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Resumen

Se ha observado que en galaxias enanas que presentan formacién estelar, la
razén entre las luminosidades Ly, y Lgyy decrece en funcién de Ly,. Para
luminosidad Ly, < 1 x 103%5(erg/s), la razén Ly, /Lpyy decae hasta en un
factor de 1,5 y la dispersién aumenta en un factor de 3 respecto al compor-
tamiento observado a alta luminosidad Ly,. Con el propdsito de explicar este
comportamiento se han propuesto diferentes modelos en algunos de los cuales
se supone que la funcién de masa inicial no es universal, es decir, que ésta cam-
bia de un ambiente de formacién a otro y en otros se utilizan variaciones vio-
lentas en la historia de formacién estelar de la galaxia. Estas hip6tesis, aunque
logran predecir el decremento observado, no explican la dispersién observada
para bajas Ly,. En este trabajo presentamos un modelo que nos permite cal-
cular las luminosidades Ly, y Lryv totales de una galaxia con formacién es-
telar utilizando un muestreo estocéstico tanto de la Funcién de Masa Inicial,
como la Distribucién de Asociaciones por Estrellas de alta Masa. Exploramos
las variaciones que sufre el modelo al cambiar el exponente de la distribucién
de asociaciones por estrellas de alta masa, el nimero médximo de estrellas que
puede tener una asociacién y el numero de generaciones en que se forman las
estrellas. Comparamos el modelo estocdstico para todas las simulaciones con un
grupo de 203 galaxias cercanas con formacion estelar que tienen observaciones
en Ly, y Lryv y encontramos que el modelo puede explicar el cambio de pen-
diente y el aumento en la dipersién para bajas Ly, sin invocar una funcién de

masa inicial no-universal.
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CAPITULO

Introduccion

Tanto la linea de emisién nebular Ha como la luminosidad del flujo no-ionizante del ultravio-
leta lejano (Lpyy) son utilizados ampliamente como indicadores de la Tasa de Formacién Es-
telar (TFE). La luminosidad de la linea nebular Ha es directamente proporcional al nimero
de fotones ionizantes, este Gltimo a su vez esta relacionado con el nimero de estrellas de
alta masa (m>8Mg,) y su tiempo de vida en la secuencia principal. De igual forma, la Lgyy
es producida por estrellas de masa alta e intermedia (m> 3,5M,), que contribuyen por un
mayor tiempo a la luminosidad en esta longitud de onda. Cualquier cambio en el nimero de
estrellas por intervalo de masa que nacen en una asociacion, o sea en la Funcién de Masa
Inicial (FMI) de la asociacién, podria generar un cambio en la luz observada de una galaxia

en estas longitudes de onda (Kennicutt, 1998).

En principio, estos dos indicadores de la TFE deben ser consistentes entre si, cualquier
discrepancia entre ellos puede revelar posibles problemas en las calibraciones usadas y/o
en la suposiciones planteadas para el cdlculo de la TFE. Trabajos observacionales de Meurer
et al. (2009) y Lee et al. (2009) encontraron que para galaxias con bajo brillo superficial
y baja luminosidad Ha (L, < 1 x 10%%erg/s), se observa un decremento sistemético y
un fuerte aumento en la dispersién de la razén Ly, /Lryyv a medida que Ly, disminuye, y
por lo tanto la TFE determinada con la luminosidad integrada Ly, o con Lgyy, usando las
relaciones estandar (Kennicutt, 1998), difieren entre si. En el trabajo de Lee et al. (2011b)
se report que para una TFE del orden de 0,003 M /a la dispersi6én presente en la razén



CAPITULO. INTRODUCCION

Lua/Lryv es diez veces mayor a la mostrada a altas TFE (> 0,1M,/a), donde la razén entre
los flujos es practicamente constante.

Con el prop6sito de investigar la causa de este comportamiento, se han presentado dife-
rentes explicaciones. Una de éstas sugiere que la FMI no es universal, sino que su forma
funcional cambia de un ambiente a otro, lo que puede derivar en que en ambientes de baja
TFE o asociaciones no muy masivas, la FMI sea sisteméticamente deficiente en estrellas de
alta masa (Meurer et al., 2009). Una propuesta alternativa se basa en que la FMI es universal,
su forma funcional se mantiene constante en diferentes ambientes de formacidn estelar, pero
es poblada de forma estocéstica, lo cual conduce a que asociaciones con baja masa podrian
no formar estrellas masivas, ya que la probabilidad de formar estrellas masivas (m> 8M)
es baja pero diferente de cero. Esto genera una deficiencia o ausencia de fotones ionizantes
(Nio) respecto a las asociaciones con gran nimero de estrellas, donde la probabilidad de

formar un nimero significativo de estrellas de alta masa es mayor.

Comprender el caracter universal o no-universal de la FMI es de gran importancia, ya que la
FMI es un ingrediente clave para el estudio de diferentes problemas en la astrofisica, tales
como la evolucién y formacion de las galaxias, la historia de formacién estelar, las calibra-
ciones usadas para el célculo dela TFE actual y el comportamiento observado en la razén
Ly /Lryv de las galaxias entre otros. Si la FMI es universal, las hipétesis planteadas para
tratar de entender los problemas mencionados anteriormente serdn invariantes ante el tipo
morfoldgico, la luminosidad y el corrimiento al rojo de la galaxia, lo que facilitaria nuestra

compresién no solo del universo local sino a una mayor escala.

En esta misma linea, proponemos un modelo para calcular la luminosidad total Ly, y Lryv
de la poblacién estelar de una galaxia que forma estrellas, partiendo de que una galaxia es
un conglomerado de asociaciones que tienen un diferente nimero de estrellas de alta masa,
donde el nimero de estrellas de alta masa es determinado de forma aleatoria a partir de la
relacién empirica del nimero de asociaciones en funcién del nimero de estrellas de alta
masa (Lamb et al., 2010), siguiendo la relacién tomada de Molina (2004). De igual forma,
la masa de las estrellas de cada asociacién es determinada estocdsticamente, siguiendo la
FMI de Salpeter para estrellas con m > 3,5Mg, utilizando la expresién matemadtica propues-
ta por Parravano et al. (2003). Finalmente se realiza una comparacion entre los resultados
obtenidos por el Modelo Estocéstico y las observaciones de Lee ef al. (2009) en el Lgyy y

2



las observaciones en Ly, de Kennicutt ef al. (2008) usando el teorema de Bayes, para es-
tablecer la veracidad de las hipétesis planteadas. En el capitulo 2 de este trabajo se presentan
los objetivos y una breve descripcién de los trabajos previos realizados en este mismo cam-
po. En los capitulos 3 y 4 se explicarén los ingredientes necesarios para construir el modelo
y en el capitulo 5 se expondrén los resultados obtenidos por el modelo para las diferentes

simulaciones y se comparan con las observaciones. Finalmente las conclusiones de trabajo.
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CAPITULO

Objetivos y Antecedentes

2.1 Objetivo General

Estudiar el comportamiento de la luminosidad de la linea nebular Ho (Ly,) y la luminosi-
dad del flujo ultravioleta no-ionizante (Lpyy) de una galaxia que estd formando estrellas,
donde la distribucién de masa es generada estocdsticamente con una Funcién Inicial de Masa
universal para explicar en comportamiento presente en las observaciones de galaxias con for-

macion estelar.

2.2 Objetivos Especificos

1. Simular de forma estocéstica la poblacién estelar de alta masa de una galaxia, haciendo
uso de la relacién empirica de la distribucién del nimero de asociaciones por niimero
de estrellas de alta masa (DAEM) y la Funcién de Masa Inicial (FMI).

2. Medir el efecto que tiene muestrear estocdsticamente la FMI y la distribucién de

nimero de asociaciones por nimero de estrellas de alta masa en la razén de Ly, /Leyy.

3. Comparar los valores de las luminosidades Ly, y Lgyy obtenidos de la simulacién con
las observaciones Lee et al. (2009) en Lgyy y Kennicutt ef al. (2008) en Ly,.

4. Determinar la calibracién Ly, — TFE y Lryy — TFE que se deriva de este modelo.
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2.3 Antecedentes

Trabajos observacionales realizados por Lee et al. (2009), Meurer et al. (2009) y Weisz et al.
(2012) muestran que la razén entre la Ly, y la Lyyy decrece sistematicamente con la Ly, el
brillo superficial en Ha (X g, ) y el brillo superficial en la banda R (2g). A alta luminosidad
(Luo > 1 x 10%(erg/s)) la razén Ly, /Lryy permanece practicamente constante y con una
baja dispersién, sin embargo, para Ly, menor la dispersién se hace hasta 10 veces mayor y

la razén Ly, /Lryv disminuye.

Meurer et al. (2009) han estudiado la tendencia presentada por las observaciones buscan-
do explicarla como errores sistemdticos debidos a la atenuacién del polvo, variaciones en
la Historia de Formacién Estelar (HFE) y cambios en las propiedades de la FMI. Ellos en-
contraron una fuerte correlacién entre la razén Lp,/Lryv Y L Ha, qQue se mantiene antes
y después de las correcciones por polvo. El cambio que sufre la dispersién debido a las

correcciones por polvo es de 0,01 dex, y no explica el comportamiento de la observaciones.

Ellos también estudian el efecto de cambios bruscos en la HFE. Para esto calculan el efecto
de superponer brotes de formacion estelar con forma gaussiana, sobre una TFE constante,
variando la duracién (D), amplitud A! y tiempo inicial del brote (¢y). Los pardmetros que
obtienen para explicar la razén Ly, /Lpyy son: brotes de corta duracién (At ~ 10 Ma) pero
gran amplitud (A > 20). Estudios realizados en morfologia y Distribucién Espectral de
Energia (DEE) de galaxias con formaci6n estelar, sugieren una A < 3 y un At que estd en
el rango de varios 100 Ma (Meurer et al. 1992). Con lo que se concluye que estos modelos

no pueden explicar el comportamiento de la razén Ly, /Lpyy.

Meurer et al. (2009) adicionalmente exploran las consecuencias de variaciones sistematicas
en el limite superior de la masa (m,,) entre 10 y 100 Mg, con una FMI tipo Salpeter, o cam-
bios en la pendiente I" entre valores de —4,5 y —1,5 y un limite superior de masa fijo igual a
100 M. Encuentran que para brotes de alta duracién D > 10 Ma, con una FMI tipo Salpeter
se pueden alcanzar valores de la razén Ly, /Lryy de 1 x 10*262(1/Hz) si m, ~ 30Mg o
un cambio en la pendiente I' ~ —3,3 con un m, ~ 100Mg, que es mayor al valor actual-
mente aceptado en la literatura [' = —1,35, o una combinacién de ambos. Estas variaciones

explican las observaciones que tienen luminosidades Ly, = 1 x 10385 (erg/s) y bajos valores

!La amplitud A es la razén entre la méxima y minima TFE

6



2.3 Antecedentes

de larazén. Para lograr explicar las observaciones en el mismo rango de Ly, pero con valores
mayores de la razén (ver figura 5.3), es necesario un conjunto diferente de parimetros, igual-
mente para las observaciones con valores mayores de Ly,. Para explicar la dipersién de las
observaciones es necesario un modelo en el cual siempre se contemple la combinacién de
las variaciones en m,, y T', lo que implicaria que la FMI deberia cambiar de un ambiente
de formacion estelar a otro, es decir, una FMI no-universal. Finalmente concluyen que este
modelo logra explicar el aumento en la dispersién y el cambio en la pendiente observado en
razén la Ly, /Lryy para Ly, < 1 x 10%%5erg/s .

En esta misma linea, Pflamm-Altenburg et al. (2007) plantean un modelo con el que lo-
gran explicar el cambio de pendiente en la razén Ly,/Lgryy que sufren las observaciones
para valores de luminosidad Ly, < 1 x 1035erg/s pero no tienen éxito al tratar de ex-
plicar la dipersién a bajas Ly,. Para este modelo, los autores utilizan 1la FMI de Weinder
y Kroupa (2006), que establece una relacién entre la masa de la asociacién y la masa de
la estrella mds masiva formada en la asociacion, de manera que solo aquellas asociaciones
con masas mayores a 10*Mg, pueden poblar la FMI hasta un limite superior de 100 M.
Las asociaciones menos masivas no poseen suficiente masa para poblar la FMI completa-
mente hasta una m, de 100 Mg, lo que produce que asociaciones de baja masa o nimero
de estrellas tengan un déficit de estrellas masivas. Ademds, todas las estrellas se forman en
asociaciones y las estrellas masivas solo se forman en presencia de estrellas de baja masa
y la masa de las asociaciones es determinada por la TFE integrada de la galaxia. Bajo este
modelo las galaxias con una baja TFE integrada, formarfan asociaciones menos masivas que
no tendrian la masa suficiente para la poblar la FMI hasta un m,, de 100 Mg lo que oca-
sionarfa un déficit de estrellas de alta masa generando disminucién en la razén en funcién
de la luminosidad Ly, .En el mejor de los casos este modelo concuerda con el promedio de
la razén Ly, /Lryy en funcién de la disminucién de la Ly, dejando por fuera valores de la

raz6n que se encuentran tanto por encima como por debajo del promedio.

Por otra parte Weisz et al. (2012) exploran los efectos que tiene sobre la razén Ly, /Lruv
una HFE no-constante. Consideran un modelo de brotes de diferente amplitud (A), du-
racién (D) y periodo (P), superpuestos a una TFE constante, finalmente construyen una
malla de 1500 modelos con diferentes caracteristicas. Encuentran que las galaxias masivas

Log (M./Mg) > 10y Ly, > 10! (erg/s) estdn mejor caracterizadas por una HFE constante

7



CAPITULO. OBJETIVOS Y ANTECEDENTES

con brotes ocasionales. Para este grupo de galaxias el modelo favorece brotes de corta du-
racién (D < 6 Ma), con periodo de 250 Ma y amplitudes relativamente bajas (A < 10). Esta
HFE es predominada por una TFE constante, con nimero bajo de brotes. Usando la prue-
ba de Kolmogorov-Smirnov, ellos encuentran una probabilidad de ajuste entre el modelo
y las observaciones de 72,3 %. En este caso la formacidn estelar es practicamente contin-
ua con bajas fluctuaciones, asemejandose a una TFE constante. Galaxias menos masivas
Log (M,/Mg) < 8y Ly, < 1 x 10%(erg/s) estdn mejor caracterizadas por modelos con
brotes de gran amplitud (A ~ 30), con duracién y periodo de 30-40 Ma y 250 Ma, re-
spectivamente. La mayor discrepancia entre el modelo propuesto por Weisz et al. (2012) y
las observaciones, son un pufiado de galaxias que tienen valores de la razén Ly,/Lryy en-
tre 1 x 10'557(1/Hz) y 1 x 10**%7(1/Hz) y Ly, entre 1 x 10%2(erg/s) y 1 x 10%%7(erg/s)
que este modelo no es capaz de predecir. Adicionalmente en Weisz et al. (2012) se hace
un tratamiento del polvo diferente al planteado en el presente trabajo que sobreestima las
correciones para la extincién de algunas galaxias, lo que ocasiona que la dispersion a bajas

luminosidades Ly, se vea reducida.

Lee et al. (2009) proponen explicar la dispersién observada en la Ly, /Lryy para galaxias
con formacién estelar con un modelo donde la FMI es muestreada aleatoriamente pero la
DAEM es muestreada completamente, asumiendo una TFE constante. Encuentran que la
razén Lyo/Lryy decrece con TFE y Ly,, pero el efecto no es lo suficiente para explicar
la dispersién presente en las observaciones. Para altas Ly, los resultados concuerdan con
el modelo convencional, a medida que Ly, dismimuye el valor de la razén se empieza a
desviar del modelo convencional y la dispersién comienza a aumentar. A pesar de esto,
este modelo no logra explicar las observaciones que se encuentran entre 1 x 1037 (erg/s) <
Lua < 1x10%(erg/s) y que tienen valores de la razén entre 1 x 1014°(1/Hz) < Lyo/Lryy <
1 x 10'38(1/Hz). El modelo muestra sistematicamente una pendiente mayor que las obser-
vaciones.

Nosotros proponemos calcular la razén Ly,/Lpyy de una poblacién estelar con una TFE
continua, con un modelo que consiste en muestrear estocésticamente tanto la FMI como la
relacién empirica de nimero de asociaciones por nimero de estrellas de alta masa, cuyos
detalles especificaremos en los capitulos 3 y 4. Molina (2004) plantea un modelo semejante
al nuestro, en donde el niimero de estrellas de alta masa por asociacién es determinado de

forma estocéstica y la estrella de mas alta masa en la FMI es escogida de forma aleatoria.



2.3 Antecedentes

Este modelo logra explicar el comportamiento de la luminosidad Ly, total en galaxias en un
rango de 1 x 10%(erg/s) a 1 x 10*!(erg/s), la tasa de supernovas y la funcién de luminosi-
dad Ly, de la regiones HII de una galaxia. Igualmente Fumagalli et al. (2011) proponen un
modelo similar, en donde la FMI y la DAEM son muestreadas estocésticamente. Ellos lo-
gran explicar tanto el aumento en las dispersién como el cambio en la pendiente de la razén
Lo/ Lruv para observaciones con luminosidades Ly, < 1 x 103¥2(erg/s). En su modelo el-
los consideran que las asociaciones forman estrellas en una sola generacién estelar y hacen
una distincién previa entre las masas de las estrellas que contribuyen a las luminosidades
Luq y Lruv que se ve reflejado en una alta dispersién a bajos valores de la razén Ly / Leyy.
Estas dos suposiciones se alejan del comportamiento observado en las galaxias como expli-
caremos mds adelante.

El muestreo estocéstico de la FMI ha sido utilizado en otros modelos en donde el nimero
pequefio de estrellas afecta el comportamiento de las cantidades fisicas que se obtienen del
modelo. Trabajos realizados por Cervifio e al. (2000, 2002) han examinado el papel que
juega el muestreo estocdstico de la FMI en cimulos estelares de diferentes masa o niimero
de estrellas. Para esto caracterizaron el comportamiento de diferentes parametros observados
en cimulos estelares, en términos de los niveles de confianza de los modelos de sintesis de
poblaciones estelares. Encontraron que las fluctuaciones estocésticas dependen fuertemente
de la masa o nimero de estrellas del cimulo. Estas fluctuaciones dominan las predicciones
de los pardmetros observados para cimulos estelares con un bajo nimero de estrellas (10%).
Estos resultados son similares a los obtenidos por Bruzual (2010) quien logra explicar la
dispersion observada en los diagramas color-color de diferentes ciimulos estelares ubicados
en la Nube Grande de Magallanes (NGM) en varios rangos de edad y en ctiimulos estelares
jévenes de la galaxia NGC 7252 usando el muestreo estocdstico de la FMI.
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CAPITULO

Generacion de una poblacion
estelar

Tanto la luminosidad de la linea de emisién Ly, como la luminosidad del ultravioleta lejano
Lgyv, son indicadores de formacién estelar en una galaxia, ya que la intensidad de las dos
depende de la poblaci6n estelar masiva joven que la galaxia posee. En una galaxia espiral,
las regiones HII estdn ubicadas a lo largo de los brazos espirales confinados al plano de la
galaxia, indicando zonas de formacién estelar. La luminosidad integrada de Ly, y Lyyy ob-
servada de la galaxia es resultado de las contribuciones de todas las regiones HII y estrellas
de masa alta e intermedia que tiene la galaxia que no necesariamente se encuentran en el
mismo estado evolutivo. En la figura 3.1 se muestra la galaxia espiral M74 en el lejano ultra-
violeta (1500 A). Se puede ver en la imagen zonas de mayor intensidad ubicadas también
sobre los brazos de la galaxia que indican la ubicacién de las estrellas de masa alta e in-
termedia en la galaxia, que son las que contribuyen a esta longitud de onda, indicando de
nuevo formacion estelar. La presencia de regiones de formacién estelar es mayor en galaxias
espirales e irregulares, estas se encuentran pricticamente ausentes en galaxias elipticas y
lenticulares.

Para simular la luminosidad Ly, y la luminosidad no ionizante en el ultravioleta Lyyy de
una galaxia que estd formando estrellas, proponemos un modelo en donde la luminosidades

totales Ly, y Lryv de la galaxia se obtienen de la suma de las luminosidades de cada una
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CAPITULO. GENERACION DE UNA POBLACION ESTELAR

de las estrellas que se encuentran en la Secuencia Principal (SP) de todas las asociaciones!
vivas en la galaxia. En nuestro modelo la formacion estelar ocurre en asociaciones cuyo
tamafio inicial estd dado por la DAEM. Las estrellas en cada asociacién se distribuyen por
masa siguiendo una FMI dada. Seguimos la evolucién en el tiempo del nimero de fotones
ionizantes y la luminosidad Lgyy para cada asociacién que varfa con el nacimiento y salida
de la SP de las estrellas. El niimero de asociaciones que nacen por millén de afios viene dado
por la tasa de formacién de asociaciones (TFA), que nos dice la frecuencia a la que se estin
formando asociaciones en una galaxia y ésta a su vez esta relacionada con la TFE en una
galaxia. Tanto la FMI como la DAEM seran muestreadas estocésticamente, las fluctuaciones
en la DAEM y en la FMI, debido al muestreo estocdstico genera que dos galaxias con la

misma TFA no tenga un comportamiento idéntico en las luminosidades Ly, y Lryv.

En la seccion 3.1 se explican los procesos fisicos al interior de una galaxia que dan origen
tanto a la linea de emision Ly, como a la luminosidad no ionizante del lejando ultravioleta
Lryv. En las secciones 3.2 y 3.3 se describen las funciones analiticas parala DAEM y la FMI
y las expresiones matematicas que permiten explorar los efectos del muestreo estocéstico en

ellas.

Figura 3.1: Galaxias espiral M74 en el lenjano UV. Imagen en el lejano UV tomada con el
Ultravio- let Imaging Telescope (UIT), un telescopio orbital de 38 cm.

! Asociacién: conjunto de estrellas que se formaron de un mismo brote. En este trabajo no hacemos una
distinci6n entre ciimulos estelares y asociaciones, ver seccién 3.2 para una explicacién detallada.
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3.1 Linea de emisién nebular Ho y luminosidad en el ultravioleta lejano Lyyy

3.1 Linea de emisién nebular Ho y luminosidad en el ultra-
violeta lejano Lyyy

La linea de emisién nebular Ha (6563 A) de 1a serie de Balmer es resultado de los procesos
de ionizacién y recombinacién electrénica del 4tomo de hidrégeno, al interior de una regién
de gas difuso llamada regién HII.

Para ionizar un dtomo de hidrégeno es necesario una energia suficiente para llevarlo de
su estado fundamental (n=1) al estado de energia nulo (n = 00). Para esto se requieren
fotones con una energia de al menos 13.6 eV, lo cual corresponde a fotones con una frecuen-
cia mayor o igual a 3,29 x 10'%Hz o longitud de onda igual o menor a 912 A, estos fotones
ultravioleta son llamados fotones ionizantes. El proceso de recombinacién ocurre cuando
los electrones libres son recapturados por protones a cualquiera de los estados excitados,
formando un dtomo de hidrégeno, cuyo electron posteriormente decae a estados de menor
energia hasta alcanzar finalmente el nivel fundamental, generando alguna de las lineas de
emisidn observadas en las nebulosas, tales como las lineas de la serie de Balmer (H,,Hg,
H,, ...). En particular, la linea Ho corresponde a la emisién de un fotén al decaer del nivel
n=3 al n=2 con una longitud de onda igual de 6565 A. Existe una relacién entre el nimero
de fotones ionizantes, Nio y la luminosidad de la linea Ha, la cual, para las condiciones

tipicas de una regién HII es (Osterbrock, 2006):
Luq(erg/s) = 1,36 x 1072 Nio(s7?). (3.1)

Las regiones HII estn asociadas a regiones de formacién estelar, son regiones de gas inter-
estelar ionizado por fotones ultravioleta con longitudes de onda < 912 A, producidos por
estrellas tipo O o B, con masas mayores o iguales a 8 Mg, con temperturas entre 11000 a
50000 K. Poseen densidades electrénicas que van de 10 0 10? cm™3 a 104 cm™3. Ademis
de las lineas de la serie de Balmer, se pueden observar lineas de emisién prohibidas (que
se representan con corchetes) de elementos comunes como [OI11]4363 A, [OII1]4959A,
[OIII]5007A, en el verde; [NII]6548,6583 A en el rojo; [O11]3726, 3729 A, en el ultravioleta,
estas lineas son caracterfsticas en el espectro de las regiones HIIL. El tiempo de vida tipico de
una region HII es del orden de 1 a 10 Ma (Vandervoort, 1963). Los vientos estelares de las
estrellas masivas y la presién de radiacién debida a las mismas, pueden ocasionar que la nube
de gas se disipe. También contribuye a la disipacién de la region las explosiones de superno-
va de estrellas de alta masa, que pueden ocurrir en los primeros 3 Ma después de formada la
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regién HII, estas explosiones de supernovas pueden desencadenar otros procesos de forma-
cién al interior de una asociacién, ocasionado diferentes subgrupos estelares o generaciones
estelares con diferentes edades. Datos observacionales muestran que las asociaciones OB
forman estrellas en diferentes generaciones estelares, Blaauw (1964) encuentra que para una
muestra de diferentes asociaciones OB en la vecindad solar, el periodo de formacién estelar
es de 15 a 20 Ma, con un promedio de 4Ma entre generaciones. En la asociacién Ori OB1
tradicionalmente se han distinguido 4 subgrupos estelares con edades diferentes entre < 1
Maa 11,4 Ma, con un promedio de 3,7 Ma entre generaciones y con un nimero similar de
estrellas de alta masa por generacion, para tres de los cuatro grupos (Blaauw, 1964; Brown
et al., 1999). Teniendo en cuenta lo anterior, para este trabajo se asumi6 que una asociacion
OB forma estrellas en 5 generaciones estelares (G=5), cada una con el mismo nimero de
estrellas de alta masa (N/5) por un periodo de 20 Ma, de igual forma que Parravano et al.
(2003) y Molina (2004).

A diferencia de la linea de emisién nebular Ha, el flujo no-ionizante del lejano ultravioleta
(Lgyv), se origina principalmente en la fotosfera de estrellas jovenes de masa alta e interme-
dia (m > 3,5Mg), la contribucién debida a estrellas de menor masa en la SP es despreciable.
Este flujo es medido a través de una banda centrada en 1500 Ay con un ancho que depende
del instrumento de medicién utilizado, esto nos da el flujo incidente por unidad de longitud
de onda (densidad de flujo). En este trabajo se utiliza el flujo a través del filtro 1516 A del
telescopio espacial Galaxy Evolution Explorer (GALEX)! como medida de Lgyy, nosotros
usamos la luminosidad en unidades de ergs/sHz y Ly, en unidades de erg/s por lo tanto la
Lya/ Lryy tiene unidades de 1/Hz.

Las luminosidades Ly, y Lryv de cada asociacion son calculadas por aproximadamente
238 Ma?, que es mayor al tiempo de vida de una regién HII (10 Ma). Cuando la regién HII
se ha disipado, la linea de emisién nebular Ha se produce por el mismo proceso de recom-
binacién pero en el gas difuso ionizado que se encuentra en la galaxia, para este momento
solo se encuentran vivas las estrellas con masas menores a 15 Mg y el Nio emitido por las

estrellas ha disminuido en un 99,9 % respecto al valor emitido en el tiempo de nacimiento.

IE] GALEX es una misién de la NASA que esta investigando la evolucién de la formacién estelar en las
galaxias

2Tiempo de vida en la SP de la estrella de menor masa formada en una asociacién en este trabajo (3,5Me)
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3.2 Tamarno de las Asociaciones

La contribucién a la luminosidad Ly, total de la asociacién cuando la regién HII se ha disi-
pado es aproximadamente del 0,06 %. Por el contrario la Lgyy depende de la poblacién de
masa alta e intermedia y las estrellas con masa menor a 15 M, tienen un aporte significativo.
Sin embargo, cuando consideramos muchas asociaciones vivas simultdneamente, como en
el caso de una galaxia con formacidn estelar continua o en nuestro modelo a tasas de for-
macion de asociaciones altas, el aporte a la Lgyy debido a las estrellas de masa intermedia
no es despreciable, ya que sus tiempos de vida son mayores, haciendo que las estrellas se
acumulen. Esta acumulacién de estrellas juega un papel importante en el cdlculo de la razén

Lya/Lryv, como se verd en los capitulos siguientes.

3.2 Tamano de las Asociaciones

Se asume que el proceso de formacién de estrellas ocurre en asociaciones individuales de
tamafio variable N'. En cada asociacién de N'! estrellas, éstas se distribuyen por su masa
siguiendo la FMI de Chabrier, la cual serd descrita mds adelante. En los tltimos afios se
ha encontrado empiricamente que el nimero de asociaciones con un nimero N de estrellas
de alta masa por asociacion, para una variedad de sistemas, incluyendo cimulos masivos
(Hunter et al., 2003; Zhang, 1999), cimulos globulares (Harris, 1994) y regiones HII (Oey
and Clarke, 1998), sigue una ley de potencias con un exponente 3 = 2, lo que lleva a pensar

que esta relacién podria ser universal y ha permitido establecer la siguiente relacién:
n(N)dN o< N7PdN, (3.2)

donde NV es el nimero de estrellas de alta masa (m > 10Mg), n(N)dN es el nimero de
asociaciones en el rango N a N +dN y (3 es el exponente de la ley de potencias. En nuestras
simulaciones utilizamos esta ley de potencias con 8 = 2 para masa estelares de hasta 3,5
Mg, al igual que Lamb e al. (2010).

Molina (2004) plantea la siguiente ecuacién para asignar el tamafio N de una asociacién

seleccionada aleatoriamente de una poblacién de asociaciones que sigue la distribucién 3.2
N
a-1\"’
N,
1 -2 (1 - (N—l) )

I N’: Ndmero total de estrellas que se forman en una asociacién.

NP1 =

(3.3)
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donde N; y N, son el minimo y el maximo nimero de estrellas que puede tener una aso-
ciacién respectivamente, z es un nimero aleatorio entre 0 y 1, que estd relacionado con la
probabilidad de tener una asociacién con un determinado mimero de estrellas de alta masa.
Oey et al. (2004) encuentran que para asociaciones OB en la Nube Pequefia de Magallanes
(NPM), la distribucién de nimero de estrellas de alta masa por asociacién tiene un com-
portamiento continuo en N, hasta N = 1, lo cual representa la poblacién de campo (estre-
llas masivas al parecer aisladas), lo que sugiere que estas estrellas podrian ser los objetos
mds masivos de un asociacién con un ndmero pequefio de estrellas. Lamb ez al. (2010) en-
cuentran resultados similares: asociaciones de baja masa con al menos una estrella masiva.
Bas4andonos en esto se usard N; = 1 para este trabajo. Para el nimero méximo de estrellas
de alta masa (IV,), se tuvo en cuenta que una galaxia con alta formacién estelar, tendré una
alta probabilidad de albergar regiones HII supergigantes, con Ly, entre 1 x 10%%rg/s y
1 x 10%2%rg/s, que corresponde a 2 x 104 y 1 x 10 estrellas de alta masa por asociacién
(Briére et al., 2012), respectivamente, calculado usando I' = 1,5 en la FMI. En este trabajo
adoptaremos N, = 9 x 10 y se exploraré la influencia de N, y § en el cdlculo de las lumi-

nosidades Lch Yy LFUV.

Tomando 8 =2, N, = 1y N, = 9x10%, enlafigura 3.2 se muestra el resultado de poblar de
forma estocéstica de DAEM para diferente nimero total de asociaciones y diferentes realiza-
ciones. La linea continua es la funcién analitica (ecuacién 3.2) y los histogramas el muestreo
aleatorio de la DAEM (ecuacién 3.3), se puede observar que las fluctuaciones en la DAEM
son pequefias para un niimero grande de asociaciones (Naso > 10 ) y las diferencias entre
las diferentes realizaciones es minima. Por el contrario para un nimero bajo de asociaciones
(Naso < 10%) las fluctuaciones son grandes y las diferencias entre diferentes realizaciones es
méxima. En este régimen, el nimero de asociaciones que se forma por intervalo de estrellas
de alta masa cambia fuertemente de una ejecucién a otra, variando a su vez el nimero de
estrellas de alta masa que va a formar cada asociacién (N), que es usado por la ecuacién
3.5, que describiremos en la siguiente seccidn. Esto afecta la distribucién de estrellas por

intervalo de masa.

3.3 Funcion de Masa Inicial

La funcién de masa inicial (dN' = ¢(m)dm) nos da el nimero de estrellas N’ en el rango

de masa entre m y m 4+dm al momento del nacimiento de las estrellas. La FMI se describe

16



3.3 Funcion de Masa Inicial

N P
s ‘. a
Naso.=1X10° ~ Naso.=1X10

z 7 b "
2w | 22
zZ o =
g - LES
E [=
S -d: N —
g | §’g .

p N \ < ks -

e b 1 1 T T T @ T T T T T ! T

00 05 10 15 20 25 00 05 10 15 20 25 30
LogN LogN
< o o
" 4
N =T X1 _ 5

z 3s0=1X10" §_ Naso.=1X10
2 o 2o -
=z < 4 z
o NV :
g P
4 7
g+ g_

‘:‘ ] = e Lo T

© 1 J T T T T T T T !

0 1 2 3 4 0 1 2 3
LoghN LogN

Figura 3.2: Distribucién del niimero de estrellas de alta masa por asociacién. Cada color es una
realizacién diferente de la DAEM.

matematicamente como una ley de potencias, una ley de potencias a trozos para diferentes
intervalos de masa, o una funci6n lognormal. En este trabajo, se asumi6 la FMI como una
ley de potencias. Los pardmetros que la caracterizan son el exponente de la ley de potencias

I', el limite superior m,, y el limite inferior m; de masa:
N'(m) = ¢(m)dm = m~"Ddm, (m; <m < m,) 3.4

En la literatura se proponen diferentes valores para este exponente tales como: FMI de
Salpeter (1955) I' = 1,35 (m>1 M), FMI de Kroupa (2001) I' = 1,3 (m>1 M). Massey
et al. (1995) en un trabajo realizado en asociaciones OB en la Via Lictea y otras galaxias
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del Grupo Local, encuentran que para estrellas de alta masa, el valor es de I' = 1,35. En el
cimulo doble A y x Persei, Slesnick et al. (2002) encontraron I' = 1,3 4 0,2. Resultados
similares son reportados por Homeier y Alves (2005) en la regién de formacidn de estrellas
masivas W49 I' = 1,6 ( 20 < Mg < 120). La FMI de Chabrier (2005), para estrellas de alta
masa proporciona I' = 1,35. En la revisién hecha por Bastian er al. (2010), donde se estudia
la FMI para diferentes ambientes y en diferentes regimenes de masa, se sugiere que para un
régimen de alta masa, una buena aproximacion para el exponente de la ley de potencias es
I' = 1,35, lo cual coincide con la FMI de Salpeter (Ver figura 3.3). Parravano et al. (2011)
realiza un estudio del comportamiento de diferentes FMI (Salpeter, 1955; Kroupa, 2001;
Chabrier, 2005) en diferentes regimenes de masa, ellos encuentran que para el limite de alta
masa el exponente de la FMI concuerda de nuevo con una FMI tipo Salpeter. En este trabajo
usaremos la FMI de Chabrier (2005) que coincide con una FMI tipo Salpeter para el limite

de alta masa y es descrita por una ley de potencias.

El limite superior m, juega un papel importante en la descripcién de la FMI. Demostrar

Stellar Initial Mass Functions
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Figura 3.3: Funcién de Masa Inicial. Comparacién de diferentes FMI para todo el rango de
masa desde 0,1 a 100M,. Se puede observar que diferentes FMI producen un nimero diferente
de estrellas por intervalo de masa. Figura tomada de Baldry (2003)

que realmente existe un limite superior para la formacién de estrellas masivas podria llegar a

aclarar algunos de los fundamentos fisicos de la formaci6n estelar. Estudios observacionales
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realizados sobre la masa de la estrella mas masiva en los cdimulos R136 de la NGM y Arches,
cercano al centro galéctico, sugieren valores de masa de 140 Mg y 130 M, respectivamente.
Weidner y Kroupa (2006) analizan el ciimulo R136 con dos metodos estadisticos diferentes
y sugieren un limite superior de 140 M-160 Mg,. Igualmente Oey y Clarke (2005) dan una
confirmacion estadistica del limite superior de 120 Mg, - 200 M, siguiendo una FMI tipo
Salpeter. De aqui surge una cuestion que pone de manifiesto si todas las asociaciones estdn
sujetas al mismo limite superior o si asociaciones de un menor nimero de objetos tienen un

limite superior diferente.

La FMI de Weidner y Kroupa (2006) propone una hipétesis donde la masa de la estrella
mas masiva de una asociacién es proporcional a la masa de la asociacién que la hospeda.
Solo en asociaciones con masa mayor a 10 M, se puebla completamente la FMI hasta un
limite superior de 150 Mg, pero las asociaciones menos masivas no poseen suficiente masa
para poblar la FMI completamente hasta un m,, = 150 My, lo que produce que asociaciones
de baja masa o nimero de estrellas tengan un déficit de estrellas con masa mayor a 20 M.
Lo anterior concuerda con el modelo de acrecién competente propuesto por Bonnell et al.
(2004) que describe el proceso de formacién de estrellas masivas. En este modelo la forma-
cién estelar en el interior de las asociaciones va desde la menos a la méas masiva y la masa de
la estrella de mds alta masa depende de la acrecién de gas del reservorio comun en el que se
encuentran las estrellas de la asociacién, es decir de la masa inicial de la asociacién. Como
consecuencia, las estrellas masivas solo se forman en presencia de estrellas de baja masa y
predice una relacidn entre la estrella mas masiva y la masa de la asociacién.

Una propuesta alternativa plantea que la FMI no depende del ambiente de formacion es-
telar, y el limite superior m,, no depende de la masa de la asociacién. Lo anterior concuerda
con el modelo de colapso monolitico, en donde se puede o no formar estrellas masivas en
solitario o en asociaciones de baja masa y esto depende de las condiciones iniciales de la
regién de formacion. La premisa del modelo es que todas las estrellas, de baja y alta masa
se forman de un proceso de fragmentacién inicial, la cual hace que una Nube Molecular
Gigante (NMG) se transforme en piezas mas pequefias, llamadas “cores”. La masa final de
la estrella esta relacionada con la masa del core. Core masivos forman estrellas masivas
Krumholz (2008). En este modelo no existe una relacién entre la masa de la asociacién y
la estrella mas masiva que se forma en ésta, se pueden formar estrellas de alta masa sin la

presencia de estrellas de baja masa y asociaciones de un bajo nimero de estrellas pueden

19



CAPITULO. GENERACION DE UNA POBLACION ESTELAR

formar estrellas de alta masa.

Para nuestro modelo nosotros partimos de que no existe una relacién entre la masa o nimero
de estrellas de una asociacién y la estrella méds masiva que esta forma. La probabilidad de
que una asociacién con un numero bajo de estrellas forme una estrella de alta masa es baja
pero diferente de cero. Con la finalidad de tener en cuenta las fluctuaciones en torno a la
FMI expresada en la ecuacién 3.4 utilizaremos para cada realizacién de una asociacién, la
expresion dada por Parravano et al. (2003) la cual permite calcular la masa de cada estrella
m;, y ademds no establece una relacidn entre la masa de la asociacién y la estrella de mayor

masa formada, dada por:

mi = [T =z (uT — )] 3.5)

donde
My

: r yr
5 (22) ]

m, es el limite superior de la FMI, ¢y, esté definido como (1 — my, /m,)", N es el nimero de

s = (3.6)

estrellas de alta masa por asociacién, my, es el limite para la estrellas de alta masa, de nuevo
z es un nimero aleatorio entre 0 y 1. En esta ecuacién se contempla la posibilidad de que
las estrellas de una asociacion se formen en diferentes generaciones estelares, G nos indica
el nimero de generaciones de formacidn estelar, cada generacién tiene N/G estrellas de alta
masa. Se explord la influencia que tiene el nimero de generaciones estelares por asociacién

en el modelo y los resultados se discutirén en el capitulo 5.

En la figura 3.4 se ilustra el resultado de muestrear de forma estocéstica la FMI, hacien-
do uso de las ecuaciones 3.5 y 3.6 tomando m;, = 3,5Mg y m, = 100Mg y la funcién
analitica (ecuacién 3.4). En cada panel se indica el nimero de estrellas de alta masa por
generacidn estelar (IV/5), para cada generacidn estelar se realizaron cinco ejecuciones dife-
rentes referenciadas con distinto color en la figura. Se observa que para asociaciones con
N/5 > 2500, no hay fluctuaciones en la distribucién de las estrellas de alta masa. Sin em-
bargo, asociaciones con un nimero modesto de estrellas de alta masa (N/5 < 250) muestran
que para cada ejecucién se obtiene una distribucién diferente, se aprecian fluctuaciones de
la distribucién de masa de las estrellas, especialmente para m > 20M; estas fluctuaciones
aumentan con la disminucion del nimero de estrellas de alta masa. En el panel (d) en donde
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3.3 Funcion de Masa Inicial

solo se forman 250 estrellas de alta masa por generacién, en la ejecucién 1 (color cyan) se
forma una estrella de 40 M, mientras en la ejecucién 5 (color rojo) la estrella mds masiva
que forma es de 15 My, estas variaciones son resultado de efecto estocdstico en la FMI, esto

es, se pueden o no formar estrellas de alta masa en una asociacion.

[ ]
< ] o .
- a. N/B=250 g ] b. N/B=2500
@ w
£ o E g 2.
2 Ay 2T
S w0 . )
=N Eo]
g g~
o = \ =
z° | Z
S S |
~ oy | e
o
< | ) <} .
i < ¥ ¥ ¥ Ll
0.5 1.0 1.5 2.0
Log(ma)
L
| o™
& T L d. NiB=10000
E E o
2w | =2
Cha EGE
E E »
S’ e
&l g
332 Se.
=z =z
3 g
- | - in
o )]
L]
< Q4
< @ 13 3 ¥ ¥
Q.5 05 2.0

1.0 1.5
Log(mo)

Figura 3.4: Muestreo estocdstico de FMI para diferentes generaciones estelares. Los diferentes
colores en la figura se debe a ejecuciones diferentes, las fluctuaciones en la FMI aumenta con la
disminucién del nimero de estrellas de alta masa. La linea continua es la funcién analitica (ver
ecuacién 3.4)
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CAPITULO

Calculo de las luminosidades Ly, y Lyyy de
una Galaxia

Como se menciond en el capitulo 3, tanto la luminosidad Ha,, como el flujo en el lejano
ultravioleta son producidos por estrellas calientes de alta masa que evolucionan rapidamente.
Por esta razdn estos rasgos espectrales son indicadores directos de formacién estelar en
una galaxia, sin embargo, el flujo en FUV (correspondiente a 1500 A) es emitido tanto por
estrellas que producen Ha como por estrellas de menor masa y por lo tanto con un mayor
tiempo de vida. En esto radica la utilidad de la razén entre ambas luminosidades, pues per-
mite estudiar la proporcién de estrellas j6venes en dos intervalos de edad. Para ilustrar lo
anterior, en la figura 4.1 mostramos la evolucién temporal de Ly, Lryy y su razén para una
poblaci6n estelar simple (PES), que no es otra cosa que un brote de formacién estelar de du-
racion cero. Para esto utilizamos la tltima versién de los modelos de sintesis de poblaciones
estelares de Charlot y Bruzual (2010) (CB10 de aqui en adelante), con las trayectorias evo-
lutivas de Bertelli et al. (2008) a metalicidad solar (Zo), siguiendo una FMI de Salpeter con
los limites m; = 0,1Mg y my; = 100My, y estudiamos su evolucién temporal. El modelo de
sintesis de poblaciones estelares, nos da el nimero de fotones ionizantes (Nio) emitido por

la poblacién estelar y de alli obtenemos la luminosidad Ly, usando la ecuacién 3.1.
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Figura 4.1: Evolucién Temporal de Ly,, Lryv ¥ Lua/Lruv para una PES. En cada panel las
lineas punteadas sefialan el tiempo de vida en la SP de las estrellas con masa 100, 60, 40, 30, 20,
15,12, 10, 8, 6,5 y 3,5 Mg (de izquierda a derecha). Las lineas roja y azul resaltan el tiempo de
vida en la SP de las estrellas de 30 y 8 Mg, respectivamente. Panel Superior: Evolucion temporal
de la luminosidad Ly,. La mayor contribucion a esta luminosidad se debe a las estrellas con masa
mayores a 8 Mg de la poblacién. Panel Central: Evolucién temporal de la luminosidad Lryv. La
variacién en esta luminosidad es menor que en Ly, debido a que las estrellas que contribuyen a
ésta viven un mayor tiempo. Panel Inferior: Evolucién temporal de la razén Ly, / Lryy-

La figura 4.1 muestra la evolucién temporal de la contribucién de las estrellas de la SP a
la luminosidad Hay FUV de una PES. Las variaciones de Ly, y Lryv se deben a que las
estrellas que componen la poblacién estelar (PE) dejan de contribuir a las luminosidades ya

que salen de la SP. En la figura 4.1, se indica como referencia el tiempo de vida en la SP,

24



4.1 Ly, y Lyyv de estrellas individuales

de las estrellas con masa 100, 60, 40, 30, 20, 15,12, 10, 8, 6, 5y 3,5 M. Al cabo de 35 Ma
(linea vertical azul, figura 4.1), la luminosidad total Ha y FUV han caido en un factor de 10*
y 10?, respectivamente, respecto a los valores que tenian en t = 0. Esto es consecuencia de la
salida de la SP de las estrellas con masa mayores 8M,, indicando que el mayor aporte a Ly,
de una poblacion estelar se debe a las estrellas con masas mayores a 8M, pero para Leyy
las estrellas de menor masa también tiene un aporte significativo en esta longitud de onda
por lo que se contabilizé la contribucién de estas estrellas hasta una masa de 3,5M,. Para
sistemas con formacién estelar continua en donde las estrellas de baja masa de diferentes
asociaciones se pueden acumular debido a sus largos tiempo de vida en la SP este efecto es
aun mayor. En este trabajo, llamamos estrellas de alta masa a aquellas con m > 3,5M,.

4.1 Lyu, y Lryv de estrellas individuales

Teniendo el rango de masa que contribuye a las luminosidades Ly, ¥ Lryy, se construy6 una
malla con las luminosidades Ly, y Lryy en funcién de la masa y tiempo de evolucién de la
estrella. Dada la masa de cada estrella, el célculo de Ly, y Lryy se realizé por medio de una
aproximacién analitica a los valores que utilizan los modelos CB10, con trayectorias evolu-
tivas de Bertelli ez al. (2008), para metalicidad solar, que fueron gentilmente proporcionados
por Gustavo Bruzual (comunicacién privada). En la figura 4.2 y 4.3 se muestra la evolucién
temporal de Ly, y Lryy, respectivamente para las estrellas con masa 100, 60, 40, 30, 20, 15,
12,10, 8,7,6,5,4,5,4y 3,5 Mg. En cada panel la linea roja y azul corresponde a los valores
tomados del modelo de CB10 y en negro, el promedio o valor analitico obtenido en este
trabajo. En las tablas 4.1 y 4.2 se muestran los promedios o ajustes analiticos hechos para
Lyq y Lryv y se indican los intervalos de tiempo que las estrellas individuales contribuyen

a las luminosiadades totales.

Se puede ver de la figura 4.2, que las estrellas contindan emitiendo al salir de la SP,
pero esta emision es insignificante. Por ejemplo, la Ly, de la estrella de 100M, después de
salir de la SP se hace cero en menos de 1 Ma, algo similar ocurre con estrellas de otras masas,
por lo que en este modelo solo se tomaron las contribuciones a la luminosidad Ha durante el
tiempo de vida en la SP de las estrellas que se muestran en la la tabla 4.1, en la columna 4.
La Lgyv para cada masa estelar se describié como una funcién en el tiempo, que se extiende
unos pocos millones de afios més alld del tiempo de vida en la SP para las estrellas con masas

menores 40M, los intervalos de contribucién a la luminosidad FUV para cada valor de la
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CAPITULO. CALCULO DE LAS LUMINOSIDADES L. Y Lryy DE
UNA GALAXIA

Tabla 4.1: Luminosidad Ha para estrellas individuales

Intervalo Intervalo Log (Lya)  Tiempo
Masa Temporal (Ma) (erg/s) SP (Ma)
3,25 < M/Mg < 3,75 0<t<157 28,37 238
157 <t < 238 27,09
3,75 < M/Mg < 4,25 0<t<64 29,90 170
64 <t <130 28,50
130 <t <L 170 29,00
4,25 < M /Mg < 4,75 0<Lt<112 30,32 127
112 <t < 127 29,30
4,75 < M/Mg < 5,5 0<t<80 30,60 98
80 <t < 98 30,40
55 < M/Mgp < 6,5 0<t<42,5 31,35 64
42,56 <t <64 31,20
6,5< M/Mp <175 0<t <32 32,05 46
32 <t <46 31,70
7,5 < M/Mg < 9,5 0<t<25 32,59 35
256 <t<L35 32,37
9,5 < M/Mg < 11 0<t<18 33,50 23
18 <t <23 33,26
11 < M/Mgp < 13,5 0<t<15 34,25 17
15 <t <17 33,93
13,56 < M/Mg < 17,5 0<t<10 35,12 12
10<t<12 34,66
17,5 < M/Mg < 25 0<t<7 36,08 8
7<t<L8 35,42
25 < M/Mg < 35 0<t<4 36,99 5,4
4<t<54 36,04
35 < M/Mg < 50 0<t<3 37,18 4
3<t<4 35,82
50 < M/Mo/Mp <80  0<t<27 37,60 3,7
2,7<t<3,7 36,60
80 < M/Mgp/Mg <110 0<t<3 38,17 3

masa estelar se muestra en la columna 1 de la tabla 4.2 . Las estrellas con masas mayores a
40Mg no emiten en el Lgyy mas alld de la SP (ver tiempo de vida de las estrellas en la SP
en la tabla 4.1). De la figura 4.3 se puede ver que el comportamiento de Lgyy €s mds suave

que el de Ly, y que la Lryy se mantiene por un tiempo mayor que Ly,, especialmente para
las estrellas de menor masa.
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4.2 Calculo de la razén Ly, /Lgyv para una asociaciéon
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Figura 4.2: Evolucién temporal de la Ly, para estrellas de diferente masa indicada en cada pa-
nel, mostradas con las lineas rojas y azul. El ajuste analitico realizado en este trabajo se muestra
con la linea negra.

4.2 Cilculo de la razén Ly, /Lyyv para una asociacién

Con los valores de Ly, y Lryy para estrellas individuales, calculamos las luminosidades to-
tales en Ho, FUV y la razén Ly, /Lryy para una asociacién OB. Para esto se construyé un
modelo en el que se utiliza la expresién matemética (3.3) descrita en el capitulo anterior que
permite generar el nimero de estrellas de alta masa por asociacién (N) con un muestreo
estocastico de la distribucién de asociaciones, ecuacién 3.2. Los valores de N van desde 1
a9 x 10* (Ver la seccién 3.2 del capitulo anterior). Posteriormente, usando las ecuaciones
3.5y 3.6 calculamos de forma estocdstica la masa de cada una de las estrellas que conforma

cada asociacion estelar.

La evolucién en el tiempo de la Ly, y Lryy total para cada asociacién OB se obtiene de
la suma de las contribuciones individuales de cada una de las estrellas que componen las

diferentes generaciones estelares. Dicha evolucién se sigue por un tiempo aproximado de
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Figura 4.3: Evolucién temporal de la Lryy para estrellas de diferente masa indicada en cada pa-
nel, mostradas con las lineas rojas y azul. El ajuste analitico realizado en este trabajo se muestra
con la linea negra.

238 Ma, que corresponde al tiempo de vida en la SP de la estrella de menor masa consid-
erada en este trabajo. Después de 238 Ma, el flujo FUV y la Ly, es completamente despre-

ciable. Las luminosidades Ly, y Lryv de cada estrella fueron tomadas de las tablas 4.1 y 4.2.

En la figura 4.4 se puede ver el efecto que tiene el muestreo estocéstico de la FMI en
la luminosidad Ly, (panel a y d), Lryv (panel b y e) y la razén entre ellas (panel ¢ y f),
para asociaciones con el mismo valor de IV pero diferentes ejecuciones, y asociaciones con
diferentes valores de N. Las variaciones observadas aproximadamente cada 4 Ma en todos
los paneles se deben a la formacién de una generacién estelar, éstos son mds regulares para
los valores grandes de N. La intesidad de esta variacién corresponde a la luminosidad de la
estrella de mayor masa formada en cada generacién. También se puede ver que para asocia-
ciones con un nimero grande de estrellas de alta masa (N > 500) no hay diferencias sig-
nificativas en las luminosidades Ly, y Lryv para las diferentes ejecuciones y generaciones

estelares y estas diferencias disminuyen en funcién del aumento de N, mientras que para un
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4.2 Célculo de la razén Ly, /Lryy para una asociacion

Tabla 4.2: Luminosidad FUV para estrellas individuales

Intervalo Intervalo ‘Log(LFUV) - 21,97
Masa Temporal (ergs/sHz)
325 < M/Mg <375 0<t<238 13,08 + 11,04¢5:79%1075¢
245 < t < 279 -7,83
3,75 < M/Mg < 4,25 0<t<64 -0,75
64 <t <170 —0,87 + 0,0014t
177 <t <191 —7,70
425 < M/Mp <475 0<t<112 =677 x 1071 + 585 x 10742 + 2,69 x 10~5¢2
112 <t <127 —0,45
132 < t < 141 —7,42
4,75 < M/Mg < 5,5 0<t<80 4,95 x 10~1 4 7,87 x 10~4¢ 4 2,724e — 5¢2
80 <t <98 —0,405 + 0,003¢
102 < t < 109 ~7,154
55 < M/Mg <65 0<t<64 5,39 x 1073t — 0,27
67 <t <69 -3,37
6,5< M/Mg <75 0<t<64 8,1 x 1073t — 0,049
48 <t <49 —1,74
7,5 < M/Mg < 9,5 0<t<35 0,19 4+ 4,63 x 10~3¢ 4+ 1,73 x 10—4¢2
35 <t<38 -0,60
9,5 < M/Mg < 11 0<t<23 0,60et/10:69 4 2 92 x 10~29¢t/0,35 4 3 57
23 <t <25 0,78
11 € M/Mg < 13,5 0<t<17 2,04€t/11,61 | 2 44 x 10—4et/1,82 4 3 46
17<t<18 1,27
13,5 < M/Mg < 17,5 0<t<10 3,40et/T:11 4 731 x 10~25¢1/0:21 4 710
10<t<13 1,53
17,5 € M/Mg < 25 0<t<86 1,27 + 5,16 x 10753t
+8,90 x 10~3¢t2 — 3,26 x 10~4¢3
8,6 <t<91l —0,36
25 < M/Mg < 35 0<t<4 1,61+ 0,07t
4<t<55 66,87 — 56,72t + 18,29t2 — 2,58t3 + 0,13t4
55<t<6 2,16
35 < M/Mg < 50 0<t<3,5 65,59 + 19,16t
35<t<46 1,83 — 0,46t + 0,3124t2 — 0,04¢3
50 < M/Mg < 80 0<t<27 2,07 + 0,15t
2,7 <t<3,7 2,07 - 0,76t + 0,64¢2 — 0,11¢3
80 < M/Mg < 110 0<t<1,5 2,42 + 0,14t
15<t<3 2,53 + 0,019t
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Figura 4.4: Comportamiento de las Ly, Lryv y de Ly /Lryv de una asociacién. En la grafica
se muestra en el comportamiento de las luminosidades Ly,, Lryv y de la razén Ly, /Lruv
para asociacidn con diferentes valores de N y diferentes ejecuciones. En los paneles se indica el

numero de estrellas de alta masa

nimero menor de estrellas de alta masa (N < 500) las luminosiadades Ly, Lryy y su razén

no necesariamente tienen un comportamiento igual entre generaciones y ejecuciones. En el

panel (a) se puede ver que en una asociacién con N = 2000 (linea continua) es cuatro veces

mas luminosa en Hoque unade N =

500 (linea a trozos ) y no tiene variaciones impor-

tantes en la luminosidad entre diferentes ejecuciones. Sin embargo, para asociaciones con

N <100 (panel d), la luminosidad Ha varia de una ejecucion a otra y entre generaciones,
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4.3 Calculo de la razén Ly, /Lyyy para una galaxia

estas variaciones se hacen mayores a medida que disminuye el nimero de estrellas de alta
masa, ya que el efecto del muestreo estocdstico en la FMI aumenta cuando N dismimuye
ocasionando que la estrella de mayor masa formada cambie de generacién en generacién
y entre diferentes ejecuciones de una misma asociacién. Asi, para dos ejecuciones de una
asociacion con N = 50 (lineas verde y amarillo, panel d), la Ly, no tienen el mismo com-
portamiento y se puede observar diferencias hasta de un factor de 7 para una edad de 15 Ma.
También puede ocurrir que las asociaciones con N = 20 y N = 50 (rojo, verde y amarrillo)
puedan ser mds luminosas que una asociacién con N = 100 (Negro).

En los paneles (b) y (e) de la figura 4.4, se muestra el comportamiento de la luminosidad
Lgyv, se puede ver que al igual que en la Ly,, para N > 500 no hay variaciones significa-
tivas entre las diferentes ejecuciones, igualmente la disminucién de N genera un aumento
en las fluctuaciones. La principal diferencia entre las luminosidades Lryy ¥ Ly €s que la
evolucion temporal de Leyy es mds suave que la de Ly, y ademas Lgyy se mantiene por un
mayor tiempo. Esto se debe a que las estrellas que contribuyen a la Lggy lo hacen por un
mayor tiempo y que mientras Ly, dismimuye, Lgyy aumenta y esta tendencia individual en

las estrellas se ve reflejada en la asociaciones (ver figuras 4.2y 4.3).

Con larazén Ly, /Lryv (paneles c y f) pasa algo similar, no se observan variaciones fuertes
para altos valores de N y el comportamiento es practicamente el mismo para N = 2000 y
N = 500, pero para N < 100 la raz6n cambia de una ejecucién a otra y estas variaciones
aumentan con la disminucién de N. Estas fluctuaciones son resultado de la combinacién de
las variaciones que sufren Ly, y Lryy y por lo tanto aumentan cuando la fluctuaciones en
las luminosiadades son mayores. Cuando el nimero total de estrellas de alta masa es muy
bajo (N<20), esto menos de 5 estrellas de alta masa por generacién estelar, los valores de la
razén Ly, /Lryy son més cercanos a los valores de estrellas individuales generando mayores

fluctuaciones en las luminosidades Ly, Lryy y en la razén Ly / Leuy.

4.3 Cailculo de las luminosidades Ly, v Lryy y de la razén Ly,/Lyyv
en galaxias

En la seccién anterior mostramos la evolucién de Ly, y Lryy para asociaciones individua-
les con nimero arbitrario de estrellas de alta masa. En una galaxia con formacién estelar,

este proceso ocurre en muchas asociaciones cuyo tamafo varia segiin la DAEM y con una
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CAPITULO. CALCULO DE LAS LUMINOSIDADES Ly, Y Lzyy DE
UNA GALAXIA

frecuencia dada por la TFA. Para tomar en cuenta todos estos procesos utilizamos como
pardmetros de entrada el limite superior de la FMI (m,,), el nimero maximo de estrellas de
alta masa que puede tener una asociacién (IV,), el exponente de la DAEM (), el niimero de
generaciones estelares en las que una asociacién forma estrellas (G) y la TFA. Dados estos
pardmetros se calcula la luminosidad total Ly, y Lgyyv como la suma de la contribucién de
las estrellas de cada asociacién por 238 Ma con lo cual contabilizaremos la contribucion de
estrellas de hasta 3,5M, en nuestro Modelo Estocastico (ME) para galaxias con formaci6n
estelar. De aqui en adelante, llamamos simulacién de referencia (SR) la correspondiente a
los siguientes parametros: la formacién estelar ocurre en 5 generaciones estelares por aso-
ciacién, con un intervalo de 4Ma. El nimero de estrellas de alta masa se calculé con un
B = 2, el nimero minimo (V;) y maximo (/V,) de estrellas de alta masa son 1y 9 x 104
respectivamente, valores que concuerdan con lo reportado por las observaciones y trabajos
previos (Oey, 2005; Fumagalli et al., 2011; Lamb et al., 2010).

Para verificar los valores de estos pardmetros de entrada se realiz6 una serie de simulaciones

variando los pardmetros de entrada, segin se lista en la tabla 4.3 y se describe a continuacion:

Tabla 4.3: Parametros de las diferentes simulaciones

Simulacién Parametros del Modelo Referencias
8 N N G

SR 2 1 9x10* 5 | (Oey,2005; Lamb et al., 2010)
1 2 1 9x10¢ 1 de Zeeuw et al. (1999)

2 2 I 3x10* 5 Briére et al. (2012)

3 2 1 1x10% 5 Briére et al. (2012)

4 18 1 9x10* 5 Chandar et al. (2010)

5 2,55 1 9x10* 5 Hunter et al. (2003)

1. Simulacién 1: Todas las estrellas se forman en una sola generacion estelar (G=1). N,,
N, y 3, se mantienen igual que para la SR. Observacionalmente se reportan asocia-

ciones con solo una generacién estelar como Taurus y o Persei (Per OB3) de Zeeuw
et al. (1999)

2. Simulacién 2 y 3: Se vari6 el nimero méximo de estrellas de alta masa que se forman

en una asociacién. Se explora N = 3 x 10* y N = 1 x 105, Estos valores concuerdan
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4.3 Célculo de la razén Ly, /Lpyy para una galaxia

con regiones HII supergigantes observadas en la galaxia espiral SB(s)b NGC 5430
(Briere et al., 2012).

3. Simulacién 4 y 5: Se explora los efectos del cambio de la pendiente de la DAEM,
para los valores del exponente de f = 1,8 y 2,55, los cuales han sido reportados por
Chandar et al. (2010) y Hunter et al. (2003) en asociaciones OB en la Nube Grande
de Magallanes. Los pardmetros N, N; y GG, se mantuvieron igual que para la SR.

En el capitulo siguiente se mostrardn los resultados obtenidos con el ME para las diferentes
simulaciones.

Para cada simulacién del ME se establecié un conjunto de valores para la Tasa de For-
macion de Asociaciones (TFA), un pardmetro de muestro (§t), tiempo de simulacién (TS) y
un nimero de experimentos. La TFA la definimos como el nimero de asociaciones que se

forman por mill6én de afios:
# Asociaciones

1Ma
La TFA se varia entre 0,09 (1/Ma) y 12000 (1/Ma), lo cual corresponde a 8,9 x 107%(Mg /a)

y 4 (Mp/a), respectivamente para la SR !, mas adelante se describird la relacién entre TFE y

TFA =

4.1

TFA. Estos valores abarcan las TFE reportadas por Lee et al. (2009) que se encuentra entre
6,3 x 107%(Mg/a) y 3,2(Mg/a) para las mismas galaxias estudiadas en este trabajo.

Para TFA mayor a 1(1/Ma) se forma al menos una asociacién por millén de afios lo que
resulta en que se forma simultdneamente generaciones estelares pertenecientes a diferentes
asociaciones y estrellas de muchas asociaciones contribuyen simultdneamente a la luminosi-
dad total Hoy FUV, aunque no todas se encuentran en el mismo estado evolutivo. Para
TFA menor a 1 (1/Ma), aunque no hay formacién casi simultanea de asociaciones, aun se
tienen estrellas vivas de las asociaciones formadas anteriormente y la luminosidad medida
proviene de mds de una asociacién, especialmente de aquellas asociaciones en donde se for-
maron estrellas de masa intermedia. Esto concuerda con lo que ocurre en las galaxias con
formacién estelar en donde se puede observar muchas asociaciones con formacién estelar,
en diferentes estados evolutivos. El nimero de asociaciones vivas depende de la TFE de la
galaxia.

'En el capitulo siguiente se descutiran los cambios en la TFE y TFA para la diferentes simulaciones.
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CAPITULO. CALCULO DE LAS LUMINOSIDADES Ly, Y Lryv DE
UNA GALAXIA

El Tiempo de Simulacién (TS) es una herramienta de la simulacién que nos permite ex-
plorar todos los posibles estados que podria tener una galaxia que estd formando estrellas
actualmente, debido a las diferentes asociaciones que estdn vivas y por lo tanto contribuyen
a la luminosidad Ly, y Lryv. El TS esté relacionado con el nimero de experimentos, que
nos indica el nimero total de asociaciones que se forma en cada simulacién para una TFA
fija. Este numero debe ser estadisticamente confiable, esto es, que nos permita explorar las
posibles fluctuaciones de la Ly, y Lryv debido a diferentes asociaciones que se forman en
la galaxia para una misma TFA. En este trabajo usamos TS igual a 40000 Ma, el nimero de

experimentos estd dado para la siguiente expresion:
#FExperimentos = TFA X TS. “4.2)

Este valor del TS garantiza que aun para TFA < 1 (1/Ma) se realice més de 1000 experi-
mentos, lo cual asegura que para TFA bajas las fluctuaciones en las Ly, y Lryyv sean bien
caracterizadas. Es importante aclarar que el TS no esté relacionado con el tiempo de evolu-
cién real de la galaxia. También se fijé el parametro de muestreo dt, que es el intervalo
de tiempo en el que se miden las luminosidades Hoy FUV en la simulacion. Para nuestro
modelo dt = 0,5 Ma, este valor de §t nos permite observar las variaciones que sufren las
luminosidades Ha 'y FUV debidas a la muerte de las estrellas mds masivas que tienen cortos
tiempos de vida en la SP.

Es importante mencionar que debido al escape o absorcién por el polvo de fotones ionizantes,
solo una fraccién de los fotones ionizantes producidos llega a ionizar el 4tomo de hidrégeno.
Hirashita et al. 2003, calcula el nimero de fotones ionizantes que son absorbidos antes de
ionizar el 4tomo de hidrégeno (fx,) y encuentra para su muestra observacional, compuesta
por 28 galaxias no interactuantes, ni con fuerte formacién estelar, que esta fraccion puede
variar entre 1y 0,6. En el ME, se explora el efecto que tienen distintos valores de f,, para
lo cual se usaron los valores de fyo = 1, foa = 0,9y fua = 0,7. Para fg, = 1 el nimero
de fotones ionizantes es maximo y la luminosidad Ly, es un limite superior, como no con-
sideramos atenuacién de la luminosidad Lgyy consecuencia de la absorcidn del polvo, ésta
también es un limite superior. Para fr, = 0,9 el escape de fotones ionizantes es del 10 % y
la luminosidad Ly, disminuye en la misma proporcién, ya que Lgyy es un limite superior, la
razén Ly, /Lryy decae en la misma proporcion que Ly, . Los diferentes resultados obtenidos
por el ME ser4n discutidos ampliamente en el capitulo siguiente.
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4.3 Calculo de la razén Ly, /Lyyy para una galaxia

A lo largo de este trabajo, se asume el modelo ¢onvencional (MC) como aquel en donde
la FMI es muestreada completamente siguiendo su expresion analitica (ecuacién 3.4) para
el rango de masa entre 0,1M, y 100 Mg, y todas las asociaciones se forman con el mismo
nimero de estrellas de alta masa, bajo un escenario en el cual la galaxia forma estrellas a
una tasa de formacidn estelar constante. Bajo el régimen del MC existe una relacién lineal

entre Ly, y Lryy dada por la expresion:
Log(Lryv)(ergs/sHz) = Log(Ly,)(erg/s) — 13,09 4.3)

El valor determinado para larazén logaritmica Ly, / Lryy bajo este modelo es de 13,09(1/Hz)

y se usard como referencia en el capitulo siguiente.
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CAPITULO

Resultados y Analisis

En el capitulo anterior se realizé una descripcién detallada del método propuesto en este
trabajo para sintetizar las luminosidades Ly, Lpyv y la razén Ly, /Lryv de una galaxia que
estd formando estrellas. En este capitulo presentaremos los resultados obtenidos del modelo
para diferentes valores de la TFA y se muestra ademés el efecto en los resultados de las
variaciones de diferentes pardmetros de entrada tales como N, 8y G. Estos resultados a la
vez son comparados con un grupo de observaciones de 207 galaxias con formacién estelar,
tomadas de Lee et al. (2009) para Ly, y Kennicutt er al. (2008) para Lgyy.

Para poder llevar a cabo el andlisis estadistico de los resultados se compararon las distribu-
ciones de frecuencia de la luminosidad Ly, y larazén Ly, /Leyy para cuatro TFA diferentes,
iguales a 0,3, 10, 300 y 8000 (1/Ma), éstas se muestran en las figuras 5.1y 5.2. En cada
figura se indica la mediana (linea roja), media (linea azul) y los percentiles 16, 40, 60 y
84 representados con las lineas amarillas y magenta, respectivamente. Se puede ver que la
distribucién de frecuencia de la luminosidad Ly, (figura 5.1) no es simétrica, la media se
desplaza hacia la derecha de la distribucién excepto para el caso de TFA igual a 8000 1/Ma
(o mayores, no mostrados en la figura), por lo que consideramos que es mejor usar la medi-

ana de la distribucion ya que ésta no es afectada por los valores extremos.

En la distribucién de frecuencia de la razén Ly, /Lryv (figura 5.2) se puede observar
el mismo comportamiento que para la luminosidad Ly, para TFA < 10 (1/Ma) mientras
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CAPITULO. RESULTADOS Y ANALISIS
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Figura 5.1: Distribucion de frecuencia de la luminosidad Ly, para diferentes TFA. En cada
figura se indica el valor de la TFA, la media y la mediana, asi como los percentiles 16(magenta),
40(amarillo), 60(amarillo) y 84(magenta) . Se observa que los percentiles 16 y 84 abarcan el
mayor nimero de fluctuaciones. Los histogramas estdn normalizados de forma que el area bajo
lacurvaesigualal

que a altas TsFA la mediana y la media son similares entre si y es indiferente el uso de
cualquiera de los dos estimadores. Ya que en este trabajo se expondrdn tanto los resultados
para la luminosidad Ly, como para la razén Ly, /Ly para todo el rango TFA usado, es
necesario usar un estimador que sea adecuado para ambos y es por esto que usaremos la
mediana de las distribuciones de las luminosidades Ly,, Lryv ¥ la razén Ly, /Lryy para
describir los resultados. Con el propésito garantizar que el cdlculo de la dispersion contenga
el mayor niimero de fluctuaciones consecuencia del muestreo estocastico de la FMI y de la

DAEM, ésta se calculard usando los percentiles 16 % y 84 %, esto es, el 34 % por debajo y
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5.1 Muestra observacional
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Figura 5.2: Distribucion de frecuencia de la razén Ly, /Lryv para diferentes TFA. Referencia
iguales a la figura 5.1

por encima de la mediana de la distribucidn.

5.1 Muestra observacional

Inicialmente se cuenta con los flujos integrados Ly, y Lpyv, corregidos por la extincién
debida a la Via Ldctea, de 390 galaxias publicados por Kennicutt ef al. (2008) y Lee et al.
(2009), respectivamente. Las imédgenes en el ultravioleta lejano (FUV) fueron tomadas con
el satélite Galaxy Evolution Explorer (GALEX) que utiliza un telescopio de 50 cm de aper-
tura. Las observaciones para FUV se hicieron con un filtro centrado en 1528 A con ancho de
banda de 442 A. Los datos observacionales para Ly, fueron tomadas en el observatorio de

Steward Bok con el telescopio Bok de 2,3 m de apertura, con el telescopio Vatican Advanced
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CAPITULO. RESULTADOS Y ANALISIS

Technology y el telescopio de 0,9 m en el Observatorio Interamericano Cerro Tololo. Para
los dos primeros instrumentos el filtro se centr en 6585 A con una ancho de banda de 66
A, y para el dltimo, el filtro estaba centrado en 6563 A con un ancho de banda de 75 A. Esta
muestra cuenta con dos grupos de galaxias, las primeras son galaxias cercanas (Distancia
< 11 Mpc) que presentan formacién estelar, ubicadas sobre el plano Galactico (| b |> 20°),
més brillantes que B = 15mag y un segundo grupo que se encuentra también dentro de los
11 Mpc pero no necesariamente cumple con los limites de brillo en B o latitud Gal4ctica pero
presentan emisién en Ly,. Detalles de la seleccién de la muestra, observaciones, fotometria

y propiedades generales estdn dados en Kennicutt et al. (2008) y Lee et al. (2011a).

Las correcciones por polvo interno de cada galaxia para las luminosidades Ly, y Lryv,
se realizaron de forma similar que Lee et al. (2009). Para este trabajo se escogieron aquellos
objetos de la muestra inicial, que tienen observaciones en el infrarojo (IR) y en la magnitud
absoluta Mg, que permitan hacer estas correciones por la extincién causada por el polvo
interno de cada galaxia. Esto redujo la muestra inicial a 207 galaxias.

Para el célculo de la extincidn Ay, Lee et al. (2009) dividen la muestra observacional en
dos grupos. El primero, contiene el 20 % de la muestra observacional debido a que solo este
porcentaje tiene medidas espectroscopicas de Ho /Hp disponibles en la literatura, necesarias
para las correcciones usando el decremento de Balmer ! y la ley de extincién de Cardelli et
al. (1989) con lo cual

Apoa =5,9110g (I—H—o‘ — 2,70) , ¢é.1

s

Para aquellos datos observacionales sin medidas espectroscépicas, Lee et al. (2009) encuen-
tran, usando la espectroscopia integrada de Moustakas and Kennicutt (2006), una relacién
empirica entre Ay, y la magnitud absoluta Mg, dada por:

] iMp > —14
AHQ—{O’ siMp > —145, (5.2)

11,971+ 0,323Mp +0,0134M%  siMp < —14,5.

La extincién Apyy fue calculada usando la razén entre la Luminosidad Total Infraroja
L L . .
(L1rr) ¥ Lryv ( LTi) ya que ésta es un indicador de atenuacién de la luz ultravioleta

FUV
(UV) en una galaxia. La luz UV que se ha perdido por la absorcién del polvo es reemitida

!Ellos asumen el caso de recombinacién B, para una razén intrinseca H,/Hg = 2,86.
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5.1 Muestra observacional

en el infrarrojo lejano por el polvo (Buat et al., 2005). Usando modelos de poblaciones este-
lares, diferentes geometrias para el polvo y curvas de extincion se ha encontrando que para

. .. . . L
sistemas con formacion estelar existe una relacion entre el Apyy y L—TI—@. Lee et al. (2009)

FUV
determinaron la extincién en Apyy usando la relacién propuesta por Buat er al. (2005):

Aryy = —0,0333y% + 0,3522y2 + 1,1960y + 0,4967 (5.3)

L
donde y = log TR

>. Para el cdlculo de Lr;g se usaron los flujos integrados en el

FUV
infrarojo en las bandas 24, 70 y 160 pm del programa del Spitzer LVL Dale et al. (2009) y
la calibracién de Dale and Helou (2002) para Ly g:

Lrir = 1,559v £, (24) + 0,7686v £, (70) + 1,347 £, (160) (5.4)

La Lgyy es calculada como v f, para 1520 A.

En la figura 5.3 se muestra Lryy V8 Lyo ¥ Luo/Lryv Vs Lua. La linea roja es el vector
de enrojecimiento por el polvo interno en las galaxias correspondiente a una extincién de
Ana =0,27y Apyy =0,64. Se puede observar un cambio en la pendiente de los datos ob-
servacionales como funcién de la luminosidad Ly, (panel superior) y es evidente un decre-
mento sistematico en la razén Ly, /Lpyyv cuando Ly, disminuye (panel inferior). Para altas
luminosidades (Ly, > 10%%rg/s), la razén es constante con un valor de 1 x 10'32(1/Hz)
con una baja dispersién +0,17 y —0,15 por encima y por debajo de la mediana. A medida
que la luminosidad Ly, decrece, entre 1 x 10*°(erg/s) y 1 x 10% (erg/s), la mediana de
la razén Ly, /Lryyv disminuye por un factor de 1,1 y la dispersién aumenta en un factor de
2. Para las galaxias menos luminosas que 1 x 108 (erg/s), la razén decae hasta en un fac-
tor de 2 y la dispersién aumenta en promedio en un factor de 5. En el plano Lgyy vs Ly,
(panel superior) se puede ver un comportamiento similar en las observaciones, para valores
de Luq > 1 x 10°%rg/s la dispersi6n es en promedio de +0,12 y —0,31. Esta dispersién
aumenta en un factor de 1,5 para luminosidades Ly, entre 1 x 10% (erg/s) y 1 x 10*(erg/s).
Este aumento en la dispersién alcanza un factor de 3 para 1 x 10® (erg/s) respecto a altos
valores de Ly,, ademds hay un cambio en la pendiente de la distribucién. Es evidente un
cambio en el comportamiento de las galaxias observadas con luminosidades Ly, menores
a1 x 10% erg/s y también es evidente un aumento en la dispersién tanto en la razén como
en Lpyy en funcién de Ly,. Meurer et al. (2009) y Fumagalli er al. (2011) para muestras
observacionales diferentes a la usada en este trabajo reportan un comportamiento similar al
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Figura 5.3: Lryv vs Ly, (panel superior) y Ly, /Lryv vs Ly, (panel inferior) para la muestra
de 207 galaxias utilizadas en este trabajo. La fecha roja indica el enrojecimiento debido a la
absorcion por el polvo interno de la galaxia y su longitud en el log( Ly, /Lryv) corresponde al
cuartil 90 % de las correcciones hechas en este trabajo (Ly,/Lryv = 0,46(1/H 2)).

descrito anteriormente, a pesar de las diferencias en el tratamiento del polvo interno en cada

galaxia.

Adicioanalmente, en la figura 5.3 se muestra la clasificacién morfoldgica de la muestra
observacional usada en este trabajo tomada de Lee ef al. (2009) (representada con diferentes
colores en la figura las etiquetas indican el tipo morfolégico), se observa que a bajas Ly,,
esto es, Ly, < 1 x 10% (erg/s) solo se observan galaxias irregulares (Irr), para Ly, entre
1 x 10 (erg/s) y 1 x 10*°(erg/s) se observan galaxias irregulares luminosas, lenticulares
(S0) y espirales tanto tempranas como tardfas (Sc y Sd) y para 1 x 10%°(erg/s) , la mues-

tra estd dominada por galaxias espirales tardias de gran disefio. Resultados similares fueron
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5.2 Resultados del Modelo Estocastico

encontrados por Meurer et al. (2009).

5.2 Resultados del Modelo Estocastico

En la figura 5.4 se muestra la evolucidn sintética de las luminosidades Ly, y Lgyv totales
para la SR para dos TFA de 0,3 y 8000 (1/Ma). Se realizé una medida de las luminosidades
cada 0,5 Ma vy estas se siguieron por un TS de 40000 Ma. Se puede ver que para bajas
TFA las fluctuaciones en la razén Ly, /Lryy son mayores que a altas TsFA. Los efectos del
muestreo estocastico son significativos en simulaciones con bajas TFA. Estas fluctuaciones

en las luminosidades son resultado de muestrear la FMI y la DAEM de forma estocastica.

Para bajas TsFA, esto es, TFA < 1(1/Ma) no hay formacién casi simultinea de asocia-
ciones. Se pueden observar asociaciones con un bajo N, recordando del capitulo 4 en el
caso de N bajo, el efecto del muestreo estocéstico en la FMI es mayor y esto puede gene-
rar un déficit significativo de las estrellas de mds alta masa (m > 20Mg) que ocasiona la
disminucién en la razén Ly, /Lryy respecto al valor del MC. De igual modo, se pueden
observar asociaciones con solo 5 estrellas de alta masa, esto ocasiona que cada generacién
estelar tenga una estrella de alta masa y como resultado del muestreo estocéstico de la FMI
se pueden formar estrellas en todo el rango de masas usado en este trabajo (3.5 a 100 M)
y obtener valores de la luminosidad Ly, Lryv y de la razon Ly, /Leyy correspondientes a
valores de estrellas individuales (ver tablas 4.1 y 4.2). También se puede observar asocia-
ciones con un nimero mayor de estrellas de alta masa, en donde los efectos del muestreo
estocdstico se ven reducidos' y las fluctuaciones en las luminosidades Lyg, Lryv y en la
razon Ly, /Lryy disminuyen. Por lo tanto, para TFA bajas los resultados del modelo son la
suma de los tres comportamientos descritos anteriormente, generando que estas bajas TsFA
presenten una mayor dispersién y logren alcanzar valores de la razén Ly, / Lryy por encima
y por debajo del MC. Esto se puede observar en la figura 5.5, que es una ampliacién de la
figura 5.4, en donde la razén Ly, /Lyy toma valores desde 9,1(1/Hz) hasta 13,6(1/Hz) para
una TFA=0,3(1/Ma).

Para TFA alta (TFA > 1(1/Ma)) se forma al menos 1 asociacién por millén de afios, lo

!Como se mencion6 en el cépitulo anterior, los efectos del muestreo estocéstico de la FMI dependen del

N, asf una asociacién con un nimero alto de estrellas de alta masa tendra menos fluctuciones que con un bajo
N (Ver figura 3.4).
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cual garantiza que estrellas de alta masa de muchas asociaciones estelares vivan simultdnea-
mente. Por lo tanto los efectos de poblar estocdsticamente tanto la FMI como la DAEM en
las luminosidades Ly,, Lryv y el la razén Ly, /Lgyyv son practicamente imperceptibles. A
estas TFA hay formacidn casi simultdnea de asociaciones, lo cual se traduce en que el com-
portamiento de la FMI y de la DAEM muestreadas estocdsticamente es andlogo al descrito
por sus respectivas funciones analiticas (ver figuras 3.2, 3.4) y la masa de la estrella més
masiva observada en la galaxia es cercano al limite superior de la FMI (m,,). Consecuencia
de esta formacién casi simultdnea de asociaciones, las estrellas que salen de la SP y dejan
de contribuir a las luminosidades Ly, y Lgyv son reemplazadas casi al mismo tiempo de su
salida, generando un equilibrio entre en nacimiento y salida de la SP de las estrellas, lo que
hace menos posible observar un déficit de estrellas de alta masa, reduciendo las fluctuaciones

en las luminosidades Ly, y Lryy como se muestra en las figuras 5.4y 5.5.

En la figura 5.5 se pueden apreciar diferencias en el comportamiento de Ly, y Lgyv, €n
donde la segunda fluctua mas suavemente que Ly,. Se observa que la luminosidad Ly, pre-
senta picos en su comportamiento mientras Lpyy cambia lentamente, esto se debe a que las
estrellas que tienen mayor contribucién a Lgyy viven por un mayor tiempo que las que con-
tribuyen a Ly, . Esto se puede ver en la figura 4.1, en donde se observa que Ly, cae en un 90
% cuando salen de la SP las estrellas de mds de 20 M, mientras Lgyy se mantiene por un
mayor tiempo, lo que ocasiona que las variaciones en Lgyy Sean menores. Son precisamente
estas diferencia entre el comportamiento de Ly, ¥ Lryv, las que generan que al calcular la
razén Ly,/Lryy de estas dos cantidades se observen fluctuaciones y ademds que esta sea

una cantidad 1til para estimar la proporcion entre estos dos grupos de estrellas.

En la tabla 5.1 se muestran los resultados del modelo para todo el conjunto de TFA usadas
en este trabajo para la SR; se indica la mediana de Ly, Lpyv y la razén entre ellas para cada
TFA, su respectiva dispersién medida con los percentiles 16 y 84 y la TFE !. Estos resulta-
dos también se muestran en la figura 5.6, en el panel superior se muestra el comportamiento
de Ly,. Para TFA menores a 2 (1/Ma) se observa un aumento en la dispersién en un factor
de 10 asi como un cambio en la pendiente de la distribucién respecto a lo observado para
TFA > 2(1/Ma). A bajas TFA los efectos del muestreo estocéstico de la FMI y de la DAEM
son mayores, esto puede generar un déficit de estrellas de alta masa lo que ocasiona que

las fluctuaciones observadas aumenten. A altas TsFA se forma un alto nimero asociaciones

'En la seccién 5.4 se explicar4 la relacién entre TFA-TFE
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Figura 5.4: Efecto del muestreo estocdstico de la FMI y de DAEM en la luminosidad Ly, y
Lgyv. Panel izquierdo muestra los resultados del muestrear estocasticamente la FMI y la DAEM
en la luminosidad Ly,, Lryv y la razén Ly, /Lyeyv para una TFA = 0,3(1/Ma). En el panel
derecho muestra lo mismo pero para TFA = 8000(1/Ma).

y estrellas, lo que disminuye las fluctuaciones en la FMI y DAEM (ver figuras 3.2 y 3.4)
generando que las fluctuaciones en la luminosidad también disminuyan. Para Lgyy ocurre
algo similar pero su comportamiento es mas suave y el aumento en la dispersién es menor,
como ya hemos mencionado anteriormente, esto se debe a que el aporte a esta luminosidad
no solo se debe a las estrellas de alta masa sino a las estrellas de masa intermedia y estas
contribuyen por un mayor tiempo a Lgyv, reduciendo las fluctuaciones observadas. El panel
inferior muestra los cambios que sufre la razén entre Ly, y Lryv en funcién de la TFA. El
comportamiento de Ly,/Lryv es la suma de las contribuciones individuales de Ly, ¥ Lryy.

Para TFA mayores a 2 (1/Ma) en donde Ly, y Lyyv tienen una relacién lineal respecto a
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Figura 5.5: Ampliacién de la figura 5.4. En esta se pueden observar facilmente las fluctuaciones
que sufren Lyqa, Lruv ¥ Lua/Lruv.

la TFA, la razén es constante con una mediana de 13,08(1/Hz) cercana al valor del MC y
una dispersioén de +0,06 y —0,05. Para TFA menores a 2 (1/Ma), debido a las diferencias
entre Ly, ¥ Lyyv, la razén toma valores por encima y por debajo al valor para altas TFA y

su dispersioén aumenta.

Tabla 5.1: Luminosidad Hay FUV para las diferentes TsFA usadas en la SR

TFA TFE Lya Lyyv Lua/Lruv
1/Ma Mg/a erg/s ergs/sHz 1/Hz

0,09 —5,055q." 34,046755° 22,887°0%; 10,8947

Sigue en la pagina siguiente.
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5.2 Resultados del Modelo Estocastico

TFA TFE Liq Lryv Lo/ Lryv
1/Ma My /a erg/s ergs/sHz 1/Hz

01  —4,99253 34,0697 3" 22,968%5 ;s 11,157 5
0,2  —4,594557° 35215, 23,404%5 5 11,81173°
0,3  —4,39655" 35899715 23,632%6% 12,266; 52"
04  —4,246;57 36,1827 23,7997, 12,3797 4
0,5  —4,124537" 36494557 23922%%  12,466,5%
0,6  —4,023537 3683656 24,0282, 12,6985
0,7 —3,963;3,° 36883508 24,007°0% 1277655
0.8  —38%3 3698255 24,1625, 12,835;5%
09 —3,825,5"" 37,020585° 24,22%5,,  12,845;5
1 -3,75855"  3712;0%  24,292%% 0 12,857,%7
2 =3,30455:° 37508707 24,643%2,  12,94955:"
3 =3,204557" 37,8315%47 24834234 12,093553
4 —3,0685° 38,00353; 24,981%5%, 13,006,555
5 —2,96855" 38,106,5% 25,073%%; 13,024557
9 -2,64955" 38421557 25385753, 13,039;%
10 —2,6185,55° 38,465,597 25,424%%%, 13,045, 07
15 24145547 38,663;5:° 25,623%0%, 13,05,
20 -2,273;5° 38,803;%" 2576275, 13,052;%"
30 —2,076,5 " 38,999:9° 2595275, 13,0595%"
50 —1,842;%° 39,243,950  26,19%7  13,063;%"
60 —1,735;05" 39,332595° 26,2847,  13,06,°"
70 —1,6750 39399577 26,3525  13,06355
100 —1,50150;  39,576551° 26,526%0%, 13,0655 00"
150 —1,313;0° 39,7675% 26,708%%s 13,0750
300  —0,999,7%" 40,0959 27,023% 1, 13,07555°"°

Sigue en la pagina siguiente.
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TFA TFE Lo Lruv Lo/ Lruy
1/Ma Mg/a erg/s ergs/sHz 1/Hz

520  —0,75450r° 40,345,%5° 27,271%0%:  13,078505"
900  —0,505,05° 40,60155%7 27522207 13,081505"
1200 —0,38505%  40,72750¢° 27,646%0%; 13,0835 01"
1500 —0,28500"  40,829507° 27,747%0%, 13,083501"
2000 —0,158500 40,95450¢° 27,87°00,  13,085505"°
2200 —0,11450°  41508°  27,91620%, 13,085505°
2280 —0,101507° 41,014505° 27,929%0%, 13,085505°
2500 —0,058505° 41,055505° 27,971%0%s 13,085505
3000 0,025 41,1350 28,05120%; 13,085505"
5000 0,24250¢%  41,350,00" 28,27220%, 13,087503"
8000  0,446505° 41563505 28474205, 13,088505"
12000 0,62450,"  41,741505 28,652%0%, 13,0950

5.3 Discusion

A continuacién presentamos los resultados del ME para los diferentes parametros que se
muestran en la tabla 4.3 y que fueron descritos en el capitulo 4. Cada simulacién es repre-
sentada en una de las figuras 5.7 a 5.10 en las cuales se muestra el comportamiento de la
Lo V8 Lyo/Lryv calculadas para las TFA indicadas en el panel derecho de la figura 5.7
que van desde 0,09(1/Ma) a 12000(1/Ma) las cuales corresponden a las TFE de = 8,9x 6
(Mg/a) a 4 (Mp/a), que concuerdan con las TFE calculadas en el trabajo de Lee et al.
(2009), que también se muestran en la figura como puntos negros y sus respectivos errores
(barras verticales y horizontales). Con el propésito de comparar las diferentes simulaciones
del ME, en la tabla 5.2 se muestran los resultados obtenidos de las diferentes simulaciones
para alcanzar tres valores de luminosidad Ly, distribuidos a lo largo del rango observado,
iguales a 1 x 1037° erg/s, 1 x 10%° erg/s y 1 x 1045 erg/s. En las columnas 1 a la 4 se indica

el nombre de la simulacién y sus respectivos pardmetros. Columna 5, 6 y 7 son la mediana
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5.3 Discusiéon
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Figura 5.6: Luminosidad Ly, vs TFA v Lryv vs TFA. Cada color representa una TFA diferente.
La dispersién observada en las luminosidades Ly, Lryy v en la razén Ly, /Lryv es medida
como los percentiles 16 y 84 % y mostrada en la figura con las barras de error,

de la TFA, la mediana del mimero de asociaciones que contribuyen simultineamente a las
luminosidades Ly, y Lryv y finalmente la razén Ly, /Lruv con su respectiva dispersion
calculadas para la luminosidad Ly, de referencia de 1 x 10379erg/s. Columna 8, 9 y 10 son
la mediana de la TFA, la mediana del nimero de asociaciones que contribuyen simulténea-
mente a las luminosidades Ly, y Lpyy y finalmente la razén Ly, /Lgyy con su respectiva
dispersién calculadas para la luminosidad Ly, de referencia de 1 x 103Qerg/s. Columna 11,
12'y 13 son la mediana de la TFA, 1a mediana del nimero de asociaciones que contribuyen
simultdneamente a las luminosidades Ly, y Lruy y finalmente la razén Lua/Lryv con su
respectiva dispersién calculadas para la luminosidad Ly, de referencia de 1 x 104 Serg/s.
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Podemos observar en la figura 5.7, que para Ly, > 1x10%%erg/s, larazén Ly, / Lryv para

TFA {1/Ma}
Q4 /- 009 - 70
SR i/ - 05 - 100
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Figura 5.7: Resultado de modelo para la simulacién de referencia. Los puntos negros son la
muestra observacional usada en este trabajo con sus respectivas barras de error. Se muestran los
resultados del ME para la SR y las diferentes TFA indicadas en el panel de la derecha, asi como
los resultados de MC y del modelo de Plamm-Altenburg et al. (2007,2009) .

las galaxias observadas se mantiene practicamente constante, con una baja dispersién, muy
cercano al valor correspondiente al MC. En este limite, la TFA es de al menos 200 (1/Ma)
para todas las simulaciones y tal como se explicé en la seccién anterior, las fluctuaciones
debidas al muestreo estocdstico de la FMI y de la DAEM se minimiza por la formacidn si-
multanea de multiples asociaciones que aumentan el niimero total de estrellas. En este limite
el ME tiende al MC. Pero para galaxias mds debiles en Ly, los datos sufren un cambio en
la pendiente de la razén Ly, /Lgyy asi como un aumento en su dispersion, con valores de la
razén por encima y por debajo del MC. El ME logra solapar la muestra observada para todas
las simulaciones (ver figuras 5.7, 5.8, 5.9y 5.10) . Como se mencioné en el capitulo 4,

esto se debe a que a bajas TFA (o TFE) es posible observar en las asociaciones un déficit
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Figura 5.8: Resultados del Modelo para la simulacién 1. En esta simulacién las asociaciones
forman estrellas en un sola generacidn estelar, se puede ver un aumento en las dispersién.

de estrellas de alta masa ocasionando un sesgo hacia valores bajos de la luminosidad Ly, y
larazén Ly, /Lryy. Al mismo tiempo, es posible observar asociaciones con estrellas de alta

masa que generan valores de la razén Ly, /Lryv cercanos o incluso superiores al MC (ver
seccidn 5.2).

Para luminosidades Ly, mayores a 1 x 104%5(erg/s), las galaxias observadas son en su mayo-
ria galaxias irregulares o espirales tardfas tipo (Sbc - Sc) (ver figura 5.3), para las cuales las
luminosidades integradas Ly, y Lryv observadas son el resultado de la superposicién de
diferentes asociaciones que no necesariamente estdn en el mismo estado evolutivo, como
es reportado en el trabajo de Sanchez y Alfaro (2008). Para las galaxias NGC 628 y NGC
3344, ellos encuentran que deben tener al menos 2027 y 669 asociaciones con una luminosi-

dad Ly, mayor a 1 x 10 (erg/s) para tener la luminosidad integrada Ly, observada de
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Figura 5.9: Resultados del Modelo para las simulaciones 2 y 3. El panel izquierdo muestra los
resultados para la simulacion 2 y el derecho para la simulacién 3. Cédigo de colores igual al de
la figura 5.7

1 x 10*erg/s y 1 x 10%%%1erg/s, respectivamente. Estas asociaciones solo representan una
fraccién del ndmero total de asociaciones formadas. En este mismo rango de luminosidades,
tanto Ly, como Lgyy totales obtenidas con el ME en todas las simulaciones son resultado de
la superposicién de diferentes asociaciones en diferentes estados evolutivos (ver tabla 5.2),

lo que concuerda con lo observado.

En la muestra observacional usada en este trabajo, para luminosidades menores a 1 x 10%°
(erg/s) las galaxias son en su mayoria galaxias irregulares enanas. En el trabajo de Young-
blood y Hunter (1999), reportan el niimero de asociaciones vivas para la galaxia DDO 154,
que pertenece ala muestra observacional usada en este trabajo. Ellos indican que esta galaxia
tiene al menos 25 asociaciones con una luminosidad mayor a 1 x 10%erg/s, y éstas repre-
sentan el 88 % del nimero total de asociaciones vivas que contribuyen a las luminosidades

integradas Ly, y Lruy de la galaxia que son de 1 x 10%%(erg/s) y 1 x 10%"'5(ergs/sHz),
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Figura 5.10: Resultados del Modelo para las simulaciones 4 y 5. El panel izquierdo muestra
los resultados para la simulacién 4 y el derecho para la simulacién 5,se puede ver la dispersién
disminuye fuertemente con el aumento de la pendiente de la DAEM. Cédigo de colores igual al
de la figura 5.7

respectivamente. En este mismo rango de luminosidades, el ME para todas sus simula-
ciones requiere TFA menores a 200 1/Ma y las luminosidades Ly, y Liyy totales obtenidas
proviene la superposicién de un menor niimero de asociaciones en diferentes estados evolu-
tivos, respecto a TsFA > 200(1/Ma) (ver tabla 5.2) . Con lo que podemos decir que el ME
logra reproducir rasgos observacionales tipicos de galaxias con formacién estelar de alta y

baja luminosidad Ly,.

En la figura 5.7, se muestra el ME para la SR y los resultados de las predicciones hechas por
el modelo de Pflamm-Altenburg ez al. (2007,2009). Para valores de Ly, > 1x10% (erg/s) los
dos modelos tienen un comportamiento similar y el valor de la razén es cercano al modelo
convencional. Cuando Ly, decrece ambos modelos predicen una disminucién en la razén

Luo/Lruv que en buena medida concuerda con la mediana de la luminosidad Lya ylarazén
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Lyo/Lryv de las observaciones, pero el modelo de Pflamm-Altenburg et al. (2007,2009)
no tiene éxito al tratar de explicar la dispersién en la razén Ly, /Lryy. En particular, para
galaxias con Ly, < 10%®5, las predicciones de este modelo no logran dar cuenta del signi-
ficativo nimero de objetos que tienen un valor de Ly, /Lgyv por encima y por debajo del
modelo.

La dispersion de las luminosidades Lyq y Lryv en el ME aumenta cuando se restringe el

Tabla 5.2: Comparacion entre las diferentes simulaciones

Lug = 1 x 10575 (ergls) Lo = 1 x 10° (erghs) Litg = 1 x 10416 (ergs)
Sim. B Ny G| TFA NAso Log(Lpa/Lrov) | TFA N.Aso  Log(Lya/Lryv) | TFA N.Aso  Log(Lua/Lrwv)
SRo2 oxiot s oo wst o wesToy |30 619 1306t0y | om0 271x108 1309700
o2 oxaot )2 e assthd L0 s ngtpl | o0 1x 108 1308750

22 3x10t 5|18 4 el |3 e weslpn |0 305x10° 1309700

32 1x10° 5|2 %0 sl 10 e et | s 1sixa0b 1309700

4018 9xi0t s | L o st | us om0t | om0 8pox 105 1309%00
5028 9x10t s |4 60 1205000 |0 w130 |40 4p0x10f 1309750

ndmero de generaciones estelares en el que una asociacion forma estrellas a G=1 (ver figura
5.8), simulacion 1, esta suposicién aunque no describe el comportamiento real observado
en las asociaciones' en donde la formacién estelar ocurre en asociaciones que en promedio
tienen mds de una generacidn estelar, nos permite explorar los efectos que tiene sobre la
luminosidades Ly, y Lryv este pardmetro. En la tabla 5.2 se puede ver que el ndmero de
asociaciones que contribuyen simultaneamente para alcanzar las luminosidades Ly, de refe-
rencia, con respecto a las SR, disminuye en un 43, 64 y 38 % respectivamente, esta misma
tendencia se observa para todo el rango de TFA y tal como vimos en el capitulo 4 (figura
3.2) al disminuir el mimero de asociaciones las fluctuaciones en las DAEM aumentan. Esto
se ve reflejado en un aumento en la dispersién de las luminosidades Ly, y Lryv para todas
las TFA utilizadas en esta simulacion. De esta simulacion, es claro que una disminucién en
el nimero de G ocasiona un aumento en la dispersién observada en las luminosidades Ly, y
Lyyv respecto ala SR, como se puede ver de la tabla 5.2 en donde la dispersién medida para

'En la vecindad solar se observan asociaciones como Ori OB1, Escorpio-Centaurus(Sco OB2), Monoceros

OB1 y Lacerta OB1 que tienen 4, al menos 2, 2 y 3 subgrupos estelares (Brown et al., 1999)(Chen and Lee,
2008)
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5.3 Discusién

la Ly, /Lgyv siempre es mayor en la simulacién 1, consecuencia directa del aumento en la
dispersién de Ly, y Leyy. El modelo de Fumagalli ef al. (2011), descrito en el capitulo 1 que
considera que la formacién estelar ocurre en asociaciones que solo tienen una generacién,

arroja resultados similares a los obtenidos por el ME en esta simulacién.

Para el caso de la simulacién 2 mostrada en la figura 5.9 (panel izquierdo), se usé un
N, = 3 x 10%. Como el nimero maximo de estrellas de alta masa que una asociacién puede
formar disminuye en un factor de 3 con respecto a la SR, una fraccidén de las asociaciones
tendrd un menor N'y como se describié en el capitulo 3 (fi gura 3.4), esto hace que las fluctua-
ciones en la FMI aumente respecto a la SR. Pero las asociaciones formadas son en promedio
menos luminosas porque tienen un menor niimero de estrellas. Una consecuencia directa de
esto es que es necesario que se forme un mayor niimero de asociaciones simultdneamente
por intervalo de muestreo para alcanzar una luminosidad Lyqo cada vez mayor (ver tabla
5.2). Como se describi6 en el capitulo 4 (figura 3.2) esto disminuye las fluctuaciones en
la DAEM, este comportamiento es observado para todo el rango de TsFA usado en esta
simulacion. Ya que la dispersién observada en las luminosidades Lyo, Leyy y en su razén
depende del comportamiento tanto de la FMI como de la DAEM, el posible aumento en la
dispersion de las luminosidades debido al aumento de las fluctuaciones de la FMI es compen-
sado por el decremento en la dispersién de las luminosidades ocasionado por la disminucién
de las fluctuaciones de la DAEM, haciendo que la dipersion final observada en la luminosi-
dad Ly, Lryy y en la razén total entre ellas no sufra cambios significativos respecto a la SR.

Para el caso de la simulacién 3 mostrada en la figura figura 5.9 (panel derecho), se usé un
Ny =1 x 10°. Como el niimero méximo de estrellas de alta masa que una asociacién puede
formar aumenté en un 5 % respecto a la SR, una fraccién de las asociaciones tiene un ma-
yor N'y como se describi6 en el capitulo 3 (figura 3.4), esto hace que las fluctuaciones en
la FMI disminuyan respecto a la SR. Pero las asociaciones formadas son en promedio mas
luminosas porque tienen un mayor nimero de estrellas. Por lo tanto se necesitars que se
forme un menor nimero de asociaciones simultdneamente por intervalo de muestreo para
alcanzar una luminosidad Ly, cada vez mayor (ver tabla 5.2), lo que genera un aumento en
las fluctuaciones de DAEM (ver capitulo 4 figura 3.2). Esta misma tendencia se observa en
todo el rango de TsFA usado en esta simulacién. Como la dispersion observada en las lumi-
nosidades Ly, Lryy y en su razén depende del comportamiento tanto de la FMI como de la
DAEM, el decremento en la dispersién de las luminosidades debido a la disminucién de las
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fluctuaciones de la FMI es compensado por el aumento en la dispersién de la luminosidades
ocasionado por el aumento en las fluctuaciones de la DAEM, haciendo que la dipersién en
la luminosidad Ly,, Lryv ¥ en la razén entre ellas total no sufra cambios significativos res-

pecto a la SR.

En la simulacién 4 el exponente de la ley de potencias que describe la DAEM es de 8 = 1,8,
menor al usado en la SR. El decremento de 3 ocasiona que se forme un mayor nimero de
asociaciones con un alto ndimero de estrellas de alta masa para todas las TFA, lo que genera
una disminucién en las fluctuaciones de la FMI, como se vio en el capitulo 3 (figura 3.5),
pero las asociaciones formadas son en promedio més luminosas. Por lo tanto se requiere de
TFA menores para describir todo el rango observado en Ly, (ver figura 5.10 y tabla 5.2).
Esta fuerte disminucién en las TsFA usadas en esta simulacién, que no se aprecia en las
simulaciones 2 y 3, genera que el nimero de asociaciones que contribuyen simultineamente
a las luminosidades Ly, y Lryy decrezca considerablemente, como se puede ver en la tabla
5.2 en donde se indica el nidmero de asociaciones formadas simultdneamente necesarias para
alcanzar las luminosidades Ly, de referencia que disminuyen en promedio en un 50 % res-
pecto a la SR, lo que trae como conseciencia el aumento signiticativo en las fluctuaciones
de la DAEM respecto a la SR. Ya que la dispersién observada en la luminosidad Lyq, Lruv
y en su razén depende del comportamiento tanto de la FMI como DAEM, el decremento
en la dispersién de las luminosidades debido a la disminucién de las fluctuaciones de la
FMI es compensado y superado por el fuerte aumento en la dispersion de las luminosidades
ocasionado por el aumento de las fluctuaciones de la DAEM, haciendo que la dipersién en

la luminosidad Lye, Lruy y €n larazon entre ellas sea mayor en esta simulacién que en la SR.

La baja dispersién observada en la simulacién 5 y que genera que esta simulacion solape
con un menor nimero de galaxias observadas (ver figura 5.10 panel derecho), es resultado
del aumento de la pendiente en la DAEM a 8 = 2,55. Un § mayor favorece el aumento en
las fluctuaciones de la FMI ya que mds del 70 % de las asociaciones formadas tiene menos
de 10 estrellas de alta masa por asociacién, pero obliga a que la DAEM varie en un menor
rango de N. Como en promedio el nimero de asociaciones con un alto nimero de estrellas
de alta masa es menor, las asociaciones son en promedio menos luminosas y por lo tanto

para alcanzar luminosidades Ly, mayores se necesitan TFA hasta tres veces mayores a las
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usadas por la SR'. Este aumento en la TFA genera una aumento en el ndmero de asocia-
ciones que contribuye simultaneamente a las luminosidades Ly, y Lpyy para cada intervalo
de muestreo. Este aumento respecto a la SR es del 50 % para las luminosidades Ly, de
referencia y como se discutié en el capitulo 4, un incremento en el nimero de asociaciones
formadas disminuye las fluctuaciones en DAEM. Recordando que la dispersion observada
en la luminosidad Ly,, Lryy y en su razén se debe comportamiento en conjunto de la FMI
y la DAEM, el aumento en las fluctuaciones de la FMI es compensado y superado por la
disminucion en las fluctuaciones de la DAEM y esto se ve reflejado en un decremento en
la dispersion observada en la luminosidad Ly, y Lpyy total para todas las TsFA. De esta
simulacién queda claro que el muestreo estocéstico de la FMI no es suficiente para explicar
el comportamiento de la razén Ly,/Lryy a bajas y altas luminosidades Ly, ya que es para
esta simulacion en donde este muestreo juega un papel importante en los resultados y €s para

esta simulacién en donde se presenta el mayor desacuerdo entre las observaciones y el ME.

Es importante resaltar que ninguna variacién en los parametros de entrada 8, NV, y G, del ME
genera fuertes cambios en el valor de la mediana de la razén Ly, / Lryy para una luminosidad
Ly > 1x 1035 ésta se mantiene practicamente constante con un valor cercano 13,05 1/Hz
y una dispersion maxima de +0,04 y —0,034 que es obtenida por la simulacién 1. Adicional-
mente de las figuras 5.7 a 5.10, en el regimen de alta luminosidad (Lpa > 1 x 104°erg/s),
se puede ver un grupo de observaciones que se encuentran fuera de los limites del ME. Con
el proposito de explicar estas observaciones, exploramos los efectos que tiene la metalicidad
en el comportamiento de las luminosidades y la razén, para esto usamos los modelos de
sintesis de poblaciones estelares de CB10 con una FMI de Salpeter entre 0,1 y 100Mg vy las
trayectorios evolutivas de Bertelli ez al. (2008). Calculamos las luminosidades Lya, Lruv y
en la razén Ly, /Lgyy para un rango de metalicidades similar al reportado por (Lee et al.,
2009) para la muestra observacional, entre Zg/4 a 4Z, los resultados son mostrados en la
figura 5.11, junto con la simulacién de referencia y las observaciones. Se puede ver que las
luminosidades Ly,, Lryy no sufren cambios fuertes debido a las diferentes metalicidades y
que la variacién en la razén Ly, /Lryv para baja y alta metalicidad respecto a solar es de
0,12y 0,05, respectivamente. Para Ly, > 1 x 10%%rg/s, teniendo en cuenta la dispersién del

ME y el aumento en la razén para bajas metalicidades, se logran explicar todas las galaxias

'Aun asf esta simulacién no logra describir todo el rango observacional. La mayor TFA utilizada para
esta simulacién es de 40000 1/Ma y debido al alto tiempo de c6mputo empleado por esta TFA no se hicieron
pruebas con valores mayores.
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que estan por encima de ME para las simulaciones 1, 2, 3 y SR. Ocurre algo similar para
las observaciones que estan por debajo del MC y fuera del ME, una metalicidad mayor oca-
siona un decremento en el valor de la razén Ly, / Lryy. que unido a la dispersién propia del
ME, logra explicar el comportamiento de estas observaciones. A pesar de las variaciones en
la raz6n debido al cambio de metalicidades, el ME no logra explicar un pequefio grupo de
galaxias que tienen una alta. Ly, y valores de la Lyo/Lryy por debajo de 12,7(1/Hz). Lee
et al. (2009) mencionan que en su muestra observacional hay un grupo de galaxias para las
cuales la luminosidad Ly, ha sido subestimada, por lo que habria que establecer si alguno
de estos 3 objetos pertenece a estas galaxias y se ven afectadas por este efecto. También
se podria estudiar la influencia de otros parametros observacionales como inclinacion de la
galaxia y el cdlculo de la atenuacion debido al polvo interno de la galaxia en las medidas de
las luminosidades.
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Figura 5.11: Modelo convencional para diferentes metalicidades - Resultados obtenidos por el
" ME para la simulacién de referencia y el modelo convencional para diferentes metalicidades.
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5.3.1 Comparacién de ME y las observaciones

Con el propésito de realizar una comparacién medible entre el ME y las observaciones, pre-
sentamos los resultados del andlisis estadistico. Para esto se usé el teorema de Bayes y el
de marginalizacién. Se cuantific la probabilidad que las hipétesis planteadas en el ME sean
verdaderas dado un conjuntos de observaciones. Las diferentes hip6tesis planteadas estdn
relacionadas con los valores que pueden tomar el exponente de la DAEM (/3), el nimero
méximo de estrellas de alta masa por asociacién (IV,), el nimero de generaciones en que
una asociacion forma estrellas (G) y la fraccién de fotones ionizantes ( fy) en las diferentes
simulaciones de ME. (Ver capitulo 4 tabla 4.3).

El teorema de Bayes para el modelo estocéstico se puede escribir como:

P({Obs}llg’ Nuy G; fHa) I>P(ﬂ’ Nu’ G’ fHa)

P(B, Ny, G, fra)l{obs},I) = P(obs)

(3.5)

El término de la izquierda P(f3, Ny, G, fuao)|obs, I) es la distribucién de probabilidad pos-
terior, que cuantifica la probabilidad de que los valores de 3, N, Gy fy. usados en el ME
sean verdaderos dado el conjunto de observaciones (Muestra observacional usada en este
trabajo). Para este caso la probabilidad de las observaciones P(obs) es una constante y no la
tendremos en cuenta en los célculos. El primer término del lado derecho de la expresién es
llamado verosimilitud y nos da la probabilidad de que ocurran las observaciones dados los
pardmetros de ME. El dltimo término el prior, estd relacionado con la informacién que se
tiene de antemano del comportamiento de los pardmetros 5, N, G y fro. Como cada uno

de estos parametros es independiente la expresion se puede escribir como:
P(B? Nu) G7 fHaI{ObS}7 I) = P(ObSl,B, Nu> Ga fHa: I)P(B)P(NU)P(G)P(.}CH&) (56)

La verosimilitud se definié como la probabilidad de que una observacién esté dentro de los
limites superior o inferior de las luminosidades Ly,, Lryy y la razén Lp,/Liyy reportadas

por el ME para las diferentes simulaciones. Matemadticamente se puede escribir como:

P(0bs|B, Ny, G, fre, I) = N"”(ﬁ’]]v{,‘;a’f*’“) (5.7)

Donde N, es el nimero de observaciones que cae dentro del los limites de ME para las

diferentes simulaciones y N es el nimero total de observaciones.

59



CAPITULO. RESULTADOS Y ANALISIS

El prior para cada parametro de ME se puede escribir en funcién de lo que se conoce de
las observaciones o por algtin conocimiento tedrico. En el caso del exponente de la DAEM,
tal como sefialamos en el en el capitulo 3 se han reportado valores de /3 entre 1,8 y 2,55. En
la literatura no se acepta ampliamente el caracter universal de la DAEM, por lo tanto hay la
posibilidad de que ocurran valores menores o mayores de 5 con una baja probabilidad. Lo
que nos llevd a representar el prior para § como una distribucién de probabilidad Gaussiana
conpy = 2yo =05 (ver figura 5.12 panel a).

La distribucién de probabilidad para el nimero maximo de estrellas de alta masa NV, se
describié como una distribucién de probabilidad uniforme, comprendida entre el minimo
nimero de estrellas de alta masa que una asociacién puede formar NV, y el nimero de estrellas
de alta masa que tiene una region HII super gigante reportada en la galaxia NGC 5430
N, =1 x 10° (Briére et al., 2012)(ver figura 5.12 panel b).

Aunque el valor exacto de fy, es incierto, trabajos realizados por Hirashita et al. (2003),
Boselli et al. (2009) y Zurita et al. (2000) encuentran valores de 1 - 0,6, 1-0,9 y 1-0,5,
respectivamente. La distribucién a priori para fg, se describié como una distribucién de

probabilidad uniforme en el intervalo de 0,6 - 1 (ver figura 5.12 panel c).

Para la construccion de la distribucion de probabilidad a prior para el nimero de genera-
ciones estelares, se consideraron las asociaciones estelares de la vecindad solar més estu-
diadas como Taurus y o Persei (Per OB3) en las que se observa solo una generacioén estelar
(de Zeeuw et al., 1999). Las asociaciones Ori OB1, Escorpio-Centaurus (Sco OB2), Mono-
ceros OB1 y Lacerta OB1 tienen 4, al menos 2, 2 y 3 subgrupos estelares, respectivamente
(Brown et al., 1999; Chen and Lee, 2008). As{ como la regién de formacién estelar ubica-
da en la constelacién de Cepheus, en la que se observan tres asociaciones OB Cep OB2,
Cep OB3 y Cep OB4 con diferentes subgrupos estelares (Kun et al., 2008). De las nueve
asociaciones anteriores solo dos forman sus estrellas en una sola generacién estelar, tres en
2 generaciones estelares y las cuatro restantes en mds de tres generaciones estelares. Usando
esta informacion el prior usado para el nimero de generaciones se planteé como se muestra
en la figura 5.12 panel d.

Para conocer la probabilidad de un pardmetro de entrada del ME dado el conjunto de pro-

babilidades posteriores para los diferentes pardmetros del modelo, se suma el conjunto de
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Figura 5.12: Distribuci6n de probabilidad para los diferentes Prior - Distribuciones de probabil-
idad para los diferentes pardmetros de entrada del ME, estos se construyeron en base a 1o que se
conece de las observaciones.

probabilidades posteriores dado el pardmetro de entrada del modelo (Teorema de la margi-

nalizacién).
P(f|obs) = Z Posterior(Ny, G, fra, Nt) (5.8

Nu,G\fHa

Esta ecuacidn se usa de forma similar para los otros pardmetros del modelo. En las tablas
5.3,5.4,5.5,y 5.6 se muestran las probabilidades marginalizadas obtenidas para los pari-

metros 5, Ny, G Y fHa.

La méxima probabilidad marginalizada para los pardmetros de entrada del ME son 0,41,
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Tabla 5.3: Distribucién de Probabilidad Posterior para el pardmetro 3

B | Probabilidad
1,8 0,39

2 0,41
2,55 0,19

Tabla 5.4: Distribucién de Probabilidad Posterior para el pardmetro Ny,

N, Probabilidad
3 x 104 0,32
9 x 10* 0,34
1 x 10° 0,34

Tabla 5.5: Distribucién de Probabilidad Posterior para el pardmetro G

G | Probabilidad
1 0,34
5 0,66

Tabla 5.6: Distribucién de Probabilidad Posterior para el pardmetro fg

fHeo | Probabilidad
0,7 0,34
0,9 0,33

1 0,32

0,34,0,59y 0,34 para 3 =2, N, =9x 10461 x 10°,G =5y fyo = 0,7, estos pardmetros
corresponden a la SR y simulacién 3 (ver tabla 4.3), y es para estos parametros de entrada que

se observa el mejor ajuste entre el modelo y las observaciones. El peor ajuste entre las obser-
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vaciones y el ME se obtiene cuando [ es igual a 2,55, con una probabilidad marginalizada
de 0,19. Para todas las posibles combinaciones de 8 = 2,55 con los diferentes parametros
del ME siempre se deja fuera del area del ME entre 1 - 37 % de las observaciones. Como se
describié anteriormente un aumento en 3 genera un aumento en las fluctuaciones de la FMI

pero las fluctuaciones de DAEM disminuyen, como se observa en la figura 5.10.

De la distribucién de probabilidad marginalizada del nimero de estrellas de alta masa N,
(ver tabla 5.4), se puede ver que no hay diferencia significativa entre las probabilidades de
N,: el ajuste entre el ME y las observaciones no cambia significativamente al cambiar el
nimero méximo de estrellas de alta masa que se pueden formar en una asociacién. En un

trabajo futuro se espera explorar los efectos que tiene en el ME usar valores de /V,, menores.

Para todas las combinaciones posibles de los pardmetros de entrada, el mejor ajuste entre
el ME y las observaciones, se obtiene cuando el fy, es 0,7, aunque la diferencia entre los
valores de la probabilidad marginalizada no cambian significativamente (ver tabla 5.6). El
maximo de la distribucién de probabilidad marginalizada de G ocurre para G=5 (ver tabla
5.5), lo cual concuerda con las observaciones donde, en promedio las estrellas al interior de

una asociacién se forman en més de una generacién estelar.

5.4 Modelo estocastico y Calibraciones Ly, — TFE y Lgyy —
TFE

Para poder construir las calibraciones Ly, — TFE y Lgyy — TFE en el ME debemos encontrar
en primera medida una relacion entre la TFA y la TFE. Con el propésito de establecer esta
relacién entre la TFA y la TFE, partimos de que la masa total de gas por unidad de tiempo
convertida en estrellas (TFE) es proporcional al nimero total de estrellas de alta masa por
unidad de tiempo y éste cambia en funcién de la TFA. La constante de proporcionalidad
entre la TFE y N nos indica el valor en masa de estrellas formadas por estrella de alta masa
(Parravano et al., 2011), con esto completamos la masa debida a las estrellas de baja masa
que no se toman en cuenta en el cdlculo de las luminosidades, ni para el conteo de estrellas
de alta masa, pero que se deben tener el cuenta para el célculo de la masa total formada en

estrellas.!. La relacién entre la masa convertida en estrellas por afio y el niimero de estrellas

"En el ME el limite de la FMI usado para el calculo de las luminosidades y el nimero de estrellas de
masivas es de mh=3,5 Mg, para el calculo de la masa total se debe integrar la FMI desde m; = 0,1 hasta m,,
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de alta masa por afio se puede escribir como:
M = uN (5.9)

Donde  es la constante de proporcionalidad entre la TFE y el nimero formado de estrellas
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Figura 5.13: Relacion entre la TFA y TFE. Los puntos de colores representan las diferentes TFA
usadas por el ME para la SR, referenciadas en el panel de la derecha, las barras de error son los
valores obtenidos de TFE en los percentiles 16 y 84 de N, es claro que a bajas TsFA el efecto
del muestreo estacastico de la FMI y DAEM genera una fuerte dispersion que no se observa para
altas TsFA. La linea roja es el ajuste analitico.

de alta masa, y nos indica la masa total que se formé por estrellas de alta masa. Para el cdlculo
de la TFE se us6 la FMI de Chabrier (2005), en la cual para m > 1M, coincide con la FMI de
Salpeter, pero para m < 1M es una funcién log-normal con una masa maxima de 0,20M,
que describe mejor €l comportamiento observado. Usando una FMI de Chabrier (2005), con
limites de masa de 0,1 a 100Mg, la constante de proporcionalidad es 1 = 31,8Mg.
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Para el calculo de NV se contaron las estrellas con més de 3,5Mg para el mismo interva-
lo de muestreo que las luminosidades (6t = 0,5Ma). Como consecuencia del muestreo
estocastico de la FMI y de la DAEM, también se observa fluctuaciones en el N ; estas fluc-
tuaciones aumentan al disminuir la TFA de la misma manera que lo hacen las fluctuaciones
de Ly, y Lpyy. Por lo tanto a cada TFA le corresponde un valor mediano del N y las fluc-
tuaciones fueron medidas con los percentiles 16 y 84. Una vez obtenido el N calculamos
la TFE, usando la expresién 5.9. En la figura 5.13, se muestra las relacién obtenida entre la
TFA-TFE para la SR. El cilculo de la TFE se realizé con la mediana del N y para medir
la dispersién, resultado del muestreo estocdstico, se calcularon los percentiles 16 y 84 del
N. Las barras de error representan la TFE calculada en cada percentil. Se encontré que la
mediana de TFE en funcién de TFA se puede escribir como:

Log(TFE) = 2,75 x 1072Log(TFA)? + 1,19Log(TF A) — 3,76. (5.10)

Esta expresién nos permite pasar de TFA a TFE en el ME. Al tener la TFE se construyeron
las calibraciones Ly, — TFE y Lpyy — TFE, para lo cual se usaron las medianas de las
luminosidades Ly, y Lryv y los respectivos percentiles 16 y 84 y las TFE calculadas con
la ecuacion 5.9 y los respectivos valores percentiles 16 y 84. Los resultados de estas cali-
braciones se muestran en las figuras 5.14 y 5.15 para la SR y simulacién 3 ya que estas
tienen el mejor ajuste entre las observaciones y el ME, también se muestran las calibraciones
obtenidas para el MC (linea punteada). Se puede ver de las dos simulaciones que €s nece-
sario una TFE de al menos 3, 5M,/a para alcanzar una luminosidad Ly, > 1 x 10*erg/s,
aunque hay variaciones en la TFE reportadas por las dos simulaciones, su comportamien-
to general es el mismo. Para Ly, menores a 1 x 1038erg/s, la calibracién Ly, — TFE para
las dos simulaciones deja de ser lineal y cercana al MC, se observa un aumento en la TFE
respecto al MC, mientras que para una luminosidad Ly, mayor a este valor, las dos simu-
laciones tienen un comportamiento lineal igual al del MC. En la calibracién Lgyy — TFE,
en las dos simulaciones, aunque se observa un aumento en la dispersién en la TFE para
Lryv < 1 x 10%%°ergs/sHz, no hay un cambio en la pendiente de la calibracién y ésta siem-
pre se comporta como la obtenida para el MC. Estas diferencias en el comportamiento de las
dos luminosidades es el resultado de las diferentes poblaciones estelares que contribuyen a
estas Juminosidades (Ver seccién 5.2). Ya que las fluctuaciones en Lryy — TFE son menores
que las que presenta Ly, — TFE, podemos afirmar que Lgyy es un mejor calibrador de la TFE
para galaxias con baja luminosidad. Para luminosidad Ly, < 1 x 103erg/s, el MC predice
TFE sistemdticamente menores que las que predice la mediana de la TFE obtenida del ME,
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Figura 5.14: TFE en funcién de la Log(Lue) y Log(Lryv). Los parametros de entrada en el ME
para esta simulacién son: 8 = 2, N, = 9 x 10 G = 5y fe = 0,7. Cada punto representa
la mediana de la TFE calculada con la expresién 5.9 para las diferentes TFA indicadas en el
panel de la derecha. La linea negra, en cada panel, corresponde a la calibracién Ly, — TFE y
Lryv — TFE encontrada por el MC y la linea azul la obtenida por Kennicutt (1998)

esto se debe a que las estrellas mds masivas (m > 30Mg) que son las que contribuyen
fuertemente a esta luminosidad, tienen tiempos de vida muy cortos, lo que no garantiza

que se observe todas la estrellas formadas, afectando el célculo de TFE. Las calibraciones

obtenidas para la SR se pueden escribir como:

Log(TFE)(Mg/a) = a(b" 4+ Log(Lys)(erg/s)™)V/™ — ¢ (5.11)

Log(TFE)(Mg/a) = 0,99Log(Lgyv)(ergs/sHz) — 27,96 (5.12)
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donde a=1.01, b=36.03, c=41.66 y n=37.48.

En la figura 5.14 también comparamos las calibraciones obtenidas en este trabajo con
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Figura 5.15: TFE en funcién de la Log(Ly,) y Log(Lguv). Los parametros de entrada en el ME
para esta simulacién son: 8 = 2, N, = 1 x 105 G = 5y fe = 0,7. Cada punto representa
la mediana de la TFE calculada con la expresién 5.9 para las diferentes TFA indicadas en el
panel de la derecha. La linea negra, en cada panel, corresponde a la calibracién Ly, — TFE y
Lgyv — TFE encontrada por el MC.

los reportadas por Kennicutt (1998)(linea continua azul). Esta tiltima fue derivada usando
una FMI de Salpeter para el intervalo de masa entre 0,1 a 100M, usando las trayectorias

67



CAPITULO. RESULTADOS Y ANALISIS

evolutivas de Schaller et al. (1992) y los modelos de atmésferas de Kurucz (1992) para me-
talicidad solar para obtener el nimero de fotones ionizantes y el flujo en el lejano ultravioleta.

Para la calibracién Ly, — TFE, panel superior, no hay diferencias significativas entre la cali-
bracién obtenida por MC y Kennicutt (1998), ya que las dos predicen una relacién lineal muy
similar entre la TFE y Ly,. Contrariamente, a bajas luminosidades (Lp, < 1 X 10%8erg/s)
en el ME hay una cambio en la pendiente que predice una mayor TFE que el MC para un
mismo valor de Ly,. Mientras que Lryy — TFE obtenida por Kennicutt (1998) se encuentra
sistemdticamente por encima de la encontrada por el MC y ME. Esto se debe a las diferentes
trayectorias evolutivas y modelos de atmésferas utilizados por Kennicutt (1998). A pesar de
las diferencias Kennicutt (1998) predice una relacion lineal entre TFE y Lgyy al igual que
lo hace el MC y el ME, esto de nuevo reafirma que la luminosidad Lgyy, para galaxias con
baja luminosidad es un éptimo indicador de TFE.
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CAPITULO

Conclusiones

Se construyé un modelo con el cual se calcula la evolucién de las luminosidades Lya y
Lgyy de la poblacién estelar de una galaxia que estd formando estrellas, donde las estrellas
de alta masa son generadas de forma estocéstica. Para esto se muestred tanto el ndmero de
estrellas de alta masa de una asociacion como la FMI de forma estocéstica. En cada simu-
lacién del ME se mantuvieron fijos el pardmetro de muestreo (6t), el limite superior de la
FMI (m,), el nimero minimo de estrellas de alta masa que puede tener una asociacién y
se usé un conjunto de TsFA que abarca un rango de TFE de 8,9x ™% My/a a 4 Mg /a, que
concuerdan con lo encontrado por Lee e al. (2009) para el mismo conjunto de galaxias ob-
servadas. Se vari6 el exponente de la DAEM (), el nimero maximo de estrellas de alta
masa que puede forma una asociacién (IV,), el nimero de generaciones estelares en las que
una asociacién forma estrellas (G) y el factor de escape de fotones ionizantes ( fHa). ELME
se compar6 con un conjuto de 207 galaxias cercanas que presentan formacién estelar y se
encontré un conjunto de pardmetros que logran predecir la distribucién de la Lyo/Lpyy en
funcién de Ly, que presentan la observaciones. Asf las observaciones con luminosidades
mayores a Ly, > 10%5erg/s son mejor caracterizadas por un grupo de TFA altas, mayores a
91/Ma (TFE> 2,51 x 107*Mg, yr ~1), en donde los efectos del muestreo de forma estocdstica
tanto la FMI como de la DAEM son minimos, garantizando que el nimero de estrellas sea lo
suficiente para muestrear completamente la FMI y la masa de la estrella mds masiva formada
sea cercano al m, y no se presenta un déficit de estrellas masivas. También se encontré que

las galaxias de baja luminosidad (Luo < 10%°erg/s) son mejor caracterizadas por bajas
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TFA (TFA < 91/Ma 6 TFE< 2,51 x 1073 My /a)Kennicutt (1998)) en donde los efectos
del muestreo estocéstico generan un déficit de estrellas con masa mayores a 20Mg, la FMI
no se llena completamente, lo que ocasiona una disminucién en la razén Ly, /Lgyy lo sufi-
ciente para lograr explicar tanto el aumento en la dispersién como el cambio de pendiente
que tienen las observaciones. Con ayuda de la estadistica bayesiana se midi6 la probabilidad
de ajuste entre el modelo y las observaciones y se encontré que los pardmetros que mejor
describen las observaciones son 3 =2, N, =9 x 10°61x 105, G =5y fyoe = 0,7.

La calibracién de Ly, — TFE calculada con el ME tiene un comportamiento similar al MC
para luminosidades Ly, > 10°*3erg/s, con lo que podemos decir que el ME cae en los
limites del MC para altas TFE. Para una luminosidad menor a este valor, se observa que la
calibracién determinada por el MC y el ME se alejan entre si y estas diferencias se hacen
mayores a medida que Ly, disminuye. El uso de calibraciones estandar Ly, — TFE puede
generar errores hasta de un orden de magnitud a baja Ly, en el calculo de la TFE. Hemos
calculado una nueva calibracién Ly, — TFE vélida para las galaxias mds debiles. La cali-
bracién Lryv — TFE se ve menos afectada por el muestreo estocéastico de la FMI, esto se
debe a que esta luminosidad no se ve fuertemente afectada por el déficit de estrellas de alta
masa ya que son las estrellas de masa baja e intermedia las que contribuyen en un mayor
porcentaje a esta luminosidad y esto reduce las fluctuaciones en Lgyy y por lo tanto en la
calibracién, haciendo de ésta una calibracién muy recomendable para la estimacién de la

TFE en las galaxias con una baja luminosidad.

Se comparé el modelo-estocastico con los modelos de Meurer et al. (2009) y Pflamm-
Altenburg er al. (2007,2009) que proponen variaciones sistemdticas en la FMI. Se encon-
tré que estos modelos solo pueden explicar el cambio de pendiente que sufren las observa-
ciones en funcién de la luminosidad Ly, pero no su dispersién. También se compar$ con
el modelo de Weisz et al. (2012) que explora los efectos de una HFE no-constante en la
razén Ly, /Lryv, quienes logran explicar la tendencia presentada por las observaciones pero
tienen problemas al tratar de explicar un pequefio grupo de observaciones de alta Ly, con
valores bajos de Ly,/Lpyv ¥y ademds su modelo no considera la formacién simultinea de
asociaciones que se observa en las galaxias. El ME logra explicar la tendencia presentada
por las observaciones, teniendo en cuenta la formacién simultdnea de observaciones. Tanto
el modelo-estocéstico como el modelo de Weisz et al. (2012) utilizan una FMI universal para
explicar distribucién de las observaciones.
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Finalmente se puede concluir que el ME, al igual que los otros modelos estudiados en
este trabajo caen dentro del régimen del MC para luminosidades Ly, > 10%%%erg/s pero
para luminosidades menores aparecen discrepancias entre los modelos. E1 ME es capaz de
reproducir la tendencia y la dispersién que presentan las observaciones, en Ly,, Lryy y
Ly, / Leyy, sin necesidad de invocar una FMI no-Universal, esto concuerda con los resulta-
dos obtenidos por Molina (2004) y Fumagalli et al. (2011). De las simulaciones 2 y 3del ME
se concluye que no hay fuertes cambios en la dispersién observada en la luminosidad Ly,
Lgyy y en su razén para Ly, < 1 x 10%8erg/s, respecto a la SR, cuando se varia el nimero
méximo de estrellas de alta masa por asociacién en el rango propuesto en este trabajo. De
las variaciones de exponente de la DAEM (53), simulaciones 4 y 5, es claro que el aumento
en [ (simulacién 5) garantiza un aumento en las fluctuaciones de la FMI respecto a la SR,
pero restringue las variaciones de DAEM, lo que genera que la dispersién observada en Ly,
Lryv y en la razén entre ellas disminuya significativamente para todo el rango de TFA ha-
ciendo que esta simulacién solape con un menor niimero de observaciones. De lo anterior se
concluye que solo el muestreo estocéstico de la FMI no es capaz de reproducir la dipersién
presente en las observaciones. Si mantenemos el [y, constante, ninguna combinacién de los
pardmetros de entrada restantes del ME genera cambios significativos en la mediana de la
razoén Lyq/Lyyy para luminosidades Ly, > 1 x 10%%%erg/s, esta se mantiene en un valor de
13,09 1/Hz.

Como trabajo futuro se esperd construir las distribuciones de probabilidad marginalizada
para pardmetros de entrada del ME (8, fy4, N, y G) y medir los intervalos de confianza.
También se pretende afiadir al ME la relacién que existe entre el nimero de generaciones
que puede formar una asociacién y la estrella de alta masa formada en la generacién prece-
dente. Se ha observado que los diferentes episodios de formacidn estelar al interior de una
asociacion se pueden disparar por las ondas de choque resultado de la muerte de una estrella
como supernova, generando nuevas regiones de formacién al interior de la asociacién, por
lo que el niimero de generaciones estelares estarfa unido a la masa de la estrella méas masiva
que se forme en la primera generacién, asi como el periodo de formacién entre generaciones
ya que el tiempo de vida de una estrella cambia en funcién de su masa. Adicionalmente se
trabajard en que el ME para que no solo describa el comportamiento de las luminosidades
Ly y Lryy sino de otro conjunto de variables tales como la magnitud en la banda B (Mp),
luminosidad en la banda R (L) y la masa.
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APENDICE

Glosario

A: Amplitud

CB10: Charlot y Bruzual 2010

DAEM: Distribucién de asociaciones por Estrellas de Alta Masa
D: Duracién

fra:Fraccién de fotones ionizantes

FMI: Funcién de Masa Inicial

FUYV: Ultravioleta Lejano

G:Numero de generaciones estelares en las que una asociacién forma estrellas
GALEX: Galaxy Evolution Explorer

HFE: Historia de Formacién Estelar

MC: Modelo Convencional

ME: Modelo Estocéstico

m,,: Limite superior de la Funcién de Masa Inicial

N:Numero de estrellas de alta masa por asociacién

Naso: Numero de Asociaciones

N;=Numero minimo de estrellas de alta masa por asociacién
NGM: Nube Grande de Magallanes

Nio: Numero de Fotones Ionizantes

NMG: Nube Molecular Gigante

NPM: Nube Pequefia de Magallanes
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N,=Nuimero maximo de estrellas de alta masa por asociacién
P: Periodo

PE: Poblacion Estelar

PES: Poblacién Estelar Simple

SP: Secuencia Principal

SR:Simulacién de Referencia

TFE: Tasa de Formacién Estelar

TFA: Tasa de Formacién de Asociaciones
TS:Tiempo de Simulacién

TsFA:Tasas de Formacién de Asociaciones
UV:Ultravioleta
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