el número de puntos evolutivos o la fase. 
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RGR para incorporar la rama asintótica (30 puntos mas) a las masas 0.8::; M/M0 ::; 

1. 7 de las trazas de Schaller usando las trazas de Charbonnel 1 que acabamos de 

extender a 81 puntos evolutivos. 

Esta penúltima parte para la construcción del nuevo conjunto de trazas es muy 

delicada pues se trata de interpolar y extrapolar fases estelares completas en metali

cidad, es decir, extender la rama horizontal y la rama asintótica de las gigantes a las 

metalicidades que no tienen estas fases. 

Explicaremos brevemente el método que hemos seguido para esta extensión. En 

general, lo importante es conservar la forma de las trazas de Schaller en la interpo

lación y extrapolación. Básicamente, deseamos interpolar en metalicidad a Z = 0.004 

Y 0.008, y extrapolar para Z = 0.04 y 0.1, conservando la forma de las trazas de 

Schaller. De la misma forma, deseamos extrapolar la rama asintótica para las trazas 

de Schaller usando las de Charbonnel1. 

Podemos ejemplificar el método de forma sencilla. La Figura 2.9 muestra tres 

conjuntos de puntos: i) el primero son los datos originales (asteriscos), que en nuestro 

caso podrían ser las trazas de Schaller, ii) los datos a interpolar (cruces), que podrían 

ser las trazas de Charbonnell, y iii) los datos resultantes (diamantes) que podrían ser 

nuestras nuevas trazas. Como puede verse de la Figura 2.9, la interpolación conserva 

el comportamiento de los datos originales pasando por los datos nuevos a interpolar. 

Para obtener los datos resultantes de la Figura 2.9, el procedimiento consiste en 

ajustarle a los datos originales una función h(x), y de la misma forma ajustarle una 

función fz(x) a los datos por interpolar. Dependiendo de la forma de los datos que 

deseamos conservar (1 ó 2) se determina el cociente Q(x) = fz(x)/ ft(x), en el caso de 

la Figura 2.9, las funciones que ajustan a los datos pueden ser polinomios de cualquier 

grado (la recta es de grado 1), y pueden definirse con dos puntos o todos. En la Figura 

2.9 y para la interpolación de las trazas, la función que elegimos es una recta y con 

los puntos en que ambos coinciden en metalicidad, donde el eje X sería ellog(Z), y el 

eje Y, el logaritmo de cualquiera de las variables estelares, log(var), de los 30 puntos 
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Figura 2.9: Un ejemplo del método usado para interpolar y extrapolar las fases usando 
como base los datos conocidos (asteriscos), los datos para la interpolación (cruces) y 
los datos resultantes (diamantes). 

evolutivos con los que cuentan ambas fases, la rama horizontal y la rama asintótica. 

Los puntos en que ambos coinciden son para las metalicidades Z = 0.001 Y 0.02. 

Y las nuevas variables se calculan como nvar = varl (x) xQ(x) y nvar = lOvar,(x)xQ(x) 

si la variable es logarítmica como el caso de las trazas. La interpolación inversa seria 

nvar = var2(x) x l/Q(x) y nvar = lOvar2 (x)xl/Q(x). 

A pesar de que la elección de las funciones para interpolar son rectas, el proce

dimiento utilizado para interpolar las trazas es un poco diferente al descrito para la 

Figura 2.9. Esto se hace para evitar problemas numéricos, como divisiones entre cero. 

Físicamente la edad de una estrella no puede ser decreciente, y su masa 

después de la fase de PSP, no puede aumentar, al contrario, disminuye. 

Estas dos condiciones deben cuidarse para la extrapolación. Dividiremos el 

proceso de interpolación y extrapolación de la forma siguiente. i) Los primeros 51 

puntos serán usados para poner las trazas de Charbonnel como las de Schaller con el 
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método explicado en la Figura 2.9. ii) Para extrapolar los puntos evolutivos > 51, 

usamos las diferencias de las variables a extrapolar. Ademas las ecuaciones serán 

diferentes para las varibles y también serán divididas en dos: a) edad t y masa actual 

me, b) 10g(Teff) y 10g(L/L@). Las ecuaciones son en cada caso: 

1)Para puntos::; 51 Y las variables t y me 

Definiremos a Q(i, Z) como las rectas que tienen una pendiente 

. (dl - d2 ) 

Pend(z) = log(ZI/Zo) ' (2.7) 

donde 

d _ varchar(i, Zo) 
2- ('Z)' VarScha Z, o 

(2.8) 

varchar(i, Zl), varscha(i, Zl) representa cualquiera de las dos variables antes men

cionadas para cada uno de los 51 punto~ evolutivos y para los conjuntos de trazas de 

Charbonnel 1 y de Schaller, respectivamente; y Zl y Zo son las metalicidades a las 

que coinciden ambos conjuntos con Zl > Zo. La función Q se define como: 

Q(i,Z) = Pend(i) x log(Z/Zo) +d2• (2.!t) 

y el valor de la nueva variable se define como 

nvar(i, Z) = varscha(i, Zl) x Q(i, Z). (2.10) 

Si nvar(i + 1, Z) no es creciente para la edad o decreciente para la masa usando 

el algoritmo anterior, entonces calculamos esta nueva variable interpolando en fase, 

es decir, puntos evolutivos usando las ecuaciones 2.3 y 2.6 Y tomando como puntos 

de extrapolación aquellos últimos dos puntos evolutivos que han cumplido con la 

condición física en la ecuación 2.10. A este nuevo punto evolutivo que satisface la 

condición física le llamaremos r(i + 1, Z), y la nueva variable nvar(i + 1, Z) es un 

promedio entre un valor nva¡'(i, Z) y r(i + 1). 
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2}Para puntos:::; 51 Y las variables log(I'eff} y log{L/ L0} 

La función Q(i, Z) está dada por la ecuación que tiene definidas 

y la fórmula para la pendiente es la misma que la ecuación 2.8 y la fórmula para 

Q( i, Z) es la misma que en 2.9. La nueva variable queda definida como: 

nvar(i, Z) = varscha(i, Z¡) + Q(i, Z). (2.12) 

3}Para puntos> 51 Y las variables t y me 

La función Q(i, Z) está dada por la ecuación que tiene definidas 

d _ varchar(i, Zl) 
1 - varChar( i - 1, Zl) , 

d _ varchar(i, Zo) 
2 - varchar(i - 1, Zo)' 

(2.13) 

donde el valor de la pendiente otra vez se define como en la ecuación 2.8, y la función 

Q( i, Z) como en la ecuación 2.9. Así, la nueva variable se calcula como: 

nvar(i, Z) = nvar(i - 1, Z) x Q(i, Z), (2.14) 

donde nvar(i -1, Z) empieza en el punto para el cual hay valores, es decir, el punto 

51. 

Cabe aclarar en este punto, que lo que se hace es interpolar ya no usando las trazas 

de Charbonnel 1 para estas masas y para estos puntos evolutivos, pues no existen, 

lo que se hace es interpolar y extrapolar linealmente en metalicidad para cada masa 

usando los puntos que conservan la forma de Schaller como punto inicial. 

Si nvar( i + 1, Z) no es mayor que nvar( i, Z) para la edad o menor que nvar( i, Z) 

para la masa actual, entonces volvemos a usar el algoritmo del inciso 1) de esta 

sección. 

4}Para puntos> 51 Y las variables log(I'elf} Y log{L/ L0} 
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Figura 2.10: Luminosidad para trazas de 1.7 M/M0 del conjunto de trazas de Char
bonnel 1 a metalicidades de Z = 0.001 (triángulos) y 0.02 (cruces). Esta gráfica 
nos permite visualizar el comportamiento de las fases estelares (por ejemplo la rama 
horizontal y la rama asintótica). 

Definimos Pend(i) como: 

Pend(i) = (varchar(i, Zl) - varchar(Z, Zo)) 
log(Zt/Zo) 

y la nueva variable se calcula como: 

nvar(i, Z) = Pend('i) x log(Z/Zo) + varchar(i, Zo). 

(2.15) 

(2.16) 

En este último caso, es difícil darle una continuidad a las fases evolutivas, ya que 

después de que la estrella llega a la parte alta de la rama gigante roja e inicia el 

consumo de helio en su núcleo, se produce un cambio brusco en temperatura (crece) 

y luminosidad (decrece). Sin embargo, el comportamiento de estas fases evolutivas 

es un poco diferente en metalicidad y una extrapolación lineal es buena. La Figura 

2.10 muestra el comportamiento de las fases evolutivas para log(L/ L 0 ). 

También en la Figura 2.10 puede apreciarse el salto de la rama gigante a la edad 
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cero de la rama horizontal (punto 51) que se mencionó en el párrafo anterior. De la 

misma forma puede verse que la diferencia entre la luminosidad de la rama horizontal 

para ambas metalicidades es pequeña (puntos 52-73), y lo mismo ocurre para la rama 

asintótica (puntos 74-81). 

Es importante aclarar un poco de la física de las trazas estelares. Puede verse 

en la Figura 2.10 que las estrellas con mayor metalicidad son menos luminosas, al 

menos para las fases de secuencia principal, subgigante, y la rama horizontal. Este 

comportamiento de la RH también se cumple para las otras metalicidades intermedias 

entre Z = 0.001 Y 0.02. Como puede verse de l.a Figura 2.10, esto no ocurre para la 

RGR, ni para la RAG. Es justamente este último hecho lo que hace difícil discriminar 

las poblaciones de diferente metalicidad. De cualquier forma, ésta es la justificación 

física para extrapolar e interpolar linealmente ambas fases. 

Hasta este punto del proceso de completar las trazas, hemos incorporado las fases 

de RH y RAG para estrellas 0.8 ::; M/M0 ::; 1.7, Y se han completado todas las 

trazas de Schaller desde 0.8 ::; M / M0 ::; 120.0 con 81 puntos evolutivos, cubriendo 

las fases de secuencia principal, hasta la rama asintótica o su equivalente para estrellas 

masiVas. 

Falta en este proceso, extender las trazas para estrellas de muy baja masa. Para 

esto usaremos los grupos de trazas de Charbonnel 2, y las de Lyon. Estas últimas 

trazas no tienen las mismas metalicidades que las del grupo de Ginebra como puede 

verse de la Tabla 2.3. 

Se hizo una interpolación y una extrapolación lineal para obtener las trazas de 

Lyon a las mismas metalicidades que las del grupo de Ginebra, y para las lnismas 

masas. Elegimos el intervalo en masas de 0.08 ::; M/M0 ::; 0.8. Una vez teniendo el 

conjunto de trazas con las mismas metalicidades podemos usarlas para completar las 

trazas de Schaller. La Figura 2.11 muestra estas trazas. 

A diferencia de las trazas de Ginebra, las cuales tienen como primer punto evolu

tivo el momento en el que inicia el consumo de hidrógreno, las trazas de Lyon arrancan 
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Figura 2.11: Trazas estelares para estrellas de muy baja masa del grupo de Lyon 
(Chabrier y Baraffe, 1997), cubriendo un rango de masas de 0.08 ::; M / M0 ::; 0.8. 
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desde las fases sobre las trazas de Hayashi. Para las masas M / M0 == 0.08 la última de 

las cuatro fases que describen su evolución es la edad cero de la secuencia principal. Y 

para estrellas M/M0 == 0.8 la edad cero de la secuencia principal es el punto 2 de los 

4 que la describen. Puede verse de la Figura 2.11 que para metalicidades mayores que 

Z == 0.02 la extrapolación no es muy buena, sobre todo para las trazas con Z = O.l. 

Como podemos ver de la Tabla 2.2 y de la Tabla 2.3, estos dos conjuntos de trazas 

(Schaller y Charbonnel 2) coinciden para las masas 0.4 ::; M / M0 ::; 0.8. También se 

ha explicado en la sección 2.1.2 que estos dos conjuntos coinciden en la predicción de 

las propiedades estelares. Sin embargo, las trazas de Lyon sólo cuentan con 4 puntos 

evolutivos, de los cuales, el 3 o 4 son el punto cero de la secuencia principal para este 

intervalo de masas y los anteriores son presecuencia principal, mientras que las trazas 

de Charbonnel 2, tienen mas puntos evolutivos, pero menos trazas para estrellas de 

muy baja masa. 

Para ensamblar las trazas de Lyon a las de Schallereran necesarias dos condiciones: 

la primera, ponerlas a las mismas metalicidades, que ya se había hecho; la segunda, 

era identificar el punto cero de la secuencia principal para cada una de las trazas. 

Esto último se hizo identificando la posición de los puntos sobre el diagrama H-R. 

Por tanto, lo que deseamos hacer es usar como punto cero las trazas de Lyon e 

incorporar los puntos evolutivos de Charbonnel 2. Esto tiene como ventaja, el hecho 

de que sabemos el punto cero de la secuencia principal para las metalicidades que no 

tienen las de Charbonnel 2. La forma de ajustar los puntos evolutivos de Charbonnel 2 

al punto cero de las de Lyon, es interpolando la diferencia de las propiedades estelares 

de un punto evolutivo al otro de las trazas de Charbonnel(2), esto es: 

(2.17) 

(2.18) 

donde la pendiente de la recta se calcula como en la ecuación 2.8, y la función para 
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interpolar Q(i, Z) es la misma que la ecuación 2.9. 

Hemos ordenado las trazas de Lyon para que el punto cero de la secuencia principal 

sea el punto evolutivo 4. De esta forma, calculamos las nuevas variables de la forma 

siguiente: 

nvar(i, Z) = varLyon(4, Z) + Q(i, Z). (2.19) 

Este proceso se hace para cada una de las variables estelares y para las masas 

en que ambos conjuntos de trazas coinciden. Para las masas en el intervalo 0.4 :::: 

M/M0 :::: 0.8, prácticamente no hay pérdida de masa, así que la masa actual es una 

constante, pero la edad no. 

Para la edad, si nvar(i + 1, Z) < nvar(i, Z), volvemos a aplicar el algoritmo de la 

sección 1). 

Finalmente, para las masas 0.08 :::: M/M0 :::: 0.3 usamos las trazas de Lyon que 

corresponden a las metalicidades del grupo de Ginebra. Para estas estrellas que 

sólo tienen 4 fases evolutivas, de las cuales la última es la edad cero de la secuencia 

principal, hacemos una extrapolación de las edades del conjunto de trazas anterior. 

Esto es válido, ya que estas estrellas tienen una expectativa de vida mayor a la edad 

del universo. 

Como una aclaración, al momento de hacer los cálculos, si no tenemos un punto 

evolutivo, se repite el anterior, tal que las trazas tienen 84 puntos evolutivos, donde 

los primeros 3 puntos sonIa pre-secuencia principal, en el caso de que exista (estrellas 

de muy baja masa). 

Como última parte del proceso de completar las trazas estelares de Ginebra, 

mostraremos las nuevas trazas que cubren el intervalo de metalicidades de 0.001 :::: 

Z :::: 0.1, un intervalo de masas 0.08 :::: M/M0 :::: 120.0, y fases estelares de pre

secuencia principal (0.08 :::: M/M0 :::: 0.7), secuencia principal, subgigante, rama 

gigante, rama horizontal, y rama asintótica 0.8 :::: M / M(,) :::: 120.0. La Figura 2.12 

Illue,t.ra est.as t.razas. 
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Figura 2.12: Trazas estelares para el nuevo grupo de trazas de Ginebra+Lyon. 
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De la misma forma, la Figura 2.13 es un detalle de las trazas donde se puede 

visualizar las interpolaciones y extrapolaciones para las fases de rama gigante y rama 

asintótica para las masas 0.8 :::; M / M0 :::; 1.0. Puede apreciarse de la figura, que la 

interpolación para estas masas es buena para metalicidades de Z = 0.004 Y 0.008. 

Para Z = 0.04, la extrapolación no es tan buena como en las metalicidades anteriores, 

pero los valores de las variables estelares están de acuerdo con el resto de las trazas. 

Para Z == 0.1, podemos ver que la extrapolación falla por mucho en la predicción de 

las variables estelares. 

Finalmente, mostramos en la Figura 2.14 la misma gráfica que en la Figura 2.2, 

para el final del consumo de hidrógeno y el final del consumo de helio (restando la 

edad de la secuencia principal), para el nuevo conjunto de trazas que se ha construído. 

De esta última Figura 2.14 puede verse que para estrellas con log(M/M0 ) < 

log(0.8), no hay fases estelares después de la secuencia principal, ya que la resta entre 

la edad del punto 84 de la traza y la edad de la secuencia principal se hace más 

pequeña. Esto es lógico, pues nuestra filosofía es remplazar las fases restantes con 

una constante que es el valor del último punto evolutivo real de la traza. La curva 

para log(edadRAG - edadsp) es mas suave que en la Figura 2.2. 

2.1.5 El conjunto de trazas estelares con M ex: 5 x ZO.5 

En la sección anterior hemos completado las fases estelares para estrellas en el 

intervalo 0.8 :::; M / M0 :::; 1.7 e incorporado la parte baja de la secuencia principal 

con estrellas en el intervalo 0.08 :::; M / M0 :::; 0.7. 

Usando las trazas de Meynet et al 1994 para estrellas con una M mayor en el 

int.ervalo de masas 12 ::; M/M0 ::; 120.0 junto con el resto de las masas del conjunto 

anterior hemos completado un conjunto de modelos estelares en el intervalo de masas 

0.08 :::; M / M0 120.0 pero con una M ex 5 x ZO.5 en el intervalo de masas 12.0 < 

M / Me) ::; 120.0. 
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Figura 2.13: Detalle del nuevo conjunto de trazas para las masas 0.8::; M/M0 ::; LO, 
donde pueden apreciarse las fases interpoladas. 
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Figura 2.14: Igual que la Figura 2.2 para el nuevo conjunto de trazas. Relación entre 
ellog(edad) de consumo de hidrógeno (SP, rombos llenos) y ellog(Masa inicial) de la 
estrella en M0 , y para el consumo de helio (RAG, triángulos) usando ellog(edadRAG -

edadsp). 

2.2 Calibraciones y espectros 

Existe una dicotomía que sufren los modelos de síntesis evolutiva, al tener que 

elegir entre bibliotecas de espectros estelares, con espectros reales, y las bibliotecas 

con espectros teóricos calculados a partir de modelos de atmósferas estelares. 

Acerca de este tema, es necesario decir que cuando se reproduce el espectro de 

cualquier población estelar se intenta predecir su luz, es decir, la contribución de 

las estrellas mas bri-llantes. La mejor forma de reproducir espectros de poblaciones 

reales es usar espectros de estrellas. Si hablamos de una galaxia real, es decir, que 

está compuesta de estrellas, debemos usar éstas para tratar de obtener la mejor 

aproximación al espectro real. 

Aquí hay que señalar los pros y los contras de una u otra opción: 

Las bibliotecas estelares obtenidas a partir de las observaciones de estrellas tienen 

los siguientes inconvenirntes: 

-La incompletcz. Generalmente la colección de estrellas no alcanza tod,tS las me-
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talicidades, gravedades y temperaturas que se desean. 

-Las bibliotecas estelares están formadas por espectros que cubren diferentes in

tervalos en longitud de onda, resolución, señal a ruido, etc. 

-Para poder usar esta clase de bibliotecas es necesario ponerla en los mismos 

intervalos de los parámetros del parrafo anterior. 

Pero la ventaja de elegir este tipo de bibliotecas es sencillamente que cumplen con 

relaciones empíricas de sus parámetros observacionales que están muy bien estudiadas, 

y que dan una mejor predicción cuando se trata de reproducir el espectro de una 

población completa. 

Por otra parte, las bibliotecas de espectros estelares teóricos tienen como desven

tajas: 

-No son espectros reales, y por tanto están sujetos al tipo de modelo estelar usado 

para predecir sus características. 

-Estas bibliotecas tienen una diferente resolución como función de la longitud de 

onda. 

Esta última es la principal desventaja de este tipo de espectros. 

Pero una ventaja importante de usar este tipo de bibliotecas es, que cubren un 

amplio rango de metalicidades, gravedades y temperaturas y por lo tanto, pueden 

interpolarse para aquellos intervalos en los cuales no hay espectros. 

Muchos autores han hecho esfuerzos para crear una biblioteca de espectros es

telares, un ejemplo es Leitherer et al. (1996), que hasta ese momento reportaba la 

colección de espectros teóricos y observacionales mas completa. 

Oportunamente, para este trabajo, Lejeune et al. (1997 y 1998) lograron con

cretar una extensa biblioteca de espectros estelares teóricos y calibraciones de filtros 

de banda ancha. Hablaremos en la siguiente sección de las características de estos 

espectros y la razón por la cual han sido elegidos para nuestro modelo. 
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Tabla 2.5: Propiedades principales de tres diferentes bases de espectros estelares 
usados por Lejeune. 

Pará- Kurucz Bessell et al. Fluks et al. Allard et al. 
metros (1995) (1989 Y 1991) (1994) (1995) 

Te!! 3500 ~ 50000 K 2500 ~ 3800 K 2500 ~ 3800 K 2000 ~ 3500 K 
logg 0.0 ~ 5.0 -1.0 ~ 1.0 < 0.0 3.5 ~ 5.5 

[MjH] -5.0 ~ 1.0 -1.0 ~ 0.5 0.0 -4.0 ~ 0.5 
AA (nm) 9.1 ~ 160000 491 ~ 4090 99 ~ 12500 ~ 20000 

n(.6.A) 1221 705 10912 ? 

2.2.1 La biblioteca de espectros usada 

En esta sección describiremos los espectros usados para el modelo de síntesis de 

poblaciones, así como los Índices de banda ancha calibrados COIl estos espectros. 

La biblioteca de espectros fue compilada por Lejeune, Cuisinier y Buser (1997 y 

1998 en adelante Lejeune). Este conjunto de espectros es una colección híbrida de 

cuatro diferentes mallas de modelos: Kurucz (1995), Fluks et al. (1994), Bessell et 

al. (1989 y 1991), Allard y Hauschildt (1995). Las características principales de estas 

colecciones de modelos de espectros estelares se dan en la Tabla 2.5. 

Se puede ver de la Tabla 2.5 que los modelos generados por estos autores cubren 

escencialmente zonas diferentes del espacio de parámetros. La primera columna lista 

los parámetros de los modelos: temperatura efectiva Teff , logaritmo de la gravedad 

log(g), metalicidad [MjH], el intervalo de longitudes de onda que cubren los modelos 

AA y el número de intervalos en el que se subdivide éste n(.6..A). 

A continuación explicaremos brevemente la forma en que los espectros fueron 

puestos en los mismos intervalos de parámetros por Lejeune: 

-Todos los espectros de los conjuntos de Bessel y Fluks son re-muestreados con la 

misma resolución e intervalo de longitudes de onda que la biblioteca de Kurucz. 

-N uevos espectros de Fluks correspondientes a las temperaturas de los espectros de 

Besad se generaron por medio de una interpolación de una secuencia de 11 espectros 
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de Fluks, los cuales representan gigantes M de tipos MO hasta MIO, y usando la escala 

de Tipo espectral - Teff definida por Fluks. 

-Para evitar picos espurios a longitudes de onda AA 510 nm presentes en los espec

tros de Bessell, se combinó cada uno de sus espectros con la parte azul del espectro 

correspondiente de Fluks. Así, los nuevos espectros tendrán la misma Te!! Y estarán 

reescalados al nivel de flujo de los espectros de Bessell a la longitud de onda de AA 

600 nm. 

-Los espectros de Allard no tienen la resolución suficiente como para ofrecer una 

descripción precisa del espectro sintético, así que para aumentar el intervalo de lon

gitudes de onda de Kurucz, se ajustó un espectro de cuerpo negro en el intervalo de 

A > 5JLm (banda M). 

Para cerciorarse de la confiabilidad de estos espectros, fueron comparados con las 

relaciones Te!! - Color qne se han obtenido observacionalmente. El primer paso para 

realizar esta comparación, fue interpolar estas relaciones a los parámetros de la nueva 

biblioteca de espectros. La segunda parte fue obtener las mismas relaciones, pero con 

la nueva biblioteca de espectros. Hay que aclarar que este proceso de comparación se 

hizo sólo para relaciones con metalicidad solar. 

Se hacen las comparaciones para cada uno de los colores medidos con estas rela

ciones (U-B, B- V, Vol, V-K, R-l, J-H, H-K, J-K, K-L). Después se procede a corregir 

los espectros usando calibraciones empíricas Teff - Color. 

Ya obtenido el espectro corregido, se vuelven a comparar las relaciones Te¡¡-Color 

de ambos (relaciones empíricas, y las obtenidas de los espectros sintéticos) y se obtiene 

un buen ajuste de ellos. La conclusión más importante de este trabajo de corrección es 

que el algoritmo no altera significativamente las propiedades diferenciales de la malla 

de modelos para la mayor parte de los colores y la mayor parte de las temperaturas, 

de hecho, los residuos son más pequeños que unas cuantas centésimas de magnitud. 

En el aspecto más importante, el que concierne a la complete~, la Tabla 2.6 mues

tra los parámetros de la nueva biblioteca de espectros estelares. 
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Tabla 2.6: Características principales de la biblioteca de espectros estelares obtenida 
por Lejeune. 

Pará
metros 

Te!! 
logg 

[MjH] 
.U (nm) 

n(Á)') 

Lejeune et al. 
(1997 y 1998) 

2000 ~ 50000 K 
-1.02 ~ 5.5 
-5.0 ~ 1.0 

9.1 ~ 160000 
1221 

Aunque esta malla de modelos es la más completa, existen intervalos de parámetros 

no cubiertos, para los cuales es necesario interpolar. La Figura 2.15 muestra la región 

del espacio de parámetros que cubre la nueva biblioteca de espectros. 

Se observa en la figura que no hay espectros para bajas gravedades y altas tem

peraturas. También vemos que no hay modelos para muy bajas gravedades y muy 

bajas temperaturas en el intervalo de baja metalicidad. Existen otras zonas no cu

biertas, pero éstas pueden interpolarse con métodos simples como por ejemplo, con 

una interpolación cuadrada con tres puntos. 

La nueva biblioteca cubre la mayor parte de las fases evolutivas: las gigantes M 

(muy baja gravedad, muy baja temperatura y alta metalicidad), la secuencia principal 

a todas las temperaturas y metalicidades (alta gravedad, todas las temperaturas, 

todas las metalicidades), y las fases de subgigante, gigante, y asintótica para el resto 

de los parámetros. 

Para el código de síntesis evolutiva desarrollado en esta tesis, no hemos tomado 

toda la malla de modelos. Considerando que [M / H] = -3.5 significa una Z = 6.310-6 

si Z0 = 0.02 con la relación [MjH] = log(ZjZ0)· Esta Z es más baja que la 

metalicidad más baja de los modelos de evolución estelar usados aqui (Z = 0.001). 

Hemos tomado todos los espectros con metalicidades [M / H] :::: -3.5. 
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Teff 

-LOO B.9 9.87 1.0 L~ g 

Figura 2.15: La Malla de parámetros que cubre la nueva biblioteca de espectros 
(Obtenida de Lejeune et al. 1998). 
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En este capítulo se explica de manera general de que dependen y como fueron cons

truídos los códigos de evolución química y de síntesis evolutiva (evolución espectral). 

La historia de formación estelar determina el enriquecimiento químico en una galaxia, 

y es la población estelar que se forma a lo largo de esta historia la que determina las 

características de la luz integrada de esa galaxia. 

La historia de formación estelar varia de galaxia a galaxia, la amplia variedad de 

historias de formación en galaxias reales, hace que las funciones de formación estelar 

de los códigos de evolución química y de síntesis evolutiva sean a veces específicas para 

el tipo de galaxias que pretenden modelar. El código de síntesis evolutiva desarrollado 

aquÍ, pretende abarcar el mayor número de casos posible. 

3.1 La evolución química 

El código de evolución química es el que nos describe el comportamiento de dos 

parámetros importantes en función del tiempo t del modelo de evolución espectral: la 

tasa de formación estelar, w(t). que se supone tiene una forma dada y la mctalicidad 



54 

Z(t). 

Estos dos parámetros del modelo se derivan de resolver un sistema de ecuaciones 

diferenciales acopladas derivadas por Tinsley (1976). 

Un modelo químico a su vez requiere de ingredientes como son: i)la función inicial 

de masa, <l>(m), que depende de la masa inicial de las estrellas, debe estar normalizada 

y debe ser continua; ii) un segundo ingrediente son los rendimientos químicos, material 

"fresco" que es sintetizado en el interior de las estrellas durante su evolución y que le 

devuelven al medio interestelar a lo largo de su vida y cuando mueren. 

La ecuación siguiente muestra la normalización para una <l>(m) que sólo depende 

de la masa: 

1
M. 

Mo 
<l>(m)mdm=l, (3.1) 

donde Mo es el límite inferior en masa, el cual para el código de evolución espectral 

está determinado por el el límite inferior en masa de los modelos estelares, y MI es la 

masa superior que estamos suponiendo que se puede formar en el medio interestelar 

(por ejemplo, 60, 85, 100, 120 M0 ). 

Antes de describir cada una de las ecuaciones de la evolución química, mencionare

mos algunas de las suposiciones que son necesarias para su correcta interpretación. 

-Las ecuaciones pueden ser aplicables a una zona de una galaxia, o bajo ciertas 

restricciones a toda la galaxia. 

-El material expulsado por las estrellas se mezcla inmediatamente con el gas. 

-El material es químicamente homogéneo. 

-No hay materia oscura no bariónica. 

La primera de las ecuaciones tiene que ver simplemente con el balance entre la 

masa en gas y la masa en estrellas: 

(3.2) 
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donde MT es la masa bariónica total del sistema. La segunda ecuación describe el 

balance entre el masa total del sistema, el gas que entra al sistema f(t) (o a la zona), 

y el gas que sale del sistema por vientos w(t): 

dMT dt = f(t) - w(t). (3.3) 

De la misma manera se desea conocer como cambia la masa en estrellas con 

el tiempo, y ésta cambia en función de cuantas estrellas se forman y cuanta masa 

devuelven al medio. 

d~s = >I1(t) - E(t), (3.4) 

donde E(t) es la tasa de expulsión de material por parte de las estrellas durante su 

evolución, y que se expresa de la manera siguiente: 

¡MI 
E(t) = (m - rm) <I>(m) >I1(t - Tm) dm, 

m, 
(3.5) 

donde mt corresponde a la estrella de menor masa que está saliendo de la secuencia 

principal al tiempo t, T es el tiempo de vida de una estrella de masa m, y r m es la 

masa del remanente compacto de una estrella cuya masa inicial es m. 

Asi como cambia la masa en estrellas, la masa en gas cambia por la formación de 

estrellas, la materia devuelta por las mismas cuando mueren, y por los flujos de gas 

que entran o salen, esto es, 

dM 
-d.!L = -w(t) + E(t) + f(t) - w(t). 

t 
(3.6) 

De esta manera, el cambio en la masa del gas para un elemento químico se deter

mina a partir de la siguiente ecuación 

d(X,Mg ) ) () ( ) '( ) , dt = -Xi(t >11 t + E, t + Xlf t - X",w(t), (3.7) 
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donde Xi(t) es la abundancia por masa del elemento químico i, X} es la abundancia 

primigenia del elemento i que cae con f(t), y X~ es la abundancia del elemento i que 

abandona el sistema en forma de vientos o alguna otra. Ei(t) es la tasa de eyección del 

elemento i de la población de estrellas, e incluye la fracción del elemento sintetizado 

en la estrella. Por tanto la tasa de eyección de masa con elementos nuevos y no 

procesados es 

(3.8) 

El rendimiento químico Yim se define como la fracción de masa de una estrella de 

masa m que se transforma en el elemento i (en inglés yield) , y la tasa de expulsión 

de este elemento de una población estelar completa la describe la siguiente ecuaeión: 

(3.9) 

Finalmente, la parte de masa expulsada que no se procesa es (m - rm)Xi(t - Tm) 

para una estrella de masa m. 

Dos conceptos importantes que resta explicar en este marco de evolución química 

son: la función de regreso R, definida como: 

(3.10) 

y que denota la fracción de masa que la estrella devuelve al medio interestelar cuando 

muere. 

El otro concepto es el yield Yi, definido como: 

1 1M1 

Yi = -R mYim<I>(m) dm 
1- m, 

(3.11) 

y que denota la fracción de masa de nuevos metales expulsada por la estrella al morir. 

Dependiendo del sistema estelar que se esté estudiando, se eligen los ingredientes 

del modelo químico <I>(m), \Ii(t), f(t), w(t). La forma de estas funciones asi como los 
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valores de los parámetros que entran en ellas se pueden restringir por las determi

naciones del contenido de gas y las abundancias de algunos elementos químicos del 

sistema. 

De la misma forma, para ciertos ingredientes del modelo, y bajo algunas suposi

ciones es posible resolver las ecuaciones de evolución química de forma analítica. 

Explicaremos a continuación las ecuaciones que usamos en el código que hemos de

sarrollado para generar modelos semi-analíticos. 

3.1.1 Un código semi-analítico de evolución química 

Para simplificar las ecuaciones mostradas al principio de esta sección, usaremos la 

aproximación de reciclaje instantaneo (ARI). Esta consiste en dividir a las estrellas en 

dos clases: las que viven por un tiempo mayor a la edad del universo (masas menores 

que algún valor mu); y aquellas que mueren tan pronto como nacen (m > mulo Por 

tanto el límite inferior de las integrales mostradas en la sección precedente se hace 

independiente del tiempo, y las ecuciones se simplifican, ya que en este caso R y Yi 

son constantes. Por ejemplo, las ecuaciones (3.5) y (3.8) se convierten en 

E(t) = RIJ!(t), (3.12) 

y 

E,(t) = RXi(t)lJ!(t) + Yi(1 - R)[1 - Xi(t)]IJ!(t). (3.13) 

Ya que Xi « 1 la última ecuación puede reescribirse como: 

Ei(t) = RXi(t)lJ!(t) + Yi(1 - R)IJ!(t). (3.14) 

Sustituyendo en las ecuaciones (3.4), (3.6) y (3.7), obtenemos 

d~, = (1 _ R)IJ!(t), (3.15 ) 
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dM 
d/ = -(1 - R)w(t) + Jet) - w(t), (3.16) 

d(d~g) = -X¡(t)(l- R)w(t) + y¡(l - R)w(t) + X}j(t) - X~w(t). (3.17) 

Usando las últimas dos ecuaciones encontramos 

M9~~X¡) = y¡(l - R)w(t) + (X} - X¡)j(t) + (Xi - X~)w(t). (3.18) 

Las ecuaciones (3.10), (3.11), (3.15), (3.16) Y (3.18), han sido usados para con-

struir un código semi-analítico de evolución química que integra un sistema de tres 

ecuaciones con tres incógnitas. Estas ecuaciones pueden resolverse analíticamente si 

se consideran a las funciones w(t), Jet) y w(t) como exponenciales, constantes o leyes 

de potencia. Usando este código semi-analítico, junto con los "yields" de Maeder 1992 

y tomando en cuenta las aproximaciones hechas aquí, es posible aplicar este código 

para resolver en forma númerica el sistema de tres ecuaciones y generar modelos de 

evolución química aplicables a muchos casos. 

3.1.2 Códigos de evolución química 

En general, las ecuaciones deben resolverse numéricamente. Esto significa que se 

debe considerar que las integrales dependen del tiempo, ya que la masa de la estrella 

que sale de la secuencia principal cambia con el tiempo, y que los yields dependen de 

la metalicidad. 

Un código que hace una mejor aproximación al proceso completo de evolución 

química es el desarrollado por Carigi (1993), el cual puede usar los rendimientos que 

sean necesarios, y que no usa las suposiciones mencionadas en la sección anterior. 

Este último, es un código que resuelve las ecuaciones de evolución química de manera 

general para cualquier clase de ingredientes. 
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La aplicacion del código de evolución espectral que desarrollamos aquí a galaxias 

espirales e irregulares la hemos hecho utilizando t, lJI(m), y Z(t) del código de Ca

rigi, junto con <I>(m) tal que de aquí en adelante al referirnos al código químico nos 

estaremos refiriendo al de Carigi. 

3.2 El código de evolución espectral 

Los ingredientes necesarios para el modelo de evolución espectral se pueden des-

cribir como sigue: 

i. El tiempo, t. 

ii. La tasa de Formación estelar, IJI (t). 

iii. La metalicidad, Z (t). 

Para el código, estas tres variables entran como una tabla, donde t va de cero a 

un valor dado tPE, que es el tiempo que dura la formación estelar, y en función de 

esta variable independiente t, están definidas las otras dos variables. 

Una vez que tenemos el modelo de evolución química podemos construir el número 

de estrellas que se están formando a cada tiempo en el rango de Mo Y MI, usando la 

tasa de formación estelar y la función inicial de masa <I>(m), que debe ser la misma 

que usa el modelo químico, y se define como sigue: 

n(m, t)dt = lJI(t) <I>(m) dt. (3.19) 

Dentro del modelo espectral, el parámetro Z (t) determina la metalicidad a la cual 

la población estelar nace. Por tanto, las nuevas estrellas que se forman tienen una 

metalicidad que evoluciona según el modelo de evolución química. 

Ejemplificaremos el cálculo de las propiedades espectrales usando una Edad de 10 

Gigañ()s (Ga), la cual no necesariamente es el tiempo que dura la formación estelar, 

sino mayor o igual, para la población que queremos ver. Pensando sólo en la edad de 

las estrellas E." las que se formaron a una edaCl cero, tienen ahora una edad de 10 
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Ga, y las que se formaron al tiempo t hoy día tienen una edad: 

Es = Edad-t, (3.20) 

donde t va de [O.O,tPE]. Si tpE = Edad, entonces la formación sigue y las estrellas 

recién formadas tienen una edad cero. 

Este último parámetro es el que se necesita para calcular las propiedades de las 

estrellas que permanecen vivas a la edad deseada. El cálculo se inicia determinando 

las masas que poblarán el diagrama H-R teórico, esto se hace pensando que para una 

buena integración, el diagrama debe quedar cubierto en todas sus fases. Para esto, 

debemos considerar que, a excepción de la SecuenciaPrincipal, el resto de las fases 

evolutivas son una secuencia de masa y tiempo. Esto se debe a la rápida evolución 

de las estrellas después de que abandonan la secuencia principal. 

En el cálculo de las propiedades espectrales de una población, las estrellas que más 

contribuyen son las estrellas gigantes. Las estrellas más brillantes son aquellas que 

han dejado la secuencia principal o están en la parte alta de la secuencia principal. 

Esto significa que para un buen muestreo, el diagrama debe dividirse en dos partes: 

aquellas estrellas sobre la secuencia principal. y aquellas que están en etapas pos

secuencia principal. Esta división debe hacerse a cada instante de tiempo, en el que 

se están generando estrellas. De manera sencilla, lo que se hace es a partir de las 

trazas, calcular la masa de la estrella que está en la rama asintótica, y la masa de 

la estrella que se encuentra saliendo de la secuencia principal. El procedimiento es 

como sigue: 

Como se mencionó en el capítulo anterior, las trazas tienen la propiedad de tener 

fases equivalentes, es decir, el mismo punto sobre las trazas es la fase equivalente de 

cada estrella. Así, el último punto en las trazas es la edad de la estrella a la que 

aún brilla, esto es, el último punto en la parte alta de la rama asintótica (en nuestras 

trazas es el punto 84). De manera similar, el último punto en la secuencia principal 

en nuestras trazas es el punto 14. 
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7 B 9 10 11 
log(Edod) 

Figura 3.1: Relaciones log(edad) del punto evolutivo contra ellog(masa) a Z = Z0' 
Los triángulos son para la parte alta de la rama asintótica, y los rombos para la salida 
de la secuencia principal. 

Para una Z (t) dada se eligen dos conjuntos de trazas con metalicidades adyacentes, 

en estos dos conjuntos con el parámetro Es se determinan n = 70 relaciones, desde 

la salida de la secuencia principal hasta la parte alta de la rama asintótica. Estas 

relaciones son de masa contra edad como se muestra en la Figura 3.l. 

En estrellas de baja masa (m < 0.8M0 ), las cuales no alcanzan a evolucionar más 

allá de la edad del universo, estas dos relaciones se vuelven una constante. 

Para encontrar las masas en cada uno de los n = 70 puntos evolutivos, lo primero 

que hacemos es encontrar las edades de estos puntos a la metalicidad requerida usando 

las ecuaciones (2.3) para los pesos en 10g(Z) y la ecuación (2.6) para interpolar el 

log(tpe ) del punto evolutivo. Esto se hace para todas las masas, j = 1, m, donde 

m = 30, y para todos los puntos evolutivos entre las fases de SSP y RAG, k = 1, n. 

Hay que aclarar que las masas de las que estamos hablando son las masas iniciales de 

las trazas. 

Sabemos, que las estrellas que están vivas son aquellas para las cuales se cumple 
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(3.21) 

Esto significa, que siempre hay una masa entre mj-l Y una masa mj para las cuales 

la edad que satisface la relación anterior este entre tpe,j-l y tpe,j, respectivamente. La 

interpolación para encontrar la masa a la edad y metalicidad requeridas se obtiene 

usando otra vez las ecuaciones (2.3) para los pesos en log(tpe), Y la ecuación (2.6) 

para interpolar el log( m). 

Para obtener las masas que aún están en la secuencia principal, es decir, entre la 

masa de la SSP y la masa más baja de nuestras trazas mo lo que se hace es dividir 

el intervalo entre un número no = 80 y generar el mismo número de masas sobre la 

secuencia principal de la forma siguiente: 

a = (log(mo) -log(mssp))jno, (3.22) 

y 

m = 10Ioy{mssp)+".j,j = 1,no. (3.23) 

Con este último algoritmo mas el descrito para las estrellas entre la SSP y la 

RAG se obtienen 150 puntos evolutivos para cada tiempo t indicado por el tiempo de 

formación estelar. 

Este algoritmo es la base de todo el código, ya que poblar el diagrama H-R, es 

el principal problema que se presenta en los códigos de síntesis evolutiva. Algo muy 

importante al respecto, es el hecho de que este método sólo puede aplicarse a las 

trazas de Ginebra. 

Una vez que se tienen las 150 masas para poblar el diagrama H-R, el paso que 

sigue es interpolar las propiedades estelares log(tpe ), log(mc), 10g(LjLe ) y log(Teff ) 

usando la ecuación (2.6), con pesos en Z, m, y tpe usando las ecuaciones (2.3). 

Para cada una de las mz debe haber una traza, una secuencia de edad, con sus 
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Figura 3.2: Diagrama H-R para poblaciones formadas por brotes instantáneos de 
diferente metalicidad, vistas a 10 Ca. 

propiedades para las 84 fases evolutivas. Empezando con el tiempo, después se inter

polan las propiedades estelares en masa y finalmente en metalicidad. 

De acuerdo con la evolución química, la metalicidad de las esttellas que nacen 

cambia como función del tiempo, de esta forma, cuando queremos ver la población a 

10 Ca tenemos una mezcla de estrellas de diferente edad y metalicidad. Sin embargo, 

el código puede generar como casos límites las poblaciones formadas por brotes ins

tantáneos ó tasas de formación constantes a una sola metalicidad. La Figura 3.2 

muestra un diagrama teórico para una población formada con brotes instantáneos a 

metalicidad constante, vista a una edad de lOCa. 

3.2.1 La transformación del diagrama teórico al observacional 

Para que las propiedades estelares de la población sintética de estrellas sean com

paradas con las obtenidas a través de las observaciones una vez que hemos calculado 
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el número de estrellas que están vivas a la edad deseada, es necesario transformar 

las variables estelares, (Teff , Lj L0 Y Z), a las varibles espectrales (la distribución 

espectral de energía DEE, las correciones bolométricas, e índices específicos, como 

pueden ser los Índices de banda ancha de Johnson 1967, o los Índices de Lick, Worthey 

1994). 

Esta transformación se hace con ayuda de las bibliotecas de espectros estelares 

mencionados al final de la sección 2.2. Antes de explicar como se transforman las 

propiedades debemos usar las variables apropiadas Tefj , log(g), y [MjH), esto se hace 

usando: 

y 

GM 
g=

r2 (3.24) 

(3.25) 

donde g es la aceleración gravitacional en la superficie de la estrella y r es su radio. 

Usando estas dos ecuaciones, obtenemos 

47ruGMTe~f 
g= L ' (3.26) 

y dividiendo entre la gravedad del Sol, obtenemos 

(3.27) 

Sacando el logaritmo base 10 obtenemos 

(3.28) 

Finalmente, 

(3.29) 
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donde log(g0) = 4.43773, log(T0 ) = 3.76193, Y las demás son las variables estelares 

que hemos descrito anteriormente. 

Para convertir Z a [MjH], usamos la relación [MjH] = log(ZjZ0) que también se 

mencionó en la sección 2.2. 

El procedimiento seguido por el código para asignar las propiedades espectrales 

es el siguiente: una vez que tenemos la población sintética, cada punto de los 150 

puntos evolutivos que forman la población al tiempo t, es en realidad un conjunto 

de estre-llas que está pesado por la función n(t, m), con las mismas propiedades 

(Te!f, log(g), [M/H]). A cada triada de parámetros estelares le corresponden una 

distribución espectral de energía (DEE) con 1221 valores, la correccón bolométrica 

(CB) y 14 colores de banda ancha ((U - B), (B - V), (V - R), (V - I), (V - K), (R

I), (I - K), (J - H), (H - K), (K - L), (J - K), (J - L), (J - L') Y (K - M)). 

Cuando alguna triada de parámetros no cae en el espacio cubierto por la biblioteca 

de espectros (Figura 2.15), se hace una extrapolación en la misma forma que se hace 

la interpolación, usando tres puntos. 

Estos 1221 valores de la DEE + la CE + 14 colores suman 1235 variables que se 

asignan a una triada de parámetros estelares. La interpolación de estas 1235 variables 

es similar a la que se hace para las trazas estelares cuando se calculan las poblaciones 

sintéticas. 

Esta transformación también puede hacerse usando calibraciones Te!! - Color, las 

cuales tienen la misma función que los espectros, pero en lugar de usar una triada, 

solo se usa la Teff , Y en lugar de asignar un flujo en un amplio intervalo de longitudes 

de onda, sólo se asignan colores. 

Además de estas 1235 variables espectrales, existen 21 que corresponden a los 

Índices de Lick. Los Índices son calculados con la rutina index94.f, desarrollada por 

J. González y descrita en Worthey et al (1994). Estos Índices se obtienen a partir de 

la calibración deducida de la observación de estos Índices en un conjunto de estrellas. 

Al igual que las DEE, y los colores, los índices de Lick también dependen de las 
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variables estelares Tefl,log(g), [M/H] 

3.2.2 La integración de las variables espectrales 

Para hacer la integración de la luz de las estrellas que permanecen brillando hasta 

la edad deseada, lo que se hace estrictamente, es sumar la luz de todas las estrellas 

que se han formado a lo largo del tiempo que a durado la formación estelar tPE, y 

que permanecen vivas a cierta Edad. 

El flujo se puede sumar directamente, pero no así los colores e Índices. Lo que 

podemos sumar de las estrellas es su luz. 

Describiremos como obtenemos la luz para cada una de las variables espectrales 

mencionadas empezando por los colores. Para obtener los colores promedio de una 

población es necesario conocer la cantidad de energía que se obtiene en cada uno de 

los filtros siguientes: U, B, V, R, I, K, H, J, L, L', Y M. 

La luminosidad total de la estrella se obtiene a partir de la rutina que calcula las 

propiedades estelares de las estrellas, la luminosidad bolométrica L/ L0 (LBol ). 

La corrección bolométrica para el filtro V es la que esta incluida en las 1235 

variables espectrales de la base de Lejeune (1997 y 1998). De esta forma, usando la 

relación de las magnitudes 

(3.30) 

donde Mv es la magnitud absoluta en V, Mbol es la magnitud bolométrica, y CBv es 

la corrección bolométrica, la luminosidad en el filtro Ves: 

L - L X 10°.4CBv 
V - Pob , (3.31) 

donde L pob es la luminosidad bolométrica de la estrella multiplicada por el número 

de estrellas de esa luminosidad 
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Lpob = n(m, t)LBol • (3.32) 

Este último factor es el peso para calcular el valor promedio de la luz en el fil

tro deseado. Para obtener la luminosidad en el siguiente filtro usamos el color que 

relaciona el filtro conocido con el que deseamos conocer, es decir, 

_ (LB) 
B - V = -2.0109 Lv ' (3.33) 

de donde 

LB = Lv x 1O-0.4(B-V). (3.34) 

Este proceso se lleva a cabo para el resto de los filtros y para el resto de los colores 

L" = Lf¡ x 10-0.4(/2-/.). (3.35) 

Para los índices de Lick (Worthey et al. 1994), el proceso es similar. La Tabla 3.1 

muestra la definición de los Índices como en Worthey et al. (1994). Los Índices son 

calculados a través de las calibraciones polinómicas descritas por González (1993). 

Implementadas en la rutina "index94.f" desarrollada por González (1993), esta 

rutina requiere como entrada, la Teff , 109(9) Y [M/H]. La salida de esta rutina nos 

proporciona los valores de los Índices en las unidades que se muestran en la Tabla 

3.1. Como se muestra en la Tabla, hay dos tipos de Índices: los que se miden en 

magnitudes, y los que se miden en ancho equivalente (A), ambos se calculan de 

diferente forma. Empezaremos por los que se miden en ancho equivalente (AE): 

AE = {~2 (1 _ Fl~) dA; 
J~l Fc~ 

(3.36) 

los que se miden en magnitud: 

[( 
1 ) {~2 Fn. ] 

Mag = -2.5 x log A2 _ Al J~l Fo dA : (3.37) 
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Tabla 3.1: Definición de los Índices de Lick 

N Nombre índice Pseudocontinuos Unidades Mide 
1 CNl 4143.375-4178.375 4081.375-4118.875 mag CN,Fel 

4245.375-4285.375 
2 CN2 4143.375-4178.375 4085.125-4097.625 mag CN,Fel 

4245.375-4285.375 
3 Ca4227 4223.500-4236.000 4085.125-4097.625 Á Cal, Fel, FeIl 

4242.250-4252.250 
4 G4300 4282.625-4317.625 4267.625-4283.875 Á CH,Fel 

4320.125-4336.375 
5 Fe4383 4370.375-4421.625 4360.375-4371.625 Á Fel,TiIl 

4444.125-4456.625 
6 Ca4455 4453.375-4475.875 4447.125-4455.875 Á Cal, Fel, Nil, 

4478.375-4493.375 TiIl,Mnl,vl 
7 Fe4531 4515.500-4560.500 4505.500-4515.500 Á Fel,Til, 

4561.750-4580.500 FeIl, TiIl 
8 Fe4668 4635.250-4721.500 4612.750-4631.500 Á Fel, Ti!, Crl, 

4744.000-4757.750 Mgl, Nil, C2 

9 Hj3 4847.875-4876.625 4827.875-4847.875 Á H{3,Fel 
4876.625-4891.625 

10 Fe5015 4977.750-5054.000 4946.500-4977.750 Á Fel, Nil, Til 
5054.000-5065.250 

11 Mg l 5069.125-5134.125 4895.125-4957.625 mag MgH, Fel, Nil 
5301.125-5366.125 

12 M[h 5154.125-5196.625 4895.125-4957.625 mag MgH, Mgb, Fe! 
5301.125-5366.125 

13 Mgb 5160.125-5192.625 5142.625-5161.375 Á Mgb 
5191.375-5206.375 

14 Fe5270 5245.650-5285.650 5233.150-5248.150 Á Fel,Cal 
5285.650-5318.150 

15 Fe5335 5312.125-5352.125 5304.625-5315.875 Á Fel 
5353.375-5363.375 

16 Fe5406 5387.500-5415.000 5376.250-5387.500 Á Fel,Crl 
5415.000-5425.000 

17 Fe5709 5698.375-5722.125 5674.625-5698.375 Á Fel, Nil, Mgl 
5724.625-5738.375 

18 Fe5782 5778.375-5798.375 5767.125-5777.125 Á Fel,Crl, 
5799.625-5813.375 Cul,Mgl 

19 NaD 5878.625-5911.125 5862.375-5877.375 Á Nal 
5923.875-5949.875 

20 TiO l 5938.375-5995.875 5818.375-5850.875 mag TiO 
6040.375-6105.375 

21 Ti02 6191.375-6273.875 6068.375-6143.375 mag TiO 
6374.375-6416.875 
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donde F1A es el flujo en el intervalo de longitud de onda del índice [Al, A2] y Fe>. es el 

valor del flujo del continuo también en el intervalo [Al, A2]. 

Las fórmulas anteriores expresan como se miden estrictamente los índices. Pero 

no es posible hacerlo para DEE, pues estas expresiones son para espectros observados 

con alta resolución espectral. 

A continuación describiremos como se miden los índices usando las distribuciones 

espectrales teóricas y la calibración de los índices. 

Como se mencionó anteriormente, los valores de los índices son determinados por 

la rutina "index94.f", de tal forma que necesitamos ponerlos en términos de una 

cantidad que pueda sumarse. Esta cantidad es la luminosidad o el flujo del continuo 

total en el intervalo de longitudes de onda del índice. 

La forma en que aquí se mide el flujo del continuo es como en González (1993). 

Primero calcularemos el flujo promedio de los pseudo continuos azul y rojo adyacentes 

al índice. 

Para el pseudocontinuo azul, el flujo promedio es: 

f A2. F dA F _ A,. A 
PA - \ \' 

A.2a - Ala 

para el pseudo continuo rojo, el flujo promedio es: 

F 
_ J;:; FA dA 

PR - . 
A2r - Alr 

(3.38) 

(3.39) 

Este flujo promedio se le asocia a la longitud de onda promedio de cada pseudo-

continuo. El flujo del continuo para el índice es determinado por una recta entre los 

dos flujos promedio de los pseudocontinuos adyacentes descrita como: 

(3.40) 

donde 'In = FeR-FeA . 
Ápr Apc. 
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Finalmente, la cantidad por la cual son pesados los índices para ser sumados es 

el flujo sobre esta recta, integrado en el rango de longitudes de onda del índice, y se 

calcula usando el teorema del valor medio como: 

F. _ Fc).,. + Fc>.¡ (' _') 
e - 2 "2 "1, (3.41) 

Los índices se suman de manera diferente, los que son medidos en ancho equiva

lente se suman de la siguiente forma: 

Pi = EW x Fe x n(m, t) x L., (3.42) 

y los que se miden en magnitudes se suman: 

Fi = 1O-OAMa9Fe X n(m,t) x LB' (3.43) 

Finalmente, el flujo en la DEE, puede sumarse directamente pesado por el número 

de estrellas 

F>., = F>.,n(m, t), (3.44) 

donde el subíndice representa el número de longitudes de onda que tienen los espectros 

teóricos, en este caso 1221 valores para el flujo. 

Los colores L", índices Pi, y el espectro correspondiente, se suman de la forma 

siguiente: 

Para obtener el valor promedio de cada una de estas variables, lo que se hace es 

integrar (sumar) en tiempo y en masa y dividir por el peso que se les asignó, es decir, 

para los colores: 

_ ¡,t ¡,m(t) L . (Z mI t') n(m' t') L dml dt' L_t-Omo Ir" 's 

" - ¡,t rm(t) n(m' t') L dml dt' ' 
t=D Jmo ' S 

(3.45) 

para los índices: 
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La primera parte de este capítulo está dedicada a las pruebas realizadas con el 

código de evolución espectral de poblaciones estelares para mostrar sus características. 

Para esto haremos una comparación con otros códigos para tasas de formación estelar 

estándar, las cuales se usan en muchos modelos. 

La segunda parte será una aplicación del código para predecir el espectro de una 

galaxia elíptica y usando un modelo de evolución químico-espectral para estimar la 

edad de la población estelar en la galaxia irregular NGC 1560. 

4.1 Comparación con otros códigos de síntesis de 

poblaciones 

Hemos elegido para comparar nuestro código de síntesis evolutiva los de Bruzual 

y Charlot. 1993 (BC), GISSEL96; Fioc y Rocca-Vomerange 1997 (FR), PEGASE Y 

Leitherer et. al. 1999 (CL), STARBURST99. Hemos denominado a nuest.ro código 

SPECTRALOl para todo fin prActico 
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fl:. _ J!,o J~t) F;(Z, m', t') Fc(Z, m', t') n(m', t') L. dm' dt' 

, - J!,o J:::a(t) Fc(Z, m', tI) n(m', t') L. dm' dt' ' 
(3.46) 

y para los espectros: 

(3.47) 

Donde las integrales significan, la suma de todas las estrellas que están vivas al 

tiempo t, desde la estrella con masa mo, hasta la estrella con masa m(t) que aún está 

en la fase de la rama gigante asintótica; y la suma de todas las estrellas que nacieron 

desde t = O, hasta las que están naciendo al tiempo t. 

Para el caso de los colores, lo que se obtiene de la integración es la cantidad de 

energía que se emite en cada uno de los filtros. Para obtener el color promedio de la 

población usamos la signiente expresión: 

(h - f¡) = -2.5 x lOg(ih ), 

" y así para el resto de los colores. 

Para los Índices que son medidos en magnitudes, la magnitud promedio es: 

Mag = -2.5 x log(Fi). 

(3.48) 

(3.49) 

De esta forma los parámetros de salida son: índices de banda ancha, los índices 

de Lick, y espectros de baja resolución, del orden de 10 A, en el ultravioleta y el azul. 
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Figura 4.1: Evolución de los colores (U - E), (E - V) Y (V - K) para una poblacion 
que nace en un brote instantaneo de formación estelar a Z = Z0 con los códigos de 
PEGASE (línea con puntos), GISSEL96 (línea cortada), y SPECTRALOl (línea 
continua). 

Como hemos visto en el primer capítulo, estos códigos usan brotes instantáneos o 

tasas de formación constantes con metalicidad constante para generar los modelos de 

evolución espectraL 

La primera comparación, es un modelo que tiene las siguientes condiciones: 

-w (t) = brote instantáneo. 

-z = Z0. 

-<I>(rn) ~ m-2.
35

, con límites de masa Mo = 0.1 Y M¡ = 100.OM/M0 . 

-Las trazas con una M <X ZO.5 

Hemos comparado los resultados de este modelo con los códigos GISSEL96, PE

GASE y SPECTRALOl. La Figura 4.1 muestra la evolución del brote de formación 

estelar para metalicidad solar visto a una Edad = 10 Ga. 

Podemos ver de la Figura 4.1, que nuestro modelo predice valores para (E - V) 
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y (U - B) muy similares'a los que se obtienen de los otros dos códigos. Algunas de 

las diferencias son: a)el hecho de que los colores de los modelos producidos por GIS

SEL96 no son tan rojos a edades log(Edad[Ga])=-2.2, mientras que los producidos por 

PEGASE y SPECTRALOl tienen un comportamiento muy similar a edades tem

pranas; b) para una edad de 10g(Edad[Ga])=-1.0, el modelo producido por PEGASE, 

predice un color (V - K) mas rojo que los otros dos modelos; c) para edades mayores 

los modelos de GISSEL96 y SPECTRALOl tienen comportamientos similares. 

Las razones de estas diferencias se explican de la manera siguiente: a) Los códigos 

PEGASE y SPECTRALOl usan las trazas de Ginebra, mientras que GISSEUl6 usa 

las trazas del grupo de Padova; b) las trazas usadas por PEGASE han sido modificadas 

al incorporarles la parte alta de la RAG para estrellas en el intervalo de 5 :S M / M0 :S 

9; c) la calibración usada por los códigos de GISSEL96 y SPECTRALOl es casi la 

misma (versiones diferentes), a pesar de que las trazas no son las mismas. 

Además, hemos calculado modelos con las mismas condiciones del modelo anterior 

para diferentes metalicidades usando GISSEL96 y SPECTRALOl. La Figura 4.2 

muestra los mismos colores mostrados en la Figura 4.1, pero con las metalicidades de 

las trazas del código GISSEL96. 

La Figura 4.2 muestra en la primera gráfica (a) una comparación de los co-lores 

de nuestro modelo para la metalicidad más baja alcanzada por SPECTRALOl 

(Z = 0.0005) con el modelo para la metalicidad más baja del código GISSEL96 (Z = 

0.0004). El comportamiento es muy similar, aunque para el color (V - K) la extrapo

lación hecha por SPECTRALOl se dispara a edades mayores que 10g(Edad[Ga])=0. 

Para el resto de las metalicidades (b,c,d,e) el comportamiento es muy similar tomando 

en cuenta que los modelos estelares usados por estos códigos son diferentes. Para la 

gráfica mostrada en (f), vemos que el modelo no es muy bueno debido a que las trazas 

para Z = 0.1 no están completas. 

Otro punto importante de comparación son los índices de Lick. Usando las mismas 

metalicidades de los modelos de brote, hemos comparado los índices de Mgb y Hj3 de 
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Figura 4.2: Evolución de los mismos índices de color que en la Figura 4.1 para una 
pobalción que nace en brotes de formación estelar con metalicidades de las traZ1lli 
\lsada.s por GISSEL96. para. los códigos GISSEL96 y SPECTRALOl. 
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los modelos producidos por GISSEL96 y SPECTRALOl. La Figura 4.3 muestra la 

evolución de estos índices predichos por ambos códigos. 

En todas las gráficas los valores predichos por SPECTRALOl son constantes 

hasta aproximadamente log(Edad[Ga]) = -1 para ambos índices. Esto se debe a que 

la calibración de los índices se hizo para estrellas con Te!! ::; 13260, Y hemos tomado 

en cuenta esta restricción. En el caso de GISSEL96, se ha permitido que la cali

bración extrapole los índices a temperaturas mayores. Podemos ver que para edades 

mayores a log(Edad[Ga]) = -1, SPECTRALOl predice valores muy similares a los 

de GISSEL96. 

Otras dos variables que son importantes en la comparación de los códigos son la 

magnitud bolométrica (MEol ), la cual se cálcula usando la ecuación (3.48), y el co

ciente masa luminosidad en el filtro V (M / Lv). Estas cántidades están normalizadas 

para una masa del sistema de 1 M0 , y una 1J!(t) = 1. El número total de estrellas 

bajo el modelo que hemos usado hasta el momento es n(m, t) = 2.8460. Las Figuras 

4.4 y 4.5 muestran la evolución de estas cantidades para los códigos de GISSEL96 y 

SPECTRALOl. 

Podemos ver que para la MEol existe un excelente acuerdo entre ambos códigos, 

y solo hay pequeñas diferencias a edades muy tempranas. El cociente M / Lv es 

practicamente el mismo. 

Los espectros son la parte esencial de un código de síntesis evolutiva, y para 

comparar los espectros generados por SPECTRALOl y otros códigos hemos usado 

. dos modelos i) brotes recientes de formación estelar con altas tasas de pérdida de 

masa, con los siguientes ingredientes: 

-1J!(t) = brote instantáneo. 

-Z=Z0· 

-<I>(m) ~ m-2.35 , con límites de masa Mo = 1.0 Y MI = 100.OM/M0· 

-Las trazas con una M oc 5.0xZO.5 • 

y compararemos los espectros con los de STARBURST99; ii) brotes de formación 
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Figura 4.3: Evolución de los índices M 91. vs H¡J para modelos de brote para metali-
cidades y los códigos de la figura anterior. 
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estelar vistos a edades similares a la edad del universo, con los siguientes ingredientes: 

-1}i(t) = brote instantáneo. 

-Z = Z0' 

-<I?(m) ~ m-2.
35

, con límites de masa Mo = 0.1 Y MI = 100.0MjM0 . 

-Las trazas con una M oc ZO.5. 

y compararemos los espectros con los de GISSEL96. 

Para el caso (i) la Figura 4.6 muestra espectros en el intervalo 10-3 ::; Ca ::; 

0.9 obtenidos con STARBURST99. De la misma forma, la Figura 4.7 muestra los 

espectros obtenidos por SPECTRALOl para las mismas edades. 

Para hacer la comparación, los espectros de STARBURST99 han sido obtenidos 

sin emisión nebular. Puede verse de ambas figuras que los espectros son prácticamente 

los mismos. Los espectros de ambos códigos están normalizados a una masa estelar 

de 106 M0' Una diferencia importante entre ambos conjuntos de espectros, es la 

contribución al fiujo por parte de estrellas Wolf-Rayet (WR) que a las edades de 

3 x 10-3 y 5 x 1O-3Ca presentan emisión importante en el ultravioleta. Esto es a 

causa de los fuertes vientos estelares que exponen capas profundas en estas estrellas. 

Hemos hecho estas comparaciones para cada una de las metalicidades de las trazas 

de Ginebra, las cuales se muestran en el Apéndice C. De la comparación de todos 

los espectros con los cinco grupos de metalicidades puede verse que las diferencias 

(ver Apéndice e) entre los resultados de ambos códigos son muy pequeñas, y que 

la contribución al UV por estrellas WR aunque disminuye para metalicidades bajas 

no deja de ser importante. Esto se debe, a que ambos códigos usan los mismos 

conjuntos de trazas estelares con la misma tasa de pérdida de masa y la misma 

biblioteca de espectros estelares, excepto para estrellas WoIf~Rayet que usa el código 

STARBURST99. 

Para el caso (ii) la Figura 4.8 muestra los espectros generados por GISSEL96 

normalizados para una galaxia de 1M0 a la luminosidad solar (L 0 = 3.826 x 1033 

erg/s). De la misma forma, la Figura 4.9 muestra los espectros promedio, generarlos 
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Figura 4.6: Figura 7b de Leitherer et al. 1999. Espectros de un brote visto a edades 
tempranas (de 1 a 900 Millones de años) obtenidos con el código STARBURST99 
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Figura 4.7: Espectros obtenidos con SPECTRAL01 para el mismo modelo que en 
la la Figura 4.6, y para las mismas edades. 
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por SPECTRALOl normalizados de la misma manera. 

Una de las diferencias que resaltan de las Figuras 4.8 y 4.9, es la contribución en 

la región ultravioleta de los espectros generados por GISSEL96. Esta contribución 

proviene de los núcleos de nebulosas planetarias, que no están incluidas en las trazas 

de Ginebra que hemos usado en SPECTRALOl. La contribución se nota importante 

por la escala logarítmica. Para el resto de las longitudes de onda los espectros son 

muy similares, a pesar de que se usan trazas estelares diferentes. 

Los espectros para otras Z's que se pueden comparar para el caso de brotes con 

metalicidad constante se muestran en el Apéndice C, y en ellos pueden notarse las 

mismas diferencias observadas al comparar las Figuras 4.8 y 4.9. 

Sin embargo, falta una comparación cuantitativa de los espectros de ambos códigos. 

Hemos calculado las diferencias entre ambos grupos de espectros para estos mismos 

espectros con Z0' La Figura 4.10 muestra estas diferencias. 

Puede apreciarse de forma más clara la contribución a la región ultravioleta por 

parte de los núcleos de nebulosas planetarias. Para el resto de las longitudes de 

onda los espectros son muy parecidos, y solo para el espectro a 1 Ga la luminosidad 

del espectro generado por GISSEL96 es mayor al generado por SPECTRALOl. 

Se ha hecho la misma comparación entre los espectros generados por GISSEL96 y 

SPECTRALOl para otras metalicidades, las cuales se muestran en el Apendiee C. 

También el código será probado comparando nuestras predicciones con valores 

obtenidos observacionalmente. Es por esto que la siguiente aplicación y prueba de 

nuestro código de síntesis evolutiva consistirá en obtener las variables espectrales 

integradas de poblaciones en tipos diferentes de galaxias. 

4.2 Aplicación del código a una galaxia elíptica 

Hemos usado un espectro promedio de Rieke (Comunicación privada via Bruzual), 

obtenido de las regiones centrales (6") de las galaxias M31 y M32 en el intervalo 
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Figura 4.8: Espectros de un brote con Z0 visto a edades tardías obtenidos con 
GISSEL96. 
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Figura 4.9: Espectros obtenidos con SPECTRALOl para el mismo modelo que en 
la Figura 4.8, y para las mismas edades. 
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Figura 4.10: Diferencias cuantitativas entre los espectros generados por GISSEL96 y 
SPECTRALOl (lOgLGISSEL96/ LSPECTRALOl), que se muestran en las Figuras 4.8 
y 4.9. Se ha usado un incremento proporcional al número de espectro para mostrar 
las diferencias en la gráfica. 

de longitudes de onda de 900 - 16000A, la parte hacia longitudes de onda mayores 

es un promedio de espectros de otras galaxias elípticas y la parte óptica viene fue 

obtenida de Gunn, Stryker y Tinsley (1981), y ha sido ajustada para predecir colores 

de banda ancha promedio también. De la misma forma usamos el espectro de M32 

de Bica (Comunicación privada via Bruzual) en el intervalo de longitudes de onda de 

1200 - 9708A. 

Los modelos que hemos usado para ajustar ambos espectros contienen: 

->I1(t) = brote instantáneo. 

-Z = Z0' 

-<I>(m) ~ m-2.
35

, con límites de masa Mo = 0.1 Y MI = 100.0M/M0· 

-Las trazas con una M <X ZO,5. 

Hemos generado una malla fina de modelos de brotes vistos a edades en el intervalo 

de (1-20 Ga) con una resolución de 0.25 Ga. Hemos ajustado los espectros haciendo 

un cocienle de flujos punlo a punt.o sobre el espectro del modelo y el espect.ro de cada 
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objeto, luego usando el logaritmo de los cocientes calculamos la dispersión de todos 

los puntos, para el que tiene menor dispersión es el que mejor ajusta la edad al objeto. 

Para el espectro con la contribución de la galaxia M32 y el núcleo de M31 el 

modelo que mejor ajusta es de una población de 7.25 Ga. La comparación del modelo 

con el espectro puede verse en la Figura 4.1l. 

Para el espectro de la galaxia M32, el modelo que mejor ajusta es de una población 

de 2.5 Ga. La comparación del modelo con el espectro se puede ver en la Figura 4.12 

Los espectros están normalizados para una galaxia de una masa solar. El mejor 

ajuste se obtiene para la metalicidad solar. Los detalles en las bandas espectrales no 

se ajustan bien, sobre todo hacia longitudes de onda largas, debido a que esta parte 

es una mezcla de otras galaxias. 

4.3 Aplicación del código a la galaxia irregular NGC 

1560 

Hemos elegido a la galaxia irregular NGC 1560, la cual presenta reciente formación 

estelar con una tasa de formación baja. Para esta galaxia irregular solo se tienen 

estimaciones observacionales de J.t = Mgas/MtoW Y la fracción de oxigeno O/H, lo 

cual hace dificil a partir de la evolución química una estimación de la edad de la 

galaxia. Como una tercera restricción observacional hemos tomado los colores de 

banda ancha de esta galaxia reportados en la literatura para compararlos con los 

valores obtenidos de tres modelos de evolución químico-espectral, en los cuales hemos 

usado para la parte espectral el código desarrollado aqui en su parte fotométrica. 

Hemos usado modelos de evolución química de Carigi et al. (1999) actualizados, 

con los rendimientos químicos de Maeder (1992) y van den Hoek y Groenewegen 

(1997), para tener congruencia con los modelos de trazas estelares usados por el 

código de síntesis evolutiva, ya que ambos son producidos con la misma física. Estos 

modelos de caja cerrada reproducen las abundancias de O /H observadas por Richer 
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Figura 4.11: Comparación del espectro de una galaxia elíptica (M32 y el núcleo de 
M31) con el espectro obtenido por SPECTRALOl (linea continua) a Z0 para una 
edad de 7.25 Ga . 
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Figura 4.12: Comparación del espectro de la galaxia M32 con el espectro obtenido 
por SPECTRALOl (linea continua) a Z0 para una edad de 2.5 Ga. 
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y McCall (1995), así como la fracción de gas ¡.t obtenida por Walter et al. 1997, Y 

Broelis 1992, para tres diferentes edades de formación estelar, 0.1 Ga, 1.0 Ga y 10.0 

Ga. Para estos modelos se ha usado la forma original de la función inicial de masa de 

Kroupa, Tout, y Gilmore (1993), con algunas modificaciones, en el intervalo de masas 

0.01 :s M/M0 :s 5.0, aunque para el código de síntesis sólo consideramos estrellas 

M/M0 2': 0.08: 

m-a: si 0.01 ~ m < 0.5, 

.:p ~ m-2.2 sz 0.5 < m < 1.0, 

m-2.7 sz 1.0:S m < 120.0. 

(4.1) 

donde el exponente a varía con la edad del modelo y tiene los valores siguientes: 

a= 

-2.21 

-2.24 

Modelo a 0.1 Ga 

Modelo a 1.0 Ga 

-2.27 Modelo a 10.0 Ga 

(4.2) 

Para el código de síntesis evolutiva, hemos usado las tra2as con una M oc ZO.5. 

Como se mencionó en Capítulo 3, el modelo químico genera tres parámetros de 

salida, que son el tiempo, t, que va de t = O a tFE, el tiempo que dura la formación 

estelar \f!(t) y la metalicidad, Z(t) descrita en los mismos pasos de tiempo que la 

\f!(t). La Figura 4.13 muestra las tasas de formación estelar para los tres modelos de 

evolución química construidos con las restricciones de O /H Y ¡.t. 

De la misma forma, la evolución de la metalicidad de los tres modelos se muestra 

en la Figura 4.14. 

Puede verse de la Figura 4.14 que la restricción impuesta por O/H a los tres 

modelos, impone también un valor para la metlaicidad que es muy similar hacia el 

final de tiempo de formación de cada uno de los modelos. Este valor de la metalicidad 

está en el intervalo de metalicidades de las tra2as -3.0 :s log( Z) :s -1.0, por lo cual 

nuestro código puede ser usado. 
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Figura 4.13: Tasas de formación estelar para los tres modelos de evolución química 
producidos por Carigi et aL 1999. 
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Figura 4.14: Evoluci6n ele la metalicidad para los tres modelos de evoluci6n química 
producidos por Carigi et al. 1999. 
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Hemos obtenido para cada uno de estos modelos las variables espectrales men

cionadas en el Capítulo 3. Mostraremos primero las variables que se pueden predecir 

para esta galaxia y posteriormente compararemos con las observadas, que son colores 

de banda ancha. 

De esta forma, la Figura 4.15 y la Figura 4.16 muestran la evolución de los colores 

integrados de banda ancha para esta galaxia. 

Es claro, de estos colores, que los valores más rojos, se alcanzan para una población 

más vieja. 

De la misma forma, hemos graficado las predicciones de los índices de Lick para los 

tres modelos y se muestran los 21 índices en el Apendice C. Para estos modelos, en los 

que tratamos de reproducir las características de una población joven, los índices de 

Lick no son confiables a edades tempranas, ya que hemos definido estos para estrellas 

con temperaturas por debajo de los 13000 K. A diferencia de los colores de banda 

ancha, para algunos índices se alcanzan los mismos valores en los tres modelos. 

Nuestro código permite seguir también la evolución del espectro completo, en 

los tres modelos, pero para nuestro análisis sólo mostraremos en la Figura 4.17 los 

espectros a las edades finales de los modelos. 

Cualquier predicción que podamos hacer debe compararse con resultados obser

vacionales. Para esta galaxia, hemos encontrado en la literatura sólo valores para 

(U - B) y (B - V) obtenidos del catálogo RC3 de De Vaucouleours corregidos por 

extinción e inclinación y del catálogo fotométrico de Prugniel y Héraudeau (1998) 

que no están corregidos, y los hemos comparado con los valores obtenidos de nuestro 

modelo, los cuales se muestran en la Figura 4.18. 

Como se aprecia de esta última figura, el modelo de 10 Ga es el que ajusta los 

colores (U - B) vs. (B - V), y es el que predicé valores más rojos. 

Finalmente, hemos usado el mismo modelo químico para esta galaxia, pero u

sando ahora para nuestro código, las trazas con M oc 5xZo.s. Todos los parámetros 

obtenidos para este segundo modelo se muestran en gráficas similares a las del primer 



89 
.2 0.8 

U-S S-V 
.0 0.6 

.2 0.4 

.4 0.2 

.6 0.0 

.8 -0.2 

.0 -0.4 
-4 -3 -2 -1 O 2 -4 -3 -2 -1 O 2 

Log(Edod[ Go J) Log(Edod[GoJ) 

iO 1.0 
V-R V-I 

'O 0.8 

m 0.6 

'0 0.4 

10 0.2 

lO 0.0 

10 -0.2 
-4 -3 -2 -1 o 2 -4 -3 -2 -1 O 2 

Log(Edod[GoJ) Log(Edod[GoJ) 

3 0.6 
V-K R-I 

2 0.4 

0.2 

o 0.0 

., -0.2 
-4 -3 -2 -, O 2 -4 -3 -2 -, o 2 

Log(Edod[ Go]) Log(Edod[Go]) 

.0 
I-K 

.5 

.0 

.5 

.0 

.5 
-4 -3 -2 -, o 2 

Log(Edod[Go ]) 

Figura 4.15: Evolución de colores de banda ancha para los tres Illodelos. 
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Figura 4.17: Espectros promedios resultantes de los tres modelos de evolución, para 
la galaxia irregular NGC1560. 
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Figura 4.18: Evolución de (U - B) Vs. (B - V) producido por SPECTRALOl, 
comparada con los valores observados. Las cajas representan el error dado por ambos 
cat.álogos. 
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Figura 4.19: Valores finales de (U - B) Vs. (B - V) producidos por SPECTRAL01 
con los modelos que usan trazas con M ex: 5xZO

•
5 (triángulos) y los modelos que usan 

trazas con M ex: ZO.5 (estrellas), comparados con los valores observados. 

modelo, en el Apéndice C. Mostramos en la Figura 4.19, los mismos colores que en 

la Figura 4.18, para hacer una comparación de ambos modelos. 

Aunque el segundo conjunto de modelos usando las trazas con una M ex: 5xZO.5 

nos da valores muy cercanos a los predichos con los modelos que usan trazas con menor 

pérdida de masa, estos no son confiables, ya que para ello, deberian usarse modelos 

de evolución química con vientos estelares intensos, apropiados a la suposición de alta 

pérdida de masa. 

Es posible apreciar de esta última figura, que el modelo obtenido usando las trazas 

con altas tasas de pérdida de masa, nos da un resultado más cercano a los valores 

obtenidos en las observaciones. La interpretación de estos resultados, está sujeta a 

muchas cosas, entre ellas, a los ingredientes usados, y a sus limitaciones, las cuales 

daremos en el capítulo siguiente. 
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En este trabajo se han desarrollado dos códigos de evolución, los cuales como 

se mencionó en el Capítulo 1 generan modelos para predecir la evolución química y 

espectral de galaxias. 

Haremos una discución de los pros y contras que tienen cada uno de los códigos. 

5.1 El código de evolución química 

Hablaremos primero de los pros del código químico desarrollado en este trabajo. 

-Es semi-analítico. Esto significa, que es posible controlar analíticamente los re

sul tados para modelos sencillos de evolución química. 

-Permite crear modelos con w(t) tan diversas como sea posible. 

-Es posible generar modelos con flujos de materia ingresando al sistema, o flujos 

de materia saliendo del sistema. 

-El código puede mejorarse incorporandole mejores rendimientos químicos. 

Por otra parte, el problema más importante de uu código como este es: 

-La suposición de reciclaje instantáneo es muy fuerte para la evolución química, ya 
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que las estrellas devuelven los productos de su evolución con el paso del tiempo. Esto 

implica que los rendimientos químicos dependen del tiempo, y de la metalicidad, no 

son una constante. Esto implica un seguimiento de los rendimientos de la población 

conforme evoluciona. 

Sin embargo, nuestro código permite generar modelos para una amplia variedad 

de casos y obtener información confiable. Dependiendo de las restricciones que se 

usan se determina si es posible o no usar un código de evolución química como el que 

se desarrolló en este trabajo, o se debe usar uno más sofisticado. 

Un código de evolución química incrementa su grado de confiabilidad al usar re

stricciones (observaciones) con un error menor, y modelos de evolución estelar que 

puedan predecir de forma igualmente confiable los rendimientos químicos. Esto de

pende mucho, de mejores modelos para las ultimas fases de evolución estelar como 

son las fases de supernovas tipo II y supernovas la. 

5.2 El código de síntesis evolutiva 

Una parte muy importante de este trabajo ha sido la construcción de un nuevo 

código de síntesis evolutiva. Las ventajas de este nuevo código de evolución espectral 

pueden resumirse de la forma siguiente: 

. -Genera poblaciones sínteticas de acuerdo a la historias de enriquecimiento químico 

y de formación estelar, predichas por cualquier modelo de evolución química en el 

intervalo de 0.001 :::; Z :::; 0.04. 

-Los modelos de brote instantáneo y los de tasa de formación estelar constante con 

metalicidad constante son casos límite para los cuales se puede generar una población 

síntetica. Estos últimos casos no necesitan un modelo qímico como se mostró en el 

capítulo anterior. 

-La biblioteca de espectros estelares usada para transformar el diagram H-R 

teórico al observacional es muy completa. El intervalo de parámetros cubierto por 
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Figura 5.1: Contribución al espectro de cada una de las fases estelares contempladas 
en las trazas que se usan en el código de síntesis evolutiva desarrollado. 

esta biblioteca es suficientemente grande como para hacer modelos para la luz de 

poblaciones estelares en cualquier galaxia. 

-Se ha completado la base de trazas estelares de Ginebra para la rama asintótica 

de las gigantes para estrellas de baja masa, y la secuencia principal para estrellas 

de muy baja masa. Estas fases son muy importantes, ya que las primeras aunque 

pocas, contribuyen por su alta luminosidad, y las segundas aunque poco brillantes 

contribuyen por su número. Esta nueva colección de trazas estelares es tan completa 

como la de Padua en un intervalo de metalicidad similar. 

Para explicar mejor la contribución de cada una de las fases estelares, las hemos 

graficado usando un modelo con una cI>(m) oc m-(2.35) en el intervalo de masas de 

0.1 a 100.0 M 0 , para un brote normalizado a 1 M 0 , a Z0 usando las trazas con una 

NI ex: ZO.5. La Figura 5.1 muestra la contribución de las fases estelares en el espectro 

a una "dad del brote de 10 Ga. 

Puede verse de la Figura 5.1, que la contribución de las estrellas en la secuencia 
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principal es la mas alta comparada con la suma de todas las contribuciones. La 

siguiente fase evolutiva que contribuye a la luz de la población estelar es la rama de 

las gigantes rojas. 

De la misma forma, la contribución de cada fase evolutiva en los filtros de banda 

ancha se representan en la Figura 5.2. En todas las figuras la línea que acompaña a 

la línea sólida es las suma de todas las contribuciones. 

Al igual que los filtros, la contribución de cada fase estelar a los colores de banda 

ancha se muestra en la Figura 5.3. 

-La selección de trazas y espectros estelares que se usan en este código son de 

relevancia dentro del campo de códigos de síntesis evolutiva. 

Las desventajas de SPECTRALOl pueden resumirse de la forma siguiente: 

-El intervalo de metalicidades que cubre aún está incompleto tomando en cuenta 

que existen poblaciones altamente deficientes en metales Z ::; O.OOOl. 

-Las trazas estelares no consideran la fase de nebulosas planetarias y enanas blan

cas. Puede verse de los modelos del Capítulo 4 que la contribución en el intervalo 

ultravioleta del espectro está dominado por estas estrellas cuando se generan modelos 

para poblaciones viejas. Además, en nuestro código se han obtenido algunas de las 

fases estelares interpolando linealmente y no incorporando modelos estelares. Para 

el caso de poblaciones jóvenes, también tenemos una limitación si se desea modelar 

poblaciones con pérdida de masa, ya que el espectro en su parte UV está dominado 

por las estrellas WR, para las cuales no tenemos espectros para hacer la calibración. 

-La biblioteca de espectros estelares es teórica. Aunque difícil, una biblioteca de 

espectros estelares observacional implicaría mejores predicciones del código. 

Finalmente, podemos decir, que este nuevo código de síntesis evolutiva, ha sido 

liberado, prediciendo sólo algunas de las variables más importantes en un modelo de 

evolución de galaxias, pero es posible mejorarlo usando los siguientes ingredientes: 

a) Nuevas calibraciones (observacionales o teóricas) para otros índices y otros 

colores. Nuevas bibliotecas de espectros e índices para predecir propiedades observa-



-3 

o 

:> 

10 I 

t 
-3 

-2 -1 O 

Log (Edad[Gyr)) 

-2 -1 O 

Log (Edad[Gyr)) 

1 -3 

1 -3 

-2 -1 O 

Log (Edad[Gyr)) 

-2 -1 O 

Log (Edad[Gyr)) 

97 

1 

1 

Figura 5.2: Cont.ribución en algunos filtros de banda ancha de cada una de las fases 
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Figura 5.3: Contribución en algunos colores de banda ancha de cada una de las fases 
estelares. La línea pegada a la contribución de la secuencia principal es la suma total 
de todas las fases. 
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cionales en poblaciones que nacieron bajo condiciones peculiares. 

b) La inclusión de trazas estelares que no sean escaladas a la metalicidad solar. 

Es conocido que las abundancias de elementos en la mayor parte de modelos de 

evolución estelar son escaladas a las abundancias solares, pero las estrellas no tienen 

las abundancias escaladas a las solares. El efecto de esto, es una redistribución de la 

energía, y por tanto la forma del espectro y los índices cambian. Nuevos modelos de 

evolución estelar pueden resolver este problema. 

(e) En el espectro de una galaxia existe también una contribución muy impor

tante debida a la emisión nebular. La inclusion de este factor será un avance en el 

mejoramiento del código 

(d) El enrrojecimiento. El cálculo de la extinción es importante para obtener 

mejores predicciones. 

Como última parte de esta sección mostramos en la Tabla 5.1 un diagrama es

quemático de los códigos de evolución desarrollados en esta tesis. 

De la misma forma en la Tabla 5.2 se muestra una comparación esquemática de 

los códigos desarrollados aquí, con otros códigos. La columna que muestra los límites 

de masa, también muestra las fases estelares que cubre y las metalicidades de los 

modelos estelares. 



Trazas o 
Isocronas 

Trazas de 
Ginebra 

Grupo (1) 
Grupo (2) 

**PSP, SP, 
SG, RGR, 
RH,RAG 
Metali-
cidades 
a 

Tabla 5.1: Características de los códigos de evolución. 

Calibra- Límites Código 
ciones de Químico 

masa (M0 ) 

Lejeune et al. Cualquier Aprax. 
(1997 y 1998) iI1(m) ex: Recicl. 

m-(l+x) Instant. 
2000-50000 K 0.08-120.0 'yields ' 

-1.02-5.5 log(g) *12.0-120.0 Maeder 
-5.0-1.0 [M/H] (1992) 

Salida t 
l11(t) Y Z(t) 

Grupo(!), trazas con una lJ o:: zO.S 

Grupo(2), trazas con una id ex: 5xZO. 5 

Indices 

Colores 
Johnson 

21 índices 
de Lick 

*) Estas trazas se completaron con las de baja pérdida de masa.. 

**) PSP (0.08-0.7), SP (0.08-120.0), SG, RH y RAG (0.8-120.0) en M0. 

a) Z = 0.001,0.004,0.008,0.02 Y 0.04 

100 

Espec-
tras 

Baja 
Reso-
lución 

'10-20 t.>. 
UV-

Visible 
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Capítulo 6 

Conclusiones 

6.1 Aplicaciones 

Los resultados de los modelos usados para probar SPECTRALOl, usando la 

evolución de los colores y la de los índices, así como los espectros, mostrados en 

el Capítulo 4 comprueban que los valores predichos por este nuevo código están de 

acuerdo con los de otros códigos que se usan. Vemos también que es posible aplicar 

SPECTRALOl a brotes recientes de formación estelar en un extremo (106 años), y 

en el otro extremo, es posible usarlo para poblaciones viejas (~ la edad del universo) en 

galaxias de tipo temprano como galaxias elípticas o SO, comprobando su versatilidad. 

En la parte más importante, que corresponde a la física, hemos aplicado SPEC

TRALOl para reproducir el espectro de una mezcla de poblaciones de las galaxias 

M31 y M32 Y para M32 solamente. En el Capítulo 4 hemos encontrado para estos 

espectros modelos de 7.25 y 2.5 Ga, respectivamente a metalicidad solar que ajustan 

el espectro observado de cada uno de estos objetos. 

Aunque el resultado para M32 por ejemplo, es un poco más joven que el que se 

obtiene en la literatura (por ejmplo Del Burgo et al., 2001) 4.5 Ga, es importante 

recalcar que en este código no estan incluidas algunas fases como son: la rama ho

rizontal extendida, las nebulosas planetaria.~ y la., enanas blancas, cuya contribución 



Refe-
rencias 
Worthey 
1994 

Bruzual 
Charlot 
1996 
Vazdekis 
et al. 
1997 
Fioc y 
Rocca 
1997 
Fioc y 
Rocca 
1999 
Vazdekis' 
et al. 
1999 
Leitherer 
et al. 
1999 
Vázquez y 
González 
2001 

Tabla 5.2: Comparación con otros códigos de evolución. 

Trazas o Calibra- Límites de Código Fndices 
Isocronas ciones masa (M0) Químico 

Isocronas Spectral 0.1-10.0 No hay CQ Colores 
de Yale y Kurucz '92 Fases 'a' Brotes Indices 

Vandenberg Bessell '91 Z 'aa' Inst. FS de Lick 
Trazas de Básicamente 0.1-120.0 No hay CQ Colores 

Padova Lejeune Fases 'b' Brotes 
1996 Z 'bb' Inst. FS 

Isocronas Mezcla 0.1-100.0 CQ sigue Colores 
de Espectro- Fases 'e' .6.(t) de Indices 

Padova Fométrica Z 'cc' Isocronas Lick 
Trazas de Mezcla 0.1-120.0 No hay CQ Colores 
Padova y Espectro- Fases 'a,b' Brotes I. 
Ginebra Fotométrica Z 'dd' aZ0 
Trazas Lejeune 0.1-120.0 CQcon Colores 
Padova et al. Fases 'b' Recicl. 

1997 y '98 Z 'bb' Instant. 
Isocronas Espectral 0.1-100.0 CQ sigue Colores 

de Jones Fases 'e' .6.(t) de Indices 
Padova 1997 Z 'cc' Isocronas Lick 
Trazas Lejeune 12.0-120.0 No hay CQ Colores 

Ginebra et al. Fases 'a' Brotes y 
(2) 1997 y '98 Z 'ee' FS consto 

Trazas Lejeune 0.08-120.0 CQcon Colores 
Ginebra et al. Fases 'a' Recicl. Indices 
(1) y (2) 1997 y '98 Z 'ee' Instant. Lick 

a) SP, SG, RGR, RH, RAG. 

aa) Z = 0.OOOI69~ 0.0003, 0.000534, 0.00095, 0.00169, 0.00268, 0.00425, 

0.00673,0.00847, 0.0107, 0.0134, 0.0169, 0.0213, 0.0269, 0.0337, 0.0425, 0.0534. 

b) SP, SG, RGR, RH completa, RAG, NP 

bb) Z = 0.0004, 0.004, 0.008, 0.02, 0.05. 

e) SP, SG, RGR, RH completa, RAG. 

ce) Z = 0.0004, 0.001, 0.004, 0.008, 0.02, 0.05 

dd) Z = 0.02 

ee) Z = 0.001, 0.004, 0.008, 0.02, 0.04 
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Espectros 

Alta 
Resolución 

490-4090 A>. 
Baja 

Resolución 

Baja 
Resolución 

Alta 
Resolución 

Visible 
Baja 

Resolución 

Alta 
Resolución 

Baja 
Resolución 

Baja 
Resolución 
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a la luminosidad de una población estelar es muy importante hacia la parte azul del 

espectro, lo que haría que nuestra predicción tendiese a poblaciones más viejas. 

Es claro de nuestros resultados, que la parte ultravioleta no se ajusta bien por 

carecer de la contribución de núcleos de nebulosas planetarias y enanas blancas. 

Cabe mencionar que para las poblaciones viejas en galaxias elípticas, la memoria 

de la evolución química se ha perdido, ya que la fracción de gas en estas galaxias es 

muy pobre. Por esta razón es difícil hacer modelos químicos que puedan restringirse 

por observaciones. En estos casos, todo acerca de la evolución química debe suponerse, 

y la edad que resulta de la síntesis evolutiva, debe tomarse con cuidado. La evolución 

química en estas galaxias está inmersa en las estrellas. 

Otro importante aplicación del código fue a la galaxia irregular NGC1560, para 

determinar la edad de la población estelar promedio que domina su luz. Para esto, 

usamos tres modelos de evolución química desarrollados por Carigi et al. (1999). 

Estos tres modelos ajustan perfectamente las observaciones de la fracción de gas ¡.t y 

la abundancia de oxígeno O/H. Pero estos modelos difieren por mucho en edad, 0.1, 

1.0 Y 10.0 Ga. La aplicación del código de síntesis evolutiva nos permite usar otras 

restricciones observacionales, en este caso los colores de banda ancha (U - B) Y (B -

V), para inferir cual de los tres modelos químicos predice tambien las características 

de la población estelar. Con el código de síntesis evolutiva, se han usado los dos 

conjuntos de trazas de los que se dispone, y hemos encontrado resultados similares. 

De los resultados, hemos visto, que el mejor modelo que ajusta las observaciones 

es el modelo de 10 Ga y la metalicidad inferida por esa edad es de Z ~ 0.002 

Cabe aclarar que, en general, las galaxias irregulares presentan una formación 

estelar reciente, una alta fracción de gas, y una deficiencia en elementos pesadoB. El 

resultado que hemos obtenido en este trabajo, puede entenderse pensando qu~ los 

colores usados aqui son integrados y recogen la luz de todos los rincones de la galaxia. 

El que la población luzca como una población vieja, es indicativo de que hay una 

contribución de eBtrellas viejas, que aunque pocas, son muy brillantes. Es probable 
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que haciendo modelos por regiones de la galaxia, encontremos valores acorde a las 

regiones de formación estelar reciente. 

Una mejor predicción para esta galaxia podría hacerse si pudiesemos comparar 

nuestros resultados con un mayor número de parámetros observables, para lo cual es 

necesario hacer más observaciones. Hemos obtenido en este trabajo predicciones para 

los colores, para los Índices de Lick, y para el espectro completo de la galaxia. 

A diferencia de los colores, los Índices no son muy confiables ya que están ca

librados para estrellas con bajas temperaturas, es decir, estrellas viejas, y como se 

mencionó antes, estas galaxias presentan formación estelar reciente ('" decenas de 

millones de años). También, hemos hecho una predicción para el espectro integrado 

de esta galaxia, el cual podría compararse con un espectro observado de la misma. 

La presencia de mayor emisión en el UV o signos de formación estelar reciente como 

perfiles P-Cisne, indicaría la presencia de brotes de formación estelar, y por tanto 

una historia de enriquecimiento y de formación estelar diferente. De esta forma, se 

vuelve importante el obtener observaciones de objetos como esta galaxia para refinar 

los modelos. 

Algo importante que podemos decir de estos modelos químico espectrales para 

NGC 1560, es que hemos usado modelos de evolución estelar y modelos de rendimien

tos estelares del mismo grupo (Ginebra), lo cual hace congruentes nuestros modelos. 

6.2 Perspectivas del trabajo 

A corto plazo, se desea hacer una estimación de como cambia la edad de una 

población cuando se usan las trazas de Padova o Ginebra usando cúmulos globulares. 

Esto permitira dar un margen dentro del cual la predicción de la edad es valida, ya 

que se ajusta las isocronas al diagrama color-magnitud y no el espectro o el color 

integrado. De la misma forma, se espera hacer crecer el código incluyendo las fases 

estelares faltantes y las variables que puede predecir, y en un futuro. incorporar las 
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nuevas trazas que se vayan generando con otras metalicidades. 

Como hemos podido notar de los resultados obtenidos de la aplicación del código, 

es posible usarlo para predecir propiedades de las poblaciones estelares en galaxias de 

reciente formación estelar. Esto es posible, debido a que las trazas de Ginebra tienen 

la capacidad de modelar estas propiedades y la biblioteca de espectros también. 

Un proyecto a mediano plazo es la aplicación del código a galaxias de brote, un 

ejemplo de esto es Leitherer et al. (1999) los cuales están tratando de investigar las 

propiedades de galaxias de brote a partir de observaciones obtenidas por el telescopio 

espacial "Hubble". Las bases de datos del telescopio espacial serán liberadas, y de 

esta forma será posible, usarras para hacer comparaciones con las predicciones de 

SPECTRALOl. 

De la misma forma. el proyecto de "Curvas de Rotación" (Martos, González, 

OlguÍn y Vázquez, 2001), el cual sugiere que parte de la curva de rotación a radios 

galactocéntricos grandes es sostenida por el campo magnético, requiere de una iden

tificación de la curva de rotación obtenida a través de las estrellas, esto es, a través 

de índices estelares producidos por estrellas en los brazos espirales, donde cohabitan 

en el gas que da formación a las estrellas. Esto es necesario, para discriminar, las 

estrellas que provienen del halo, y cruzan el disco a la distancia a la cual es necesario 

medir una curva de rotación estelar. 

A corto plazo, en el proyecto 'Pares de Galaxias' (Hernández, Gu y Vázquez, 2001), 

se ha obtenido fotometría de banda ancha para una colección considerable de pares 

de galaxias, para las cuales se desea saber el tipo de población estelar que domina su 

luz. El intervalo de valores para los colores de banda ancha supone una interacción en 

las galaxias que constituyen los pares, cuando pasan lo mas cerca posible una de otra, 

esto supone la formación de una generación de estrellas, cada vez que esta interacción 

ocurre. 

Aplicando el código de síntesis evolutiva es posible encontrar si hay formación 

estelar periódica, y establecer dicho período. 
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Hemos aplicado ya ambos códigos desarrollados en esta tesis para modelar galaxias 

de bajo brillo superficial. Hemos ajustado modelos químicos de caja cerrada con 

reciclaje instantáneo usando la tasa de formación presente, la abundancia de O fH, y 

la fracción de gas. Los resultados del código de síntesis evolutiva ajustan los colores 

promedio observados para estas galaxias prediciendo una edad para la población de 

14 Ga (Vázquez, González y Carigi, 2001). 

Todos estos proyectos, son una parte pequeña del potencial que tienen los códigos 

generados en esta tesis. Otros problemas que se pueden investigar son: la población 

estelar en los núcleos de galaxias activas, y el diagrama Color-Color de galaxias en el 

intervalo de corrimientos al rojo correspondiente al inicio de la formación estelar. 
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Apéndice A 

Cómo usar el código 

El código necesita los siguientes archivos: 

allmetalf2 . dat 
allmetalfh2. dat 
chemhistz.dat 
pseudocontinuum.dat 
colorspec_en.dat 
colorspec_ph.dat 
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-allmetalf*. Son los archivos de las trazas, de tasas normales de pérdida de masa 

y altas tasas de pérdida de masa, respectivamente. 

-chemhistz.dat. Contiene la entrada para calcular brotes instantáneos. El tiempo 

esta dado en Ga, la tasa de formación estelar esta dada en [M0 /Ga] y la metalicidad 

en fracción de masa. 

-pseudocontinuum.dat. Contiene las longitudes de onda de los pseudocontinuos y 

de los índices de Lick. 

-colorspec*. Contiene la base de espectros calculados en energía o número de 

fotone,. Esta opción no está dentro de las variables, debe cambiarse dentro del 

código. 

-litlllbdaind2.dat. Las longitudes de onda centrales de los índices de Lick. 



112 

-lamdacolor2.dat. Las longitudes de onda centrales de los colores de banda ancha. 

Para correr el código se requieren las siguientes rutinas: 

SPECTRAL01.f 
funes.f 
imfuncs.f 
index94.f 

isochrone.f 
readtracks.f 
Makefile 

Para compilar se debe dar el comando 'make' para fortran77 y después SPEC

TRALOl. Este programa desplegará las siguientes opciones: 

Population Ages lis filename: agesc3.don 

Pide el archivo con las edades a las cuales se desean ver las propiedades de la 

población. 

Geneva Tracks(l=LowMassLoss; 2=HighML)?: 2 

Da a elegir el tipo de trazas, en este caso 2, es las trazas con M <X 5 X ZO.5. 

Which phases do you want to see MS(72 151), 
SG(63 71), RGB(31 62), HB(14 30), 
AGB(l 13), or all (1 151): 1 151 

El programa puede obtener las propiedades de cada una de las fases estelares por 

separado. Como la secuencia en masa es decreciente, el ultimo de los puntos es la 

secuencia principal, y el primero la rama asintótica de las gigantes. En el ejemplo, 

todas las fases son incluidas. 

How many intervals for IMF ?: 3 

Se puede elegir cualquier función inicial de masa tipo ley de potencia, y frag

mentada en los intervalos que se deseen (15). En este ejemplo, la IMF tiene tres 

intervalos. 
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The values of m~-(l+x) for IMF (Xl x2 .. ):1.27 1.2 1.7 

Se dan los valores de los exponentes en cada uno de los intervalos de la IMF. En 

el ejemplo sólo se da el valor de x dejando espacio para cada valor. 

The limit masses for IMF (ml m2 .. ): 0.080.5 1.0 120.0 

Las masas que limitan cada uno de los intervalos de la IMF para hacerla continua. 

En el ejemplo, las 4 masas que limitan la IMF separadas por un espacio. 

If the min mass for Ch models is not = sp.: 0.01 

En caso de que el modelo químico tome en cuenta objetos subestelares, la IMF, 

deberá calcularse para un límite más bajo al de la masa más pequeña de las trazas, 

el cual es 0.08. 

Total mass to normalize the system in Mo: 1.0 

La masa (en masas solares) a la cual se normaliza el sistema que se desea modelar. 

Esto es util para hacer una calibración de fiujo. 

0.094339624 0.094339624 0.094339624 

Which SFH (l=OwnSFH; 2=Starburst)?: 1 

Time-step,SFR,Z(t) Filename: mysfh.dat 

ó 

0.094339624 0.094339624 0.094339624 

Which SFH (l=OwnSFH; 2=Starburst)?: 2 

Metalicity of Instant Burst Z (5.34e-4:4.24e-2) ?: 

Output filename(indices.name,spectra.name): name 

Please wait, the program is reading the spectra library 
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Calcula los valores de las constantes para la IMF. Pregunta si se desea una his

toria de formación (la que proviene de un modelo de evolución química) o un brote 

instantáneo de formación estelar. En el ejemplo elegimos la opción 1, el código pre

gunta el nombre del archivo con la historia de formación. Si se elige la opción 2, 

el código preguntará la metalicidad del brote instantáneo. Finalmente, pregunta el 

nombre que le pondra a los archivos de salida. El nombre va como la extension de 

los archivos: 'indices', 'spectra' y 'hess', que son los archivos de los colores e indices 

espectrales, el archivo con los espectros y el archivo con las poblaciones teóricas calcu

ladas por el código. Empieza a correr el programa leyendo la biblioteca de espectros 

(una de los dos mencionadas al principio). 

Time-step,SFR,Z(t) Filename: newchevol.tg10.0.dat 
Computing Population at age[yr] = 1000000.06 
Computing Population at age[yr] = 2000000.12 

El código está calculando las propiedades de la población a las edades deseadas. 
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Apéndice B 

El Código de síntesis evolutiva 

Aquí se presentan las rutinas utilizadas para generar el código SPECTRALOl. 
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'c23~56789012345678901234567890123456789012345678901234567890123456789012 

, -----------------------------------------------c 
eStelar Populaticns Spectral Evolution 
e 
e 
e 
e 

Author: Gerardo A. Vazqoez & J.Jesus Gonzalez 
Version: 01 (July, 2001) 

e Deflnltion of Population-Variables Array: 
e 
e 
e 
e 
e 
e 
e 
e 
e 
e 
e 

y (01) 

y(02) 
y(03) 
y(04) 
y\C5} 
y(06) 
y(07) 

Number of stars 
Bolometric Luminosity 
MIL 
M/Lv 
MILb 
Total lragnitud 
Z(weighted by lightl 

l'.ilters, colors, spectral indices and 1221 SED points 

C H¡story of Changes: 
e Hay 98: Linear interpolation of tracks in metallicity 
e Peb 98: Added array to generalized properties (JJGGI 
e Added trapezoidal integrations (JJGG) 
e Minimized extra saving for trapezoidal inter (JJGG) 
e Removed fitting splines at each evaluation (JJGG) 
e Optimized Node search in spline evaluation (JJGG) 
C Eliminated extra operations in spline fit/eva (JJGG) 
e 99: Check and overcome sudden dead (desapearance) approximation 
e Check handling of lowest main sequence 

. e Predictions for spectral indices 
e 00: SED's 
e Metallicity dependent calibrations 

,c Adding more color bands (R 1 J, etc) 
'c Good handling of IMF limits (beyond tracks) and normalization 
,C Non-analyt;'cal IMFs 
e Fo11ow up of mass in dead and alive stars, and gass 
C Computation of Stellar Mass-to-Light ratios 

:C • Add plotting (SuperMongol capabilities in versions 4_* 
,C • Optimization of partial and final outputs 
,C------------------------------------------------------------------C 

?~~ER{Mta=200,Mtm=120,Mtz=10,ny=1277,Mim=200,NLIM=2) 

p~rER(M=15,Mtar=S4) 
integer ni (Nlim) 
double precision st(ny), sm{ny,2), temp2, temp1 
double precision y(ny,2) 
dimension xlt(Mim) ,x11(Him),xlm(Mi~),tm1{Mim) 
character*80 outfile, namel, name2, name4 
character*80 filename 
character*29 file!, name3, filetrack 
character nameindtMtar} *12 

COr.:7'on mlilT'i ts I x 1m) ,xmass (m) ,phiO (m) ,n 
COlTir,on chemcons I b1, totmass 

e -- The head of the output file 
OP21(illlIT=13, FILE=' .. /SpcheDaBa/nameind2.dat' 
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I 
!~ 5 

e 
10 

e 
lS 

e 
e 

20 

2S 

30 

35 

40 

e 
8S 

87 

& ,STATUS='OLD') 

do i=l,Mtar 
read(13,' (a)') nameind(i) 

enddo 
close (13) 

-- READING INPUT 
-- Open file with a list of population ages. 
write(*, '(/," Population Ages lis filename: ",$)') 
read (*,' (A) ',err=5) Ei1ename 
open (unit=19,file=Eilename,status='old',err=S) 

-- Read all Tracks 
write(6,' (/," Geneva Tracks(l=LowMassLoss; 2=HighML) ?: ",$) ') 
read (*,*,err=10) it 

ca11 readtracks{it) 

if (it.eq.2) then 
filetrack = ' with high mass 105s' 

el se 
filetrack 

end if 
with low mass loss' 

-- Which phases you want to see 
write{6,' (f," Which phases do you want to see MS(72 151), ",$)') 
write(6,'(j," SG{63 71), RGB(31 62), HB(14 30), ",$)') 
write(6,'(j," AGB(1 13), or a11 (1151): ",$)') 
read (",*,err=lS) (nl(i),i=l,Nlim) 

-- Coefficient and exponent oE salpeter-like lnitial-Mass-Function 
-- Read parameters tor the IMF 
write{6,' (/," How many intervals for IMF ?: ",$)') 
read (*,*,err=20) n 
write(6,' (/," The values of m~-tl+x) for IMF (xl x2 .. ): ",$)') 
read (*,",err=Z5) (x(ij,i=l,n) 
write(6,'(I," The limit mas ses for IMF (mI m2 .• ): ",$)') 
read (",",err=30) (xmass{i),i=l,n+l) 
write(6,' (/," If the min mass for eh models is not = sp.: ".$) '1 
read (",*,err=35) bl 
write(6,' (/," Total rnass to normalize the system in Mo: ",$) ') 
read (*,*,err=40) totmass 

call imf 

-- Read Star Formation Histories 
write(6,' (/," Which SFH (l=OWnSFH; 2=Starhurst) ?: ",$) ') 
read (*,*,err=8S) i 
if (Leq.2) then 
wrlte(6,' (/," Metalicity of Instant Burst Z (S.34e-4:4.24e-2) ?: 

& ", $) ') 
read{*,*,err=87) Zet 
filel ' .. /SpCheDaaa/chernhistz.dat' 
name3 = 'Instantaneous Starburst at Z=' 

else 

----~----- ---- ___ ----.J 
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90 write(*,'(I," Time-step,SFR,Z(t) 
read (*,' (A)' ,err=90) fi1e1 
Zet ::: 1.0 
name3 '" file1 

endif 

Filename: ",$)') 

e -- OUTPUT 
e -- The output file name 

95 write{*,' (J," output filename(indices.name.spectra.name): ",$)') 
read (*,'(A)',err=95) outfi1a 

narne1=' .• /outputS01/indieas'//' .·/Ioutfile 
name2=·,./OutputS01/spectra'//' .'lloutfile 
narne4=' .• /OutputS01/hess·I/'.'/loutfile 

e -- Output file with population integrated values af indices 
unit=lB 

e 

e 

e 

open (unit=unit, form='forrnatted', name=name1) 

-- Output file with population integrated values of speetra 
unit2c33 
open (unit=unit2, form='formatted',name=name2) 

-- Open Outfile file fo~ debugging isachrones 
unit3=21 
open (unit=unit3, form='formatted',name=name4) 

-- The head of the output files 
write (unit,'(3(a))') "",' File with ages:', filename 
write lunit, '(3(a))') "", , Geneva Traeks', filetraek 
write (unit,' (2(a), li2))') 'l", , Number of intervals far IMF:', 

• n write (unit,'(2(a),14If7.3»') "1', • Exponents far IMF:', 
& (-Xli), i=l.n) 
write (unit,'(2(a),15(f7.2»)·) 'U', , Limit masses for INF:', 

& (xmassli),i=l,n+l) 
write (unit.'(2(a),(f1.2)·) 'lit', , Min mass ChernModel:', 

• bl write 

• write 

• write 
write 
write 

write 
write 
wr!te 

• write 

• write 
• write 

• bl 

(unit,'(2(a),15(flO.1))·) ' ..... Constants for IMF:', 
(phiO (i). i=l,n) 

(unit,' (2 (a). (13), (a), li3»)') •••• ,' Stellar pha.ses:', 
nHl). '-',ni<2' 

(unit,'(](a).(f6.4)') '''',' Which SFH:', name3. Zet 
(unit,'«(a),(i5),53(U:;l))') 'It·, 1, (1,i=2.54) 
(unit, • ( (a) , S4 (a12) ) , )·U " nameind(1) , (nameind(1) , i=~, 54) 

(unit2,'(3(a)') 'l.'.' File with ayes:', fi1enarne 
(unit2,'(3(a.)') '11', . Geneva Traeks', fi1etrack 
(unit2, '(2 (a), (12»)') ''''. ' Number of intervals for IMF:', 

n 
(unit2.'(2(a),14(f7.3»') '''', , Exponents far IMF:', 

(-x(i) ,1=l,n) 
(unit2.'(2(a),lS(f7.2)') 'It·, , Limit masses far IMF:.' , 

(xmass(i),i~l,n+l) 
(unit2,'(2(a},{f7.2»') 'U'. 'Min1ll8ss ChelllModel:', 
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write 
• write 

• write 

(unit2,'(2(a),15(flO.71)') '#11:', ' Constants for IMF:', 
(phiO(i),i=1,n) 

(unit2,' (2(a), (13), (a), (i3» ') 'U'.' Stellar phases:' I 

ni(1), '-',ni(2) 
(unit2.'(3(a),(f6.4))') 'U',' Which SFH:', nama3, Zet 

write (unit3,'«a),8(a12)') 'i* ','age_star','inimass', 'lumino', 
& 'temp','eurmass', 'starnumber' ,'deltam','metalieity' 

e -- AIl stars fo~ed at given time have same (Fe/H1: fit funes and 
e -- calibrations at that (Fe/H] befare integration over masses. 

eall fltfunes 

C -- Read Age at which Population wi1l be seen 
100 continue 

e 
e 

read(19,*,err=100.end~200) age 
age ::: 1.0e9*age 
print *, 'Computing population at age[yr] =',age 

START OF TIME (and masa) INTEGRATION ---------------C 
Runnlng time, SFR(t), Zlt), etc, from input file (open it now). 

e -- Initiallze Integrands ovar time, and time variables 
do i=l.ny 

e 

105 

e 

e 

e 

e 

e 

st(i) = O.OdO 
enddo 
timeO = -1.0 
iUme = 1 
-- Raed ehelllical and sfr histories fram file or compute tbem. 
apen(UNIT:::23 , file=filel,status='old' ,err=85) 
continua 
read(23,*,end=190,err=105} time, sfr, cte 
time = 1.e9*time 
sfr = sfr/1.e9 
z"<cte*Zet 

if (tirne.gt.age) gato 190 

compute today's age of atars born at the running time 
age_star .. age - time + 1. 

-- lnitilaize masa integrands 
do i=l,ny 

smli,itime) .. O.OdO 
enddo 

-- Interpolate tracks in time t, and metal1ieity Z(t) 
call isochrone(age_star. tml,xlt,xll.xlm,z, nrnz) 

iItlllss lO 1 
-- Integrate over masaea 
do mz=ni(1),niI2) 

-- NUmber of atars with same propertiea and depending on IMF 
call starnumber(trnllmz),sfr,xn) 
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:c 

e 

e 

--Evalu3te Stellar Properties to be integrated 
eall evalfuncs(xlt(mz),xll(mz) ,xlm(mz),xn,z,y(l,imass) ,ny) 

-- Save Hess-diag~~ 
'" .. ri te (unit3, ' f8 (lpe12. 4) ) ') age_star, tml (mz) ,xll (mz) ,xlt (mz) , 

& xlm(m~) ,;.m,Z 

--Integrate (trapezoid) derived prope~ties over mass interval 
if (mz.eq.l) gota 120 

temp1 ~ -0.5dO*{tml(mz)-tml{mz-1) 
do i=Lny 
sm{i,itirre) = sm(Litime) + temp1'*(y(i,1l+y(L211 

enddo 
120 imass ~ 2/imass 

enddo 

e --Integrate (trapezoid) derived properties over time interval 
if (timeO.gt.Ol then 
t~~2 ~ 0.5dO*(time-t~eOI 
do i=l,ny 
st(i) = st{iJ + temp2*(sm(i,11+sm(L2)) 

enddo 
endif 
tirr,eO=tíme 
itime = 2/itime 

e -- Go to the next tirne-step 
goto 105 

e -- Compute and Save Final Integrated Propiertíes 
190 call popfuncs(age,st,ny,unit,unit21 

close(231 

e -- Compute !ntegradted Praperties at the next age in the listo 
goto 100 

200 c!ose(19) 

e 

close{unit) 
c1ose{unit2) 
stop 
,nd 

subroutine readtraeks{it) 
--------------

doub1e preclsíon ta 
P~~ER (Mta=200,Mtm=l20,Mtz=10) 
CHARACTER*8Q FIL~1E 

co~on / traeks / Ntz,Nta{Mta,Mtz) ,Ntm,tzO(Mtzl ,tmO{Mtm,Mtz), 
& ta{Mta,Mtm,Mtz) ,t11{Mta,Mtm,Mtz),t1te(Mta,Mtm,Mtz), 
& tl~(Mta,Mtm,Mtz) 

I 
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e 

e 

-- Read a11 tracks at once 
if (it.eq.2J then 

filename = ' .. /SpCheDaBa/allmetalfh2.dat' 
else 

filename 
end if 

' .. /SpCheDaBa/allmetalf2.dat' 

Read Evo1utionary Tracks 
open (unit=10,file=fi1ename,status='oId') 

read{10, , (1x) ') 
read{10, *)Ntz 
do k=1.Ntz 

read(lO,' (Ix)') 
read(10,*) Ntm,tzO(k) 

do i=1,Ntm 
read{10, , (lxl') 
read(10.*1 tmO{i,k),nta(i,k) 
read(10,' (lx)') 
do j=1,NTa(i,k) 

read(10, *l n, ta(j, i,k), tlrn(j, i,k), tll (j, 1, kl, tlte (j, i,kl 
t1m(j,i,k)=a1og10(tlm(j,i,kll 

enddo 
enddo 

enddo 
c.lase (10) 

return 
end 

subroutine imf 
C------------------------------------------------------------------c 
C -Norma1ize the initial mass function 
c------------------------------------------------------------------C 

e 

PARAMETER (M=15J 
DIMENSION a(ml,b(m),xmassb(m) 

cornmon / rnlimits / x(ml,xmass{m) ,phiO{m) ,n 
eornmon / chemcons / b1,totmass 

do i=1,n 
x(i)=-x(i) 

enddo 

Ca1culate normalization eonstants 
if (bl.eq.xmass(l) then 

a(nl = 1.0 
do ko:N,2,-1 
a(k-l)"'a(k)*xmass(k)**(x(k)-x(k-1)) 

enddo 
sum=O.O 
do i=l,N 
surn=sum+a(i)*(xmass(i+l)**(x(iJ+l)-xmass{i)**(x(i)+l)/(~(i)+l) 

____ ~~ __ ~~_~ ~~ _L __ J 
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enddo 
s=totmass/sum 
do 1=1,n 
ph10Ii)=a(i)*s 

enddo 

e1se 

do i=l,n+l 
xmassb(il=xmass(iJ 

enddo 
xmassb(1)=b1 
do k=N,2.-1 
blk-l)=blk) *xmassblk) **(xlk)-xlk-1» 

enddo 
sum=O.O 
do ie1,N 

sum=sum+blil*Cxmassbli+l)**(Xli'+l)-xmassbli'**(xli)+l» 
'" / (xli) +11 

enddo 
so::totmass/sum 
do i~l,n 
phiO(i)=blil*s 

enddo 

endif 

writel*,*) IphiO(i),ial,n) 

return 
end 

subroutlne atarnumberltml.sfr,xn) c---------------------------------------------_______________________________ _ 
e -- lt geta the atar numbers by using the atar formation rate for eaeh 
e -- mass. c-----------------------------_______________________________________________ _ 

PARAMETER (M=15) 

eoromon / mlimits / x(rnl ,xrnass(m) ,phiO(m) ,n 

do lo::l,n 
if fxmassti) .le. tml .~nd. tml .le. xmass{i+l)' goto 102 

enddo 
102 xn = sfr*phiO(i)*lm1**lxli)-1.) 

return 
end 

SUBROUTlNE FITFUNCS c----------------------------_________________________________________________ _ 
cRead wave1engths, model fluxes, modal colora and model pararneters in a file 
e designed by the metallicfty, (Fe/UI 
e parameters Teff, 1099 snd [Fe/U) 
e wave : 1221 wavelength points In nm 
e Hnu(l) : Bolometrie Magnitude 
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e Hnu{2} Bo1ometric Correctioa for V 
14 Colora e Hnu(3-16) 

e Hnu{17-1237J 
e vegasPec 

1221 flux moment poiats per mode1 in erg/cm2/s/nm/sr 
1221 flux moment points for vega. 

e xlcolor Eleven wave1enghts for Johnson's Filters 
Twnty one wave1enghts for tick indices. 
Effeetive Temperature of the spectrum 
Log Gravity of the spectrum 

e xlind 
c 'l'TEFF 
e GLOG 
c FEH [Fe/U) of spectrum 
c conti 10g10 of eight importan wavelenghts for indices 

Without log e cantil 
e xb 
e xr 

Delta wave1enght of blue pseudoeontinum 
Delta wavelenght of red pseudocontinum 

c-----------------------------------------------------------__________________ _ 

e 

e 

INTEGER nmet,ng,nte 
PARAMETERlnmet=15,nute=70,nug=lS,nspec=122l,nvar=1237) 
PARAMETERfnco1=11,nindex=21,nc=8) 
parametertz_sun=0.0169,cs=3.0elO) 
INTEGER i, j, im 
REAL*4 glog,feh 
REAt*8 wave,hnu,xwave,vegaspee 
REAL*8 TTEFF,conti,contil 

common / count / ng(nute,nmet),nte(nmet) 
comrnon I apee1 I WAV2(nspee),TTEFFlnute,nmat) 
common I spec2 I GLOG(nug,nute,nmetJ,FEH(nmetl 
COlM\on / spee) / Hnu(nvar,nug,nute,nmet) 

common / lamda / conti(ne,nindex) 
common I lamdal / xblniodex),xr(nlndex),contll(nc,nindex) 
common / range / xwave(nspec) 

-- Energy or photons spectra 
print·,'P1eaae walt, the program ls readiog the speetra library' 
-- Read spectra modela 
unit=14 
open(unit=unit,file=',./SpCheDaBa/colorspec_en.dat' 

& ,status='old') 

read(unit, 10) IWAVE(i),i=l,nspec) 
readlunit,' (Ix) ') 

do imZll,nmet 
readlunit,*) NTe(im),FEH(iml 
do jl:ll,NTe(im) 
rea~(unit,*1 Ng(j,im),TTEFF(j,im) 
do k,:ll,Nglj,iml 

read(unlt,*) GLOGlk,j,iml 
read lunit,12) (Hnu <1, k, j , im) ,1"'1, nvar) 

enddo 
enddo 

enddo 

closelunlt) 
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e 
e 

e 

fonrat(8fl0.1) 
fOr7:"at (16, I6, 2f6. 2) 
forn,at (7e11. 4) 

do l=l,nspec 
x-... ave(i} :: (10.·~lave(1)) 

enddo 

-- Read ' ... 'ave1enght for two pseudocontinuum in 21 Index and 
-- ' .... avelenghts for index 
OP~HU!nT=14, FILE" 

&' .. ISpCheDaBa/pseudocontinuum dat' ,STATUS::'OLD') 

rBad{l4.,' (lxl ') 
do i::l,nindex 

read {14,'} (conti(j,iJ,j=l,ncl 
do j=l,nc 
contll(j,i¡ :: eonti/j,i) 
eonti¡j,l) = (eonti1(j,i}) 

enddo 
er:ddo 
close (14) 

do i=l,nindex 
xb(i) (eontil{2,iJ-eontil{l,i)) 
xr(i) '" (contil(6,i)-eontil(5,i)) 

enddo 

return 
end 

subro'.ltine popfllnes{age,sy,ny,unit,unit2} 
------------------------

e se {1) 

.-: sc:(2l 

Final Popu1ation Properties 
Star number 
Bo1ometrie Luminosity 

e s:::13-16) 
e sd17) 

Indlees ordered as LeJeune et al. (1998) 
~~etallcity ~:eighted by 1ight in solar units 
21 Lick Indices e Ed18-38) 

e 5-:-(39-1259) 1221 Values of spectrum flux 

e 
r 

" 

--------------------
do~ble preeision sy(ny),se(1274) 
parar.eter (z_sun=O.02,nspee=1221,sun_am 4.75) 

-- Star nurr~r, total light, M/L ratio, total magnitude, and 
-- llght.-\<'·eighted Z 
sc!011 sy(1) 
se (02) sy(2) 
sc(03¡ sy(1 )/sy(2) 
sc(O·U sy(1) IsyO) 
se(05) sy(1)/sy(4) 
sc(06) sun_a"" - 2.5*loglO(sy(2}) 
sc(07) sy{l4} Isy(2) 

~- Total Hagnltude in each Johnson's broad band in solar units 
se (OS) = sun_a~ ~ 2.5*loglO(sy{03)) 
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sun_am - 2.5*log10(sy(04)) 

I 
I 
le 
I 

e 

e 

e 

12 

se(09) 
se (10) sun_am - 2.5*10g10(sy(05)) 
se (11) sun_am _ 2.5*log10(sy(06)) 
sc(12) sun_am - 2.5*10g10(sy(07)) 
se(13) sun~am ~ 2.5*log10(sy(08)) 
se(14) sun_am - 2.5*10g10(sy(09)) 
se (15) sun_am - 2.5*10g10(sy(10)) 
se(16) sun_am - 2.5*log10(sy(11)) 
sc(17) sun_am - 2,5*log10(sy(12)) 
se(18) sun_am 2.5*log10(sy(13) ) 

-~ Co1ors w/r as Lejeune 
se(19) = -2.5*log10¡~y(05)/sy{04)) 
se (20) -2. 5*10g10 (sy (04) /sy( 03) ) 
se(21) -2. 5*10g10 (sy(03) /sy(06)} 
se(22) ~2,5*10g10{sy(03)/sy(07)) 

se(23) -2. 5*10g10 (sy(03) /sy(08)) 
se (24) -2, 5*10g10 (sy(06) /sy(07)) 
se (25) . -2. 5*10g10 (sy (07) Isy( 08) ) 
se (26) -2, 5*10g10 (sy(10) /sy(09)) 
se (27) -2. 5*10g10 (sy(09) /sy(08)) 
se (28) -2.5* 10g10 (sy (08) /sy( 11) ) 
se (29) ~2. 5*10g10 (sy( 10) /sy( 08) ) 
se(30) ~2.5*10g10(sy(10)/sy(11)) 

se (31) -2. 5*10g10 (sy (10) /sy (12) ) 
se(32) -~.5*10g10(sy(08)/sy(13») 

~- Liek Indices 
do i=33,53 

se(i) = sy(i-16)/sy(i-16+21) 
enddo 

-- Magnitude indiees 
se (33) -2. 5*10g10 (max (se (33) , 1. Oe-12) ) 
se (34) ~2. 5*10g10 (max (se (34) ,1. Oe-12) ) 
se (43) -2, 5*10g10 (rnax (se (43) ,1. Oe-12) ) 
se (44) -2 .5*10g10 (max (se (44) ,1. Oe-12) ) 
se (52) -2. 5*10g10 (max (se (52) ,1. Oe-12} ) 
se (53) -2, 5*10g10 (max(se (53),1. Oe-12)) 

do i"'l, nspee 
se(i+53) '" sy(i+56) 

enddo 

z1 10g10(se(07)/z_sun) 

-- Spit results 
write (unit,'(54(lpe12,4)') age, (se(i),i=L53) 
write (unit2,*) age 
write (unit2,121 (se(i),i=54,1274) 

format(7e12.4) 

return 
end 
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subroutine eva1funcs(xlt,x11,xlm,xn,z,y,ny) 
C------------------------------------------------------------------c 
e Eva1uates the stellar properties to be Added for Population Means 

l
e y(1) Number of atars 
e y(2) Bolometrie Luminosity 
e y(3) visual Luminosity 

'le y(4) Blue Luminosity V-B 
e y(5) Ultraviolet Luminosity u-v 
e y(6) Red Luminosity V-R 
e y(7) Infrared Luminosity V-I 
e y(S) K-band Luminosity V-K 
e y(9) H-band Luminosity H-K 

'1 

e y(10) J-band Luminosity J-H 
e y(ll) ~ L-band Luminosity J-L 
e y(12):>. L' -band Luminosity J-L' 
e y(13) ~ M-band Luminosity K-M 
e y(14) ~ Mean-Z weighted by Light for a11 population 
C y(15-35) = All 21 Lick indexo 
C y(36-56) = Continuum f1uxes (central wavelength) for 21 Lick indices. 
e y(57-1277) = 1221 va1ues of speetrum flux of spectrUm. 
e te = Efective Temperature for the star in question 
e 19 = 10g10 Gravity for the star 
C lz = 10g10 Metalicity for tha star 
e specff = 1221 valuas of star flux in question 
C flu = Eight values of fluxes for every 21 indices 
c--------------____________________________ ·_·_· __ ---------------------c 

parameter(nspec=1221,ncol=11,nindex=21,nvar=1237,nc=B) 
parameter(pi=3.141593,nfiltarl=376,nfilter2=520) 
parameter(grav=6.67e-B,sun_lt = 3.76193, sun_lg = 4.43773) 
parameter(z_sun=0.02,r_sun=6.96e10,Xffi_sun=1.9ge33) 
real*4 xindex(nindex),lz,lg 
rea1*S xwave,conti,conti1 
doub1e precision y(ny) 
dimension flu(nc,nindex) 
rea1*S specff(nvar),vegaspec 

conunon / lamda 
comnon / lamda1 
conunon / range 

/ conti{nc,nindex) 
I xb(nindex) ,xr(nindex) ,contil(nc,nindex) 
/ xwave (nspee) 

le Input parameters to ca1culate indices 
te 10.0**xlt 

e 

le 

e 

lz alog10(z/z_sun) 
19 sun_lg + xlm + 4.0*(xlt-sun_lt) - xlI 

The radii to square to calcu1ate fluxes 
rad = 4.*pi*(r_sun**2*10.**xll/10.**(4.*(x1t-sun_lt))) 

-- Get the colors and spectrum at steIlar parameters 
call spectra(te,lz,lg,specff) 

y(Ol) xn 
y(02) y(1)*10.0"xll 

-- Luminosity at aach color 
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e 

e 

e 

e 

e 

e 

le 

e 
e 
e 
e 

20 

y(03) 
y(04) 
y(05) 
y(06) 
y(07) 
y(OS) 
y(09) 
y(10) 
y(l1) 
y(12) 
y(13) 

y(02)*10.0**(O.4*specff(02)) 
y(03)*10.0**(-O.4*specff(04)) 
y(04)*10.0**(-O.4*specff(03)) 
y(03)*10.0**¡0.4*specff(OS)) 
y(03)*10.0**(0.4*specff(06)) 
y(03)*10.0**(O.4*specff(07)) 
y(OB)*10.0**(-O.4*specff(11)1 
y(09)*10.0**(-O.4*specff(10)) 
y(10)*10.0**(0.4*specff(14)) 
y(10)*10.0**(0.4*specff(15)) 
y(OBj*10.0**(0.4*specff(16)) 

Light weighted metaIlicity 
y(14) :: z*y(2) 

--Incorporate the stellar indices from Wortey et al (1994) 
call index94(te,lz,lg,xindex) 

• 

-- Transform 
xindex(Ol) 
xindex(02) 
xindex(11) 
xindex(12) 
xindex(20) 
xindex(21) 

to propto EW the indices 
10.0**(-0.4*xindax(01)) 
10.0**(-0.4*xindex(02)) 
10.0**(-0.4*xindex(11)) 
10.0**(-0.4*xindex(12)) 
10.0~*(-0.4*xindexf20» 
10.0**(-0.4*xindex(21)) 

-- Indices weighted by Flux 
do i=l,nindex 

do j::1,nc 
do k=nfilterl,nfi1ter2 
if (xwave(k) .ge.conti(j,i)) goto 20 

enddo 
k=max(2,min(nspec,k)) 

in magnitudes 

-- Calcula tes the flux at 1mportant wavelenghts of indices 
wi1 = (conti(j,i)-xwave(k-1))/(xwave(k)-xwdve(k-l)) 
wio = (1.0 - will 
tmp1 = specff(k-l+16)*wiO + specff(k+16)*wi1 
print*.xwave(k-l) ,conti(j,i) ,xwave(k) 

flu(j,i) = tmpl 
enddo 

-- The flux at each pseudocontinumm (bIue & red) 

fb = (f1u(2,i)+(lu(1,1))/2. 

fr = (flu(6,il+flu(5,1))/2. 

conticen (contí (3, il +conti (4, i) ) /2 . 

wl 

wO 

wbl 

• wbO 
fbl 

(eonticen-conti(7,il)/ 
(cont1(B,i)-eonti(7,i)) 

(1. -wbll 

(conti (3, i)-conti (7, il 1 / 
(contil S, U-conti(7 , i) ) 
(1. -wbl) 
fr*wbl + fb*wbO 
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e 
e 
e 
e 

e 

& 
·..a1 (conti (4, i) -conti (7, il) / 

(conti{B,i)-conti(7,i)) 
""rO (l. -wrl 1 
fre fr*wrl + fb*wrO 

fe fb*wO+fr*wl 

fe = (fbl+frel/2. 
Y(.l+351 y(l) *fe 
y{i+141 ~ y(i+351*xindex(il 

enddo 

do i=1.nspec 
y(i+56) '" y(l) *specff(i+16) *rad 

enddo 

return 
end 

SUBROUTlNE SPECTRA(te,lz,lg,speeff) 
c---------------------------------------------------------------c 
e Calcula tes the spectrum for every star at every time 
e by using Teff,logFe,and logG. 
c---------------------------------------------------------------c 

e 
e 

101 

e 

PARAMETER(nmet=l5,nute=70,nug=15,nspec=122l,z_sun=0.02) 
PARAMETER(nvar=l237,cs=2.99792SelOI 
HITEGER im,j,ng,nte 
REAL*8 spec(nvar,nute,nmet) ,specf(nvar,nmet) ,specfE(nvar) 
REAL*4 glog,feh, lz, 19 
REAL*8 wave,hnu,xwave 
RRAL*S TTEFF 

COIT'lon / count / ng{nute,nmetl,nte(nmet) 
co:rrr,on I specl / \'/AVE(nSDec) ,TTEFF(nute,nmet) 
cor:tl',on I spec2 / GLOG(nug,nute,nmet),FEH(nmetl 
co.Tnon I spee3 / Hnu(nvar,nug,nute,nmet) 
co/ro'ton / range I xwave (nspec) 

Makes the interpolation to find the spectrum. 
Makes the interpolation in metalicites, 
do im=l,Nmet 

if (FEH(im) .ge. lz) goto 101 
enddo 
lr.::max (2 ,min (l.met, im) ) 

szl (lz-FEH (im-1) ) / (FEH {im)-FEH (im-1 1 ) 
szO (1. 0-5Z1) 

Hake5 the interpolation in temperatures. 
do ij::1. 2 

ik"dm-ij+1 
do )=l,NTe(ik) 
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102 

& 

iE (TTEFF(j,ikj .ge. te) gota 102 
enddo 
j=max(2,min(NTe(ik),j)) 

ste1 (log10{te)-log10(TTEFF(j-1,ik)))!(log10(TTEFF(j,ik))-
log10(TTEFF(j-l,ikl)1 

steO (l. 0-ste1) 

e Makes the interpolation in gravities. 
do k ~ l,ng(j,ikl 

if (GLOG(k,j,ik) .ge. 19) gota 103 
enddo 

103 k = max(2,min(ng(j,ik},k)) 

s1g1 (lg-GLOG(k-1,j,ik))/(GLOG(k,j,ikl-GLOG{k-l,j,ik)) 
sIgO (1.0-s1g1) 

do k1=1,ng(j-l,ikl 
if (GLOG(k1,j-1,ikJ .ge. 19) goto 104 

enddo 
104 kl = max(2,min(ng(j-1,ik),kl») 

sOgl (lg-GLOG{kl-1,j-1,ik)J/(GLOG(k1,j-1,ik)-GLOG(k1-1,j-1,ik» 
sOgO = (1.0-s0g1) 

e Makes the interpolation of spectrum at each meta1icity. 
Nc=Nvar-Nspec 

do i=l,nvar 

e Co1ors, bolometric magnitude are calculed here 

& 

& 
e 

& 

& 

if (i.le.Nc) then 
spec(i,j,ikl = hnu(i,k-l,j,ik)*s1g0+ 

spec(i,j-l,ik) 

The spectrum is 
el se 
cte"" 1.0 
spec(i,j,ik) 

spec{i,j-l,ik) 

endif 
specE(i,ik) 

enddo 
enddo 

hnu{i,k,j,ikl*slg1 
= hnu(i,k1-1,j-l,ik)*sOgO+ 

hnu(i,k1,j-1,ik)*sOg1 
ca1culed here 

loglO(cte*max(hnu(i,k-1,j,ik),1.e-40))*s1g0+ 
log10(cte*rnax(hnu{i,k,j,ik),1.e-401)*slg1 

log10(cte*max{hnu(i,kl-1,j-1,ik),l.e-40))*sOgO+ 
log10(cte*max(hnu(i,k1,j-1,ikl,1.e-40)I*sOg1 

spec(i,j-l,ikl*steO+spec(i,j,ik)*ste1 

le 
Final interpolation oE spectrum by transforming the Elux to 1amdas. 
do i=l,nvar 
if (i.le.Nc) then 
specff(i) specf(i,im-l)*5z0+specf(i,im)*sz1 

else 

I 

specff{i) lO.**(specf(i,im-1l*szO+specf(i,imJ*sz1) 
endif 

enddo 

._L __ ~ __ ._ .. __ ~ .. _J 
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return 
end 

subroutine index94(te,lz,lg,y) 
c-----------------------------------------------------------------------c 
C J. Jesus Gonzalez G 
e Version 1.0 03/08/98 
e 
espectral Indices as a function of Te, log Z and log g, according to C 
C the fitting functions published in Worthey at. al 1994. C 
e . 
C INPUT: te,lz,lg - Effective temperature, lag Z/Zo, log 9 (real*4) C 
e OUTPUT: y(211 the 21 lick-indices Irea1*4 arrayl e 
e 
C In this irnplementation, we made the transition to different va1idity e 
e reglons "continous" by interpo1ating within overlaps. e 
e 
e For very co1d stars (M atars), Te<3570, wa imp1emented a routine that 
C interpo1ates, according to gravity, between the M-giant and M-dwarf C 
e functions. 
e 
e The meta11ieity terms are saved such that they are not recomputed in 
C consecutive calls of fix metallicity (usua11y the easel 
C-----------------------------------------------------------------------C 
c234567890123456789012345678901234567B901234567B901234567B901234567890123 

parameter (MI=2l1 
real*4 Iz, 19, y(MI), zO(MI), z1(5), yI(MI) 
real*B xz, xt, xzO, xg2 
logical zterms 
data xzO I -10 I 
save 

xz = max(-2,min(+O.5,lzl) 
if (xz.eq.xzO) then 
zterms = .false. 

else 
zterms = .true. 
xzO .. xz 

endif 

C-- -- COLO Fitting Functions 
if (te.lt.3S70.0) then 

e -- Use functions for M atare 
ca11 mindexlte,lg,y,1,21) 

e1se if (te.lt.5160.0) then 

c -- Z terms when needed lusua1ly Z ia kept constant betweem ca11s) 
if (zterms) then 
xz max(-1,min(+0.5,lz)1 
zO(1) a xz*(O.2709+xz*(0.1688+xz*0.0467)1 
zO(2) = xz*10.2873+xz*IO.Z060+xz*0.05351) 
xz = max(-2,minl+0.5.lz)) 
zO(J) =135.9686*xz 
z0(4) = -0.6I5S*xz**2 
zO(5) = xz*(3.2J05-0.17J1*xz**Z) 
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e 

e 

z0(6) O.7298*xz 
zO(7) xz*(0.6231-0.0506*xz**2) 
z1(l) O.1341*xz 
zO(S) xz*(7.2S10+xz*(2.9184+xz*0.40481) 
zO(9) O.2079*xz. 
zO(IO)= 2.178S*xz 
zO(11)= xz*(0.0415-0.0050*xz**21 
d(21 =+0.5013*xz 
zO (121'= xz* (O .0836-0 .0077*xz**2) 
z1(3) =+0.8210*xz 
zO(131= xz*(0.7789-0.0607*xz**Z) 
z1(4) =10.1217*xz 
zO(141= 1.2699*xz 
zO(151: xz*(1.62B2+0.Z817*xz) 
zO(161= xz*(1.0494-0.0S84*xz**2) 
zO(171= 0.4929*xz 
zO(181= 0.5284*xz 
zO(19)= xz*(2.2059+0.7747*xz) 
z1(51 .. 15.8952*xz 
zO(20)=+4.9253*xz 
zO(21)=10.6302*xz 

endif 

-- Normal co1d functions for 18 indices 
xt -a10g10(te/5040.0) 
xg2 db1~(lg1**2 
y(1) 0.1723 +xt*(3.7660-33.18B2*xt-0.D622*xg2)+zO(I)-O.0066*xg2 
y(2) 0.1901+xt*(5.2625-39.4219*xt-O.4206*lgl+z0(2)-0.0062*xg2 
y(4) = 6.1924+xt*133.0914-220.4816*xt-5.5839*lg) +zO(4) 
ylS) = 2.9642+xt*(95.J470-J77.3676*xt-12.4649*lg)+zOI51+0.9l75*lg 
y(6) = 1.5326+11.8034*xt +zO(6) +0.0026*lg*xg2 
y(7) 3.0244+21.3021*xt +zO(7) +lg*(0.00S6*xg2+z1(1» 
y(8) xt*(lS4.7570-xt*(1508.7241-7517.S278*xtl-25.0169*1g) 

&. +zO(B) +lg*(3.3396-0.4802*lg) 
y(9) = 2.1471+xt*(xt*(207S.374*xt-307.S69S)-O.5883*xg2) 

&. +zO(9) -0.168*lg 

• 
• 
• 
• 

• 
• 
• 

yll0)= 6.3877+xt*(21.1152-43.8B34*xt*lg) +zO(lOI -0.3120*lg 
y(111= 0.0345+xt*(xt*(75.3661-327.9276*xt-S.1113*lg)-2.8343 

+zl(2)+1.1371*lg) +zO(ll) +0.0027*xg2 
y(l2)= 0.0762+xt*(xt*(47.2005-146.114B*xt-12.060S*lg) 

+z1(31+1.0168*19) +zO(12) +0.0102*xg2 
y(13)=-1.1228+xt*(46.2019+xt*(681.4774*xt-l1S.29B8*lg)+z1(411 

+zO(13) +1.3514*1g 
Y(14). 

y(17)-
y(18)
y(19)-

3.4111+xt*(17.2923-596.5421*xt**2) 
+zO(14) -lg*(0.5078-0.1066*lg) 
1.1386+xt*(xt*(190.6756-1578.3523*xt)-0.2035*xg2)+zOI17) 
0.7642+xt*(10.1171-345.4548*xt**2-0.1744*xg2)+zOllS) 
1.6S82+xt*(60.3902-75Z.5432*xt**Z+zl(5)+ 
19*(6.29S3*lg-28.7499)) +zO(19) +0.0171*lg*xgZ 

y(20)=exp(xt*(xt*(Z62.7066*xt-13.7325-S.0997*lg+z0IZ011 
+0.2980*lg)-0.59951 -0.5314 

y(Z1)=exp(xt*(xt*(Z86.8986*xt-7.S956*lg+z0(Zlll+0.3643*191 
-0.SZ96)-0.5837 

Check for spacia1 case of three discontinous indices 
if (te.ge.3823) then 
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e 

e 

c--

e 

-- Use still the nO~Bl cold functions 
y(3l =-0.2997+xt*(15.3780+xt*(211.6043+z0(3))+0.0974*xg2 
y(151=1.9450+19.2065*xt +zO{15) +O.0476*xg2 
y(16l=1.3752+14.5727*xt +zO(16) +O.0211*xg2 

else 
-- Use the M-star functions instead 
call mindex(te,lg,y,3,3l 
call mindex(te,lg,y,15.16) 

endif 

endif 

-- I'IARM Fitting Functions 
if (te.ge.5IGO) then 
call wa~index(te,lz,lg,y,ztermsl 

el se if {te.gt.5040l then 
-- Average Cold and I'larm funtions in over1aping validity range 
cal! ""'armindex (te, lz, 19, yl, zterms) 
fl = {te-5040l/(5160-5040} 
fO = 1 - fl 
do i=1,HI 

y{i) '" fO·y(i) + fl*yl(i) 
enddo 

emhf 

return 
end 

subroutine mindex(te,lg,y,i1,i2) 
---------------------------------

e Validity: 2300 to 3900 K, for H stars of most1y solar metallicity. 
c-----------------------------------------------------------------------C 
e 2 3 ·15 67 89 O 123 4. 567 89 01234567 89 O 12 3 4 567 89012 345 67 89012 34 5 678 9012 3 4 567 890 123 

paraPeter (MI=21l 
real*4. Ig, y(MI) 
real*8 xg, xd, cg{Q:2,MI), cd(0:2,MI) 

data 
& 
& 

& 

• 
& 

• • • 
& 

& 

data 
& 

& 
& 

& 

cg/2.0379,-1.6262e-3,2.9310e-7, 1.3614,-1,2333e-3, 2.4043e-7, 
14.484,-3.2527e-3, 1.6772e-7,-11.030, 2.9856e-3, 4.1073e-7, 
216.13,-1.4386e-l, 2.3497e-5,-3.3037, 5.4191e-3,-9.848ge-7, 

-11.560, 4.9033e-3,-8.3331e-8,-84.851, 8.1794e-2,-1.4932e-5, 
-36.196, 2.9880e-2,-5.2742e-6,-136.58, 1.2586e-1,-2.3065e-5, 

4.3350,-3.0777e-3, 5.2561e-7, 1.0425,-4.4418e-4, 7.7682e-8, 
-60.119, 5.9098e-2,-1.1004e-5,-24.153, 1.6448e-2,-2.370ge-6, 
-6.9412, 5.2087e-3,-6.1016e-7, 16.020,-1.3358e-2, 2.6283e-6, 
10.263,-9.5638e-3, 1.8682e-6, 17.717,-1.3024e-2, 2.2894e-6, 
57.265,-3.0626e-2, 4.4396e-6,-1.7528, 1.7886e-3,-3.3611e-7, 

-3.3671, 3.2580e-3,-5.9700e-7/ 

cd/O.1234,-0.0899, 0.00689, 0.5443,-0.2S66, 0.02273, 
0.3143, 1.9564,-0.17402, 12.202,-3.3556, 0.27811, 
27.190,-9.0343, 0.82927, 3.4906,-0.1027,-0.03137, 
9.9836,-1.3061, 0.02782, 2.8569,-1.9164, 0.47471, 
15.411,-7.7717, 0.88109, 15.270,-5.0518, 0.58055, 
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e 
e 
e 

e 
e 
e 

& 
& 
& 

& 
& 
& 

0.5806,-0.0863, 0.00524, 0.9232,-0.2130, 0.02454, 
14.228,-5.0136, 0.62793, 13.998,-4.1814, 0.38014, 
13.303,-3.8264, 0.32262, 7.8350,-1.9903, 0.13898, 
5.5375,-1.7571, 0.10068, 4.1657,-1.2528, 0.09038, 
3.6794, 1.9365,-0.07710,-0.6741, 0.2792,-0.01769, 

-1.0903, 0.4355,-0.02141 I 

DWarf po1ynomia1s are a function of (V-K) not Te, here 
we use a fint to Johnson's 96 (V-K) (Te) ca1ibtarion 
The p01inomia for giants is a1ready in terms of Te 

xd 11.16dO - 1.97d-3*te 
xg = dble(te) 

Interpo1ate giant and dwarf functions according to 10g 9 
Here we assign a 10g g= 4.2 to the dawrf's p01ynomia and 
10g g = 0.4 to the giant ones. 

f9 (4.2-1g)/(4.2-0.4) 
fd = 1. OdO - fg 

do i=i1,i2,1 
y(i) fg* {eg(O, il +xg* (cg(l, 1) +xg*eg(2, i))) + 

& fd* (cd (O, i) +xd* (cd (1, i) +xd*cd (2, i) ) ) 
enddo 

return 
end 

subroutine warmindex(te,lz,lg,y,zterms) 
c-----------------------------------------------------------------------c 
C Eva1uate fitting funcions for warm temperatures 
C-----------------------------------------------------------------------C 
c234567890123456789012345678901234567890123456789012345678901234567890123 

parameter (MI=21) 

e 

rea1*4 1z, 19, zO{MI), zl(8), y(MI) 
real *8 xz, xt 
logica1 zterms 
save 

-- Recompute Z terma when there 
if (zterms) then 
xz max(-2,min(+0.5,lz)) 
zO(l) 0.0204*max(-I,xz) 
zO(2) 0.0222*xz 
1;0(3) 0.201S*xz 
zO (4) 1. 7400*xz 
.20 (5) O. 7105*xz**2 
zO(9) =+2.910S*xz 
zO(6) 0.1721*xz**2 
zO(20)= 0.8484*xz 
zO(7) = 0.9795*xz 
zO(8) = 1.1699*xz**2 
zO(21)= 4,9505*xz 
zO(10)= 0.4208*xz**2 
zl(1) = 2.4945*xz 
zO(11)=-0.0815*xz 
z1(2) = O.1122*xz 

is a change in z 

____ - ______ 1 .... 
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zO(12)= 0.0468*xz 
zO(13)= 0.8537*xz 
zO(14)= 0.8108*xz 
zO(15)= 0.3224*xz**2 
z1(5) =+1.3286*xz 
zO(16)=+O.2312*xz**2 
z1(6) =+0.9676*xz 
zO(17)= 0.0843*xz**2 
zl(7) =+0.5000*xz 
zO(18)= 0.2159*xz 
zO(19)=-O.6700*xz 
z1(8) =+1.5383*xz 

z1(3) =+0.9215*xz 
z1(4) =+O.010S*xz 

endif 

C -- Normal warm fitting functions for 17 indices 
xt : 5.040d3/min(1.3260d4,te) 
y(l) '" 1.330B+xt*(-7.2601+xt*(10.5143-4.6009*xt») +zO(1) 
y(2) = 0.8763+xt*(-4.6267+xt*(6.5272-2.7719*xt+zO(2») 
y(3) =-0.4220 +0.3906*lg*xt**2 +zO(3) 
y(4) '" 40.8740-xt*(210.2997-xt*(311.2509-135.3966*xt)-zO(4)l 
y(61 =-0.7362+xt*(2.3650*xt+zO(20)1 +zO(6) 
y(7) =-2.9636+xt*(6.2107+z0(7) 
y(B) = 3.24300-xt*(19.6869-xt*(21.6173+z0(21)) +zO(B) 
y(10)=-4.0938+xt*(9.1303+z1(1)l +zO(10) 
y(11)= 0.0536-xt*(xt*IO.4697-z1(2)-0.4868*xtl-zO(11) 
y(14)= -0.8921+3.6501*xt**2 +zO(14) 
y(151=-1.0386+xt*(3.4925*xt+zl(51) +zO(15) 
y(161=-0.4650+xt*(xt*(1.9841*xt+z1(6»+zO(16») 
y(17)= xt*(1.0S73*xt**2 +z1(7») +zO(17) 
y(181= 0.6296*xt**3 +zO(18) 
y(19'= (xt**2'*(2.3060*xt+zl(8)) + zO(19) 
y(20)- 0.0134 
y(21'=-0.0115+0.0144*xt**2 

c234567890123456789012345678901234567890123456789012345678901234567890123 

e 

e 

e 

-- Four Indices have a smaller validity range 
if (xt.le.0.751 then 
y(5) '" 11.4367-xt*(37.4777-36.3357*xt)+zl(3)-0.8214*lg 
y(9) =-48.3032+xt*(260.1385-xt*(373.5425-161.9056*xt) 
y(12)= O.1212*xt**3 +z1(4) 
y(131=-0.3996+3.3480*xt**3 

else 
-- Compute normal fitting function for these 4 indices 
y(Sl "'-1,5. 2137+xt* (21. 2603+z0 (9» +zO (5) 
y(91 '" 29.0304-xt*(47.1204-19.8378*xt) -0.0038*1g**3 
y(12)= 1.2804-xt*(1.1895-0.2622*xt*1g) 

& +19*(0.0017*lg**2-0.2596) +zO{12l 
y(13)= 8.7334 +1g*(0.7815*xt*1g-4.374B) +zO(13) 

if (xt.lt.0.80) then 
Average with specia1 FF in overlaping validity range 

fO = 20.0dO*(0.80-xt) 
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f1 = 1.0dO-fO 
y(S) = fO*y(5) +f1* 

& (11.4367-xt*(37.4777-36.3357*xtl+zl(3)-0.B214*1g1 
y(9) = fO*y(9) +f1* 

& (xt*(260.1385-xt*(373.5425-161.9056*xt»)-48.3032) 
y(12l = fO*y(121 +U* (O . 1212*xt**3 +zl (4)) 
y(13)= fO*y(13) +f1*(3.34BO*xt**3-0.3996) 

endif 
endif 

return 
end 

suhroutine mgiantindex(te,y) 
C----------------------------------------------_______ ------------------c 
e Validity: 2300 to 3900 K, for M giants of mostly solar meta11icity. 
C-----------------------------------------------------------------------C 

parameter (MI=21) 
dimension y(MI) 
rea1*8 xt, c(O:2,MI) 

c234567890123456789012345678901234567890123456789012345678901234567890123 

data c/2.0379,-1.6262e-3, 2.9310e-7, 1.3614,-1.2333e-3, 2.4043e-7, 
& 14.484,-3.2527e-3, 1.6772e-7,-11.030, 2.9856e-3, 4.1073e-7, 
& 216.13,-1.4386e-1, 2.3497e-5,-3.3037, 5.4191e-3,-9.848ge-7, 
& -11.560, 4.9033e-3,-8.3331e-8,-84.851, 8.1794e-2,-1.4932e-5, 
& -36.196, 2.9880e-2,-5.2742e-6,-136.58, 1.2586e-1,-2.3065e-5, 
& 4.3350,-3.0777e-3, 5.2561e-7, 1.0425,-4.4418e-4, 7.7682e-8, 
& -60.119, 5.9098e-2,-1.1004e-5,-24.153, 1.6448e-2,-2.370ge-6, 
& -6.9412, 5.2087e-3,-6.1016e-7, 16.020,-1.33S8e-2, 2.6283e-6, 
& 10.263,-9.5638e-3, 1.8682e-6, 17.717,-1.3024e-2, 2.2894e-6, 
& 57.265,-3.0626e-2, 4.4396e-6,-1.7528, 1.7886e-3,-3.3611e-7, 
& -3.3671, 3.2580e-3,-5.9700e-7/ 

xt = db1e(te) 
do i=l,MI 
y(i) = sng1(c(0,i)+xt*(c(1,i)+xt*c(2,i)) 

enddo 
return 
end 

subroutine mdwarfindex(te,y) 
c----------------------------------------------_______ ------------------C 
C Validity: 2100 to 4300 R, for M dwarfs of mostly solar meta11icity. 
C Coefficients are in terms of (V-K) and not Te, here we use a linear fit 
C to Johnson's 1966 calibration (good to 0.3 maga between Te = 2800 and 
C 4400 Rl (V-K) = 11.16-0.00197 Te 
C----------------------------------------------_______ ------------------C 

parameter (MI=21) 
dimension y(MI) 
rea1*B xt, c(0:2,MI) 

c234567890123456789012345678901234567890123456789012345678901234567890123 
data c /0.1234,-0.OB99, 0.00689, 0.5443,-0.2566, 0.02273. 

& 0.3143, 1.9564.-0.17402. 12.202,-3.3556, 0.27811. 
& 27.190,-9.0343. 0.82927, 3.4906,-0.1027,-0.03137, 
& 9.9836,-1.3061, 0.02782. 2.8569,-1.9164, 0.47471. 
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& 
& 
& , 
& 
& 
& 

c- -

15.411,-7.7717, 0.88109, 15.270,-5.0518, 0.58055, 
0.5806,-0.0863, 0.00524, 0.9232,-0.2130, 0.02454, 
14.228,-5.0136, 0.62793. 13.998,-4.1814, 0.38014, 
13.303,-3.8264, 0.32262, 7.8350,-1.9903, 0.13898, 
5.5375,-1.7571, 0.10068, 4.1657,-1.2528, 0.09038, 
3.6794, 1.9365,-0.07710,-0.6741, 0.2792,-0.01769, 

-1.0903, 0.4355,-0.02141 / 

xt 11.16dO - 1.97d-3*te 
do i=l,lI,I 

yli} = sngl{c(O,i)+xt*(c(l,i)+xt*c(2,i))) 
enddo 

return 
end 

subroutine isochrone(age_star,tml,xlt,xll,xlm,z,Nm) 
-----------------------------------------

e Glves Lag Te, Lag Lbol and Lag M(age_star), interpolating tracks in 
e retallicity, for all stellar masses of alive stars. Pi11 the important 
C evolutive phases in each isochrone. 

c 

,c 
c 
e 

101 

e 

e 
e 

--------------------------------
double precision ta,tal,taO,f1,fO 

PARAliE'l'ER (Mta=20 O, I1tm= 120, I1tz=l O, no=8 O, Him=20 O) 
PA~{ETER(topHe=2.079181246,topTo=1.929418926J 
PARAMEl'ER(iptf=14,iptagb=84,H=15¡ 
DIMENSION xlt (Him) ,xll(MimJ ,xlm(Mim), tm1 (Mim) ,xmal (Mim) 

co-:c.:ron / mlimits I x (m) ,xmass (m) ,phiO (m) ,n 

CO-:T.'on I tracks / NtZ,Nta(Hta,HtzJ ,Ntm,tzO{Mtz) ,tmO(Htm,Mtz), 
&: ta (IRa, Mtm,Mtz) , tll (Hta, Htrn, Htz) , tIte (Mta, Mtm,Mtz) , 
& tlm(Mta,Mtr:1,I'.tz) 

xnlimit=xw~ss(l) 

xhlimit=~ass{n+l) 

base41=10g10{xmlimitj 

Find lndex of first track such that z(track»=z 
do iz=l,Ntz 

1 ! ! ! 1 Z IS CHOSEN AS FOLLO'd FOR A PHYSICAL REASON. 1'0 Z ALHOST 
ZERO THE CHANGES IN STELLAR PROPERTIES ARE VERY SMALL. BUT, FOR 
THE INTERPOLATION IS NECCESARY!!! 1 • 

z " r-ax{z,S.e-S) 

if (log10(tzO(iz» .ge.log10(z» goto 101 
enddo 
iz '" r-.ax(2,mlnWtz,iz) 

Z-interpolation weights 
wzl " loglO(z/tzO{iz-l»/log10(tzO(iz}/tzO(iz-1) 
wzO '" (1.0-wzll 

Find out the (log oE thel mass at the 70 post turn-off equivalent 
-- phases of traeks. 
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I 120 

asl = loglO(age_star) 
do ipt '" iptf,iptagb 
tal = wzl*dloglO{ta{ipt,l,iz» + wzO*dloglO(ta(ipt,l.iz-l» 
do k=2,Ntm 

taO = tal 
tal", WZl*dlogl0{ta(ipt,k,iz» + wzO*dlogl0(ta{ipt,k,iz-1» 
if (ta1.ge.asl) goto 120 

enddo 
f = max(O.,min(l., (asl-taO)/(ta1-taO))) 
xmPh", f*log10(tmO(k,iz) +(1.0-f)*10gl0(tmO(k-l,iz) 
xmal(ipt) = 10.**xmPh 
if (xma1 (ipt) .ge. xh1imit) goto 121 

enddo 

e -- Fil1 the full H-R diagram 

c 

c 

c 

121 iptimf ~ iPt-l 

501 

a1fa3 = (base4l-10g10(xma1(iptf)))/no 
nete '" iptimf-iptf+l 
if (nete.gt.O) then 

Nm = no+nete 
do i=l,Nm 

if (i .le. nete) then 
tml(i) '" min{xhlimit,xmal(iptimf-i+l)) 

else 
xmasa'" 10g10(xma1(iptf)+alfa3*(i-nete) 
trnl(i) ~ rnax(10.**xmasa,xmlimit) 

endif 
enddo 

else 
nete2 ~ iptagb-iptf+l 
Nm '" no+nete2 
alfa2 = (base41-1ogl0(xh1imit))/Nm 
do i=l,Nm 

xmasa '" logl0{xhlimit)+alfa2*i 
tml(i) '" max(10.**xmasa,xm1imit) 

enddo 
endif 

-- Loop over mas ses 
do kw::1,Nm 

-- Find out braeketting masses in tracks and interp1tn weights (in 10g) 
do l=l,Ntm-l 

if (tmO(l+l,iz) .le.tm1(kw) .and. 
& tml(kw) .1e.tmO(1,iz» goto 501 

& 

& 
& 

enddo 
wml (log10{tml(kwJ/tm0(1+1,iz)))/ 

(10g10 (tmO (1, iz) /tmO (1+1, iz) ) ) 
wmO (1. O-wmlJ 

-- Find the relevant evolutionary stage of braeketing masses 
tal '" (dlog10(ta(1,l,iz»*wml+d10g10(ta(1,1+l,iz»)*wmO)*wzl 

+(dlogl0(ta(1,1,iz-lJ)*wm1+ 
dlogl0(ta(l,l+l,iz-11)*wmO}*wzO 

do j=2,Nta(1,iz) 
taO = tal 

._--_. ~.~ 
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tal e {d1ogl0{ta(j,l,iz))*wml+d1og10(ta(j,l+l,izl)'wmO¡'wz1 
& +(d1og10(ta{j,1,iz-l)*wm1+ 
& d1og10 (ta (j, 1+1, iz-l) ) *wmO) 'wzO 

if '(ta1.ge.as1) goto 602 
anddo 

602 j '" max{2,min(Nta(l,iz),j)) 
fl e max(O.O,min(l.O, (as1-taO)/(tal-taOJ J) 
fO = (1.0-f11 

x11(kw) e f1'{(t11(j,1,iz)twm1+t11{j,l+1,iz)'wmO)'wzl 
& +(t11(j,l,iz-l)*wml+tll(j,1+1,iz-l)twmO)*wzO) 
& +fO'«t11(j-l,1,iz)*wml+tll{j-l,1+1,iz)*wmO)'wzl 
& +(tll(j-l,l,iz-l)twml+tll(j-l,l+l,iz-l)'wmO)'WZO) 

xlt(kw) e fl t «t1te(j,1,izl*wml+tlte(j,1+1,iz)'wmO)'wzl 
& +(tlte(j,1,iz-l)'wml+tlte(j,1+1,iz-11*wmO)'wzOI 
& +fO t «tlte(j-l,1,iz)'wml+tlte(j-1,1+l,izl t wmOI'wzl 
& +(tlte(j-l,1,iz-l)twml+t1te(j-l,1+1,iz-l)'wmO)'wzO) 

xlm(kw) e fl'«tlm(j,1,iz)*wml+t1m(j,1+1,iz)'wmOI*wzl 
& +(t1m(j,1,iz-llt~1+t1m(j,1+1,iz-l)*wmO)*wzO) 

& +fO'«tlm(j-1,1,iz)'wml+tlm(j-l,1+1,iz)'wmO)'wzl 
& +{t1m{j-l,1,iz-l)*wml+tlm(j-l,1+1,iz-l)*wmOI*wzOl 

603 enddo 
return 
end 
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Apéndice e 

Algunos Modelos 

C.I Modelos de prueba para el código 

En esta sección se presenta el resto de las figuras del Capítulo 4. Mostramos 

primero la comparación de espectros del código STARBURST99 y SPECTRALOl, 

para las metalicidades Z = 0.001, 0.004, 0.008, 0.02 Y 0.04 
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Figura C.l: Figura 7a de Leitherer et aL 1999. Espectros de un brote visto a edades 
tempranas (de 1 a 900 Millones de años) obtenidos con el código STARBURST99 a 
Z = 0.04. 
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Figura C.3: Figura 7b de Leitherer et al. 1999. Espectros de un brote visto a edades 
tempranas (de 1 a 900 Millones de años) obtenidos con el código STARBURST99 a 
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Figura C.4: Espectros obtenidos con SPECTRALOl para el mismo modelo que en 
la la Figura C.3, y a las mismas edades. 
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Figura C.5: Figura 7c de Leitherer et al. 1999. Espectros de un brote visto a edades 
tempranas (de 1 a 900 Millones de años) obtenidos con el código STARBURST99 a 
Z = 0.008. 
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Figura C.6: Espectros obtenidos con SPECTRALOI para el mismo modelo que en 
la la Figura C.5, y a las mismas edades. 
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Figura C.7: Figura 7d de Leitherer et al. 1999. Espectros de un brote visto a edades 
tempranas (de 1 a 900 Millones de años) obtenidos con el código STARBURST99 a 
Z = 0.004. 
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Figura C.S: Espectros obtenidos con SPECTRALOI para el mismo modelo que en 
la la Figura C.7, y a las mismas edades. 
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Figura C.9: Figura 7e de Leitherer et aL 1999. Espectros de un brote visto a edades 
tempranas (de 1 a 900 Millones de años) obtenidos con el código STARBURST99 a 
Z = 0.001. 
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Figura e.u: Diferencias cuantitativas entre los espectros generados por STAR
BURST99 y SPECTRALOl (logLsTARBURST99/LsPECTRALOl) para Z = 0.04. Se 
ha usado un incremento de i + 0:5 para mostrar las diferencias en la gálica. 
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Figura e.12: Diferencias cuantitativas entre los espectros generados por STAR
BURST99 y SPECTRALOl (logLsTARBURST99/LSPECTRALOl) para Z = 0.02. Se 
ha usado un incremento de i + 0.5 para mostrar las diferencias en la gálica. 
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Figura C.13: Diferencias cuantitativas entre los espectros generados por STAR
BURST99 y SPECTRALOl (logLsTARBURST99/LsPECTRALOl) para Z = 0.008. Se 
ha usado un incremento de i + 0.5 para mostrar las diferencias en la gálica. 
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Figura C.14: Diferencias cuantitativas entre los espectros generados por STAR
BURST99 y SPECTRALOl (logLsTARBuRsT99/ LSPECTRALOl) para Z = 0.004. Se 
ha usado un incremento de i + 0,5 para mostrar las diferencias en la gálica. 
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Figura C.15: Diferencias cuantitativas entre los espectros generados por STAR
BURST99 y SPECTRALOl (10gLsTARBURST99/LsPECTRAL01) para Z = O.OOL Se 
ha usado un incremento de i + 0.5 para mostrar las diferencias en la gálica. 

La siguiente colección de espectros corresponde a los generados con el código GIS

SEL96 y los obtenidos con SPECTRALOl, para brotes instantáneos de formación 

estelar vistos a edades de 1-20 Ga. También se muestra en esta sección las diferencias 

cuantitativas entre los espectros de estos códigos. 
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Figura C.16: Espectros de brotes vistos a edades tardías obtenidos con GISSEL96, 
para Z = 0.0004. 
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Figura C.17: Espectros para los mismos modelos que en la figura anterior, pero 
con Z = 0.0005 (la metalicidad mas baja de nuestras trazas) obtenidos con 
SPECTRALOl. 
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Figura C.18: Espectros de brotes vistos a edades tardías obtenidos con GISSEL96, 
para Z = 0.004. 
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Figura C.19: Espectros para los mismos modelos que en la figura anterior, pero 
obtenidos con SPECTRALOl. 
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Figura C.20: Espectros de brotes vistos a edades tardías obtenidos con GISSEL96, 
para Z = 0.008. 
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Figura C,21: Espectros para los mismos modelos que en la figura anterior, pero 
obtenidos con SPECTRALOl. 
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Figura C_22: Espectros de brotes vistos a edades tardías obtenidos con GISSEL96, 
para Z = 0_02_ 
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Figura C_23: Espectros para los mIsmos modelos que en la figura anterior, pero 
obtenidos con SPECTRALOL 
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Figura C.24: Espectros de brotes vistos a edades tardías obtenidos con GISSEL96, 
para Z = 0.05. 
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Figura C.25: Espectros para los mismos modelos que en la figura anterior, pero 
obtenidos con SPECTRALOl. 
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Figura C.26: Diferencias cuantitativas entre los espectros generados por GISSEL96 
y SPECTRALOI (logLG1SSEL96/ LSPECTRAL01) para Z = 0.0004 Y Z = 0.0005, 
respectivamente, que son las metalicidades mas bajas alcanzadas por ambos códigos. 
Se ha usado un incremento de i + 1 para mostrar las diferencias en la gálica. 
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Figura C.27: Diferencias cuantitativas entre los espectros generados por GISSEL96 
y SPECTRALOl (logLGISSEL96/ LSPECTRALOl) para Z = 0.004. Se ha usado un 
incremento de i + 1 para mostrar las diferencias en la gálica. 
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Figura C.28: Diferencias cuantitativas entre los espectros generados por GISSEL96 
y SPECTRALOI (logLGISSEL9S/ LSPECTRALOl) para Z = 0.008. Se ha usado un 
incremento de i + 1 para mostrar las diferencias en la gáfica . 
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Figura C.29: Diferencias cuantitativas entre los espectros generados por GISSEL96 
y SPECTRALOI (logLGISSEL9S/ LSPECTRAL01) para Z = 0.02. Se ha usado un 
incremento de i + 1 para mostrar las diferencias en la gáfica. 
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Figura e_30: Diferencias cuantitativas entre los espectros generados por GISSEL96 
y SPECTRALOl (1ogLG1SSEL96/ LSPECTRALOl) para Z = 0_05_ Se ha usado un 
incremento de i + 1 para mostrar las diferencias en la gáfica_ 

C.2 Modelos para NGC1560 

Las siguientes figuras muestran la evolución de los índices de Lick con las trazas 

con una M <X ZO_5 _ Finalmente, mostramos los colores, índices de Lick, y los espectros 

generados usando las trazas con una M <X 5xZO_5 _ 
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Figura C.31: Evolución de los índices de Lick para los tres modelos con las trazas 
normales de Ginebra. 
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Figura C.32: Lo mismo que en la gráfica anterior para el resto de los índices. 
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Figura C.33: Lo mismo ·que en la gráfica anterior para el resto de los Índices. 

Ahora mostraremos todos los resultados obtenidos para NGC1560, usando las 

trazas con altas tasas de pérdida de masa, en el siguiente orden los colores de banda 

ancha, Índices de Lick y espectros. 
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Figura C.34: Evolución de colores de banda ancha para los tres modelos usando trazas 
con alta pérdida de masa. 

Figura C.35: Lo mismo que en la gráfica anterior para el resto de los colores. 
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Figura C.36: Evolución de los índices de Lick para los tres modelos con las trazas de 
alta pérdida de masa. 
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Figura C.37: Lo mismo que en la gráfica anterior para el resto de los índices. 
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Figura e.3S: Lo mismo que en la gráfica anterior para el resto de los índices. 
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Figura C.39: Espectros promedios resultantes de los tres modelos de evolución para 
la galaxia irregular NGC1560, usando las trazas con alta pérdida de masa. 
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